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en estos últimos dos años. Gracias por su tiempo, interés, enseñanzas, ideas...
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Resumen

Los estudios del Gas Ionizado Difuso (DIG) hasta el momento se han hecho sin un consenso del
criterio estricto para diferenciarle de las regiones H II además de no tener un conocimiento claro
respecto a la fuente de ionización y calentamiento del gas difuso. Con el objetivo de responder a
estas preguntas, en este trabajo recopilamos las mediciones de las ĺıneas en emisión de 29 galaxias
disponibles en la literatura, creando la primera base de datos del DIG (DIGEDA, disponible de
manera libre en http://vizier.u-strasbg.fr). Haciendo uso de esta base, analizamos las propiedades
globales del DIG a partir de los cocientes de ĺıneas [N II]λ6583/Hα, [O I]λ6300/Hα, [O III]λ5007/Hβ
y [S II]λ6716/Hα, aśı como de la medida de emisión de Hα. Este análisis nos permitió concluir que
el cociente [N II]/Hα provee de un criterio general para diferenciar una región en emisión en DIG o
región H II, mientras que la EM(Hα) es una cantidad útil únicamente cuando consideramos galaxias
por separado. Finalmente, encontramos que las regiones que se han clasificado como DIG en galaxias
Irr parecen tener un comportamiento más cercano a aquel de las regiones H II que al DIG en galaxias
espirales.

En general se cree que las estrellas O, confinadas en el disco galáctico, son capaces de fotoionizar
una fracción significativa del DIG en galaxias espirales, el cual se considera con una extención t́ıpica
de 2 kpc de distacia del disco de la galaxia. En virtud de que hasta el momento no se han desarrollado
modelos numéricos completamente exitosos en la reproducción de las ĺıneas en emisión del DIG, en
este trabajo presentamos dos tipos de modelos para el DIG: modelos de capa de mezcla y modelos de
fotoionización pura con estrellas evolucionadas.

Los modelos de capa de mezcla turbulenta fueron desarrollados con el código numérico mappings
ic, en los cuales un gas fotoionizado tibio y estático se mezcla con un viento supersónico caliente. La
mezcla, aśı como la disipación turbulenta, generan una región intermedia en la que el gas se acelera,
calienta y mezcla. Presentamos la comparación de dos secuencias de modelos exitosas en la tarea de
reproducir los datos observacionales de la galaxia NGC891. En una de las secuencias la velocidad del
viento se incrementa, mientras que en la otra el parámetro de ionización y la opacidad de la capa son
las que se incrementan. A pesar del éxito en la reproducción de los cocientes de ĺıneas, los modelos de
capa de mezcla turbulenta resultan muy poco eficientes en la emisión absoluta de Hα.

Por otro lado, En la literatura se ha considerado que los modelos simples de fotoionización no
son capaces de reproducir las caracteŕısticas espectroscópicas del DIG. En este trabajo presentamos
modelos simples de fotoionización, desarrollados con el código numérico Cloudy. En ellos actualiza-
mos los resultados publicados hace más de una década, por los cambios que se han dado en la f́ısica
atómica, en la determinación de la composición qúımica del medio interestelar y en los modelos de
atmósferas y evolución estelar. También presentamos en esta tesis modelos de fotoionización en los que
combinamos el aumento en la enerǵıa promedio de los fotones por absorción de un cierto porcentaje de
fotones de las estrellas OB con la contribución de fotones duros provenientes de estrellas evolucionadas
y calientes. Estos modelos resultan exitosos en la reproducción tanto de la distribución de los datos
del DIG disponibles en DIGEDA como de su comportamiento espacial (gradiente). En virtud a ello
en este trabajo favorecemos a las estrellas evolucionadas y calientes (enanas blancas) como la fuente
adisional de fotones que aumenta la temperatura del DIG haciendo de ésta la diferencia fundamental
entre el gas difuso y aquel de las regiones H II.



XII Resumen



Introducción

En 1963, Hoyle & Ellis basándose en la observación de absorción del continuo libre-libre, propusie-

ron la existencia de una componente más del WIM (Warm Ionized Medium, además de las regiones

H II y de las Nebulosas Planetarias). Esta era una componente también tibia (∼ 104 K) pero aún de

más baja densidad que las regiones H II y las Nebulosas Planetarias (∼ 10−1 cm−3) y de hidrógeno

ionizado rodeando el plano de la Vı́a Láctea, cuya luminosidad pod́ıa ser comparable con la lumi-

nosidad ionizante de todas las estrellas O y B en la Galaxia. La existencia de esta componente fue

comprobada una década después cuando Reynolds detectó emisión débil de ĺıneas ópticas del medio

interestelar difuso en la Vı́a Láctea (Reynolds et al., 1973). Más tarde, imágenes extragalácticas pro-

fundas realizadas con CCD en la ĺınea de Hα, revelaron discos y halos de otras galaxias permeados

por un plasma tibio similar al propuesto por Hoyle & Ellis y encontrado por Reynolds y colaboradores

para la Vı́a Láctea (e.g. Dettmar & Koribalski, 1990; Rand et al., 1990; Bland-Hawthorn et al., 1991a).

A partir de entonces, este Gas Ionizado Difuso (también llamado DIG por sus siglas en inglés), ha

sido estudiado tanto en la Vı́a Láctea (en este caso el DIG ha sido llamado “capa de Reynolds”),

como en otras galaxias tanto espirales (e.g. Rand, 1998; Zurita et al., 2000b; Otte et al., 2002; Miller

& Veilleux, 2003), como irregulares (e.g. Martin & Kennicutt, 1997; Hidalgo-Gámez, 2006).

A lo largo de este tiempo, los estudios del Gas Ionizado Difuso (DIG) han revelado dos principales

problemas a resolver respecto a esta fase del medio interestelar:

En primer lugar, no se tiene un consenso respecto al criterio estricto para diferenciar entre el

DIG y las regiones H II. Es decir, ya sea que se esté viendo a las galaxias de cara o de canto, no

se tiene un criterio para saber qué parte del gas se va a considerar región H II y qué parte del

gas se va a considerar DIG. ¿Es posible dar un criterio de separación objetivo entre estas dos

regiones de manera emṕırica?

Si es que existe algún criterio emṕırico, ¿Cuál es la diferencia en las propiedades f́ısicas de ambas

regiones para que ésto se de?

En segundo lugar, independientemente del criterio de clasificación que se utilice en los diferen-

tes estudios espectroscópicos, las caracteŕısticas de las ĺıneas emitidas en el DIG parecen ser

sistemáticamente diferentes de aquellas que presentan las regiones H II. Por lo tanto, es de su-
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ponerse que la fuente de ionización y/o calentamiendo del DIG es diferente a la de las regiones

H II. En las regiones H II la fuente dominante de ionización y excitación son los fotones de las

estrellas OB, ¿Cuál es aquella dominante en el DIG?

Con el objetivo de dar respuestas concretas a estos dos problemas que presenta el estudio del DIG:

el criterio de diferenciación respecto a las regiones H II y la fuente de ionización y calentamiento de

éste, en el presente trabajo proponemos estudiar al DIG desde dos puntos de vista diferentes:

1. Desde el punto de vista estad́ıstico. Debido a que no se tienen estudios espectroscópicos

realizados con una muestra mayor a cuatro o cinco galaxias, no se tiene del todo claro si las

caracteŕısticas f́ısicas del DIG dependen de la tasa de formación estelar en la galaxia, de su masa,

del tipo morfológico, etc. o si es posible determinar alguna similitud en la emisión del DIG, en

general, que pueda diferenciarlo de las regiones H II. Por lo tanto, a partir de una recopilación

de los datos observacionales existentes en la literatura, pretendemos crear una base de datos

que nos permita observar el panorama general de las condiciones predominantes del DIG en los

diferentes tipos morfológicos y orientaciones de galaxias. A partir de ésta, esperamos encontrar

una diferencia f́ısica entre las propiedades del DIG y de las regiones H II para aśı poderlas

diferenciar de manera objetiva.

2. Desde el punto de vista teórico: Si se supone que la principal fuente de ionización del DIG son

los fotones provenientes de estrellas OB, una fuente extra de ionización y calentamiento ha sido la

opción más estudiada para la explicación de la emisión del DIG. Dentro de las posibilidades que

más se han estudiado en la literatura son: choques (e.g. Martin, 1997), capa de mezcla turbulenta

(e.g. Slavin et al., 1993; Binette et al., 2009), fuentes estelares compactas (e.g. Sokolowski &

Bland-Hawthorn, 1991) y decaimiento de neutrinos pesados (e.g. Dettmar & Schultz, 1992),

sin ser ninguna de éstas completamente exitosa en la reproducción de los cocientes de ĺıneas

observadas. En este caso hemos considerado que la capa de mezcla turbulenta y los modelos

de fotoionización considerando las fuentes estelares compactas son aquellos mecanismos que

tienen una mayor probabilidad de tener resultados exitosos en la tarea de explicar la fuente de

ionización y calentamiento del DIG. Por lo tanto, planteamos la exploración de modelos teóricos

con el código numérico mappings ic (para la capa de mezcla) y con el código numérico Cloudy

(para los modelos de fotoionización) con el fin de tratar de encontrar el proceso f́ısico que se

favorezca como responsable de la emisión del DIG.

Esperamos, a partir de estos dos enfoques, dar una visión más clara de las caracteŕısticas y procesos

f́ısicos dominantes en esta fase de medio interestelar que ha sido estudiada recientemente (relativa-

mente) y que por la gran cantidad de gas contenido en una galaxia en esta forma hemos considerado

de suma importancia su entendimiento.



Caṕıtulo 1

El DIG: Una componente del
Medio Interestelar

La comprensión de la evolución de las galaxias de disco, su creación y las diversas morfoloǵıas

que presentan requiere de un estudio detallado de los constituyentes del medio interestelar tanto

de manera individual como de la interacción entre ellos. Esto conlleva la necesidad de examinar el

origen y los procesos f́ısicos dominantes de las diferentes fases del Medio Interestelar (ISM por sus

siglas en inglés), es decir, de aquellos procesos que determinan las condiciones f́ısicas de equilibrio

en cada fase del ISM. Este medio ha sido dividido en cuatro fases principales: El Medio Neutro

Fŕıo (CNM) compuesto tanto por las nubes moleculares como por las nubes atómicas difusas; el

Medio Neutro Tibio (WNM) compuesto principalmente por las regiones atómicas calientes; el

Medio Ionizado Tibio (WIM) compuesto por las regiones H II y por las Nebulosas Planetarias y

finalmente, el Medio Ionizado Caliente (HIM) compuesto principalmente por el gas coronal. Sin

embargo en 1963, Hoyle & Ellis basándose en la observación de la absorción del continuo libre-libre,

propusieron la existencia de una componente más del WIM (además de las regiones H II y de las

Nebulosas Planetarias), una componente también tibia (∼ 104 K) pero aún de más baja densidad

(∼ 10−1 cm−3) y de hidrógeno ionizado que se encontraba rodeando el plano de la Vı́a Láctea, cuya

luminosidad pod́ıa ser comparable con la luminosidad ionizante de todas las estrellas O y B en la

Galaxia. La existencia de esta componente fue comprobada una década después cuando Reynolds

detectó emisión débil de ĺıneas ópticas del medio interestelar difuso en la Vı́a Láctea (Reynolds et al.,

1973). Más tarde, imágenes extragalácticas profundas realizadas con CCD en la ĺınea de Hα, revelaron

discos y halos de otras galaxias permeados por un plasma tibio similar al propuesto por Hoyle & Ellis

y encontrado por Reynolds y colaboradores en la Vı́a Láctea (e.g. Dettmar & Koribalski, 1990; Rand

et al., 1990; Bland-Hawthorn et al., 1991a). A partir de entonces, este Gas Ionizado Difuso (DIG),

ha sido estudiado tanto en la Vı́a Láctea (en este caso el DIG ha sido llamado “capa de Reynolds”),

como en otras galaxias tanto espirales (e.g. Rand, 1998; Zurita et al., 2000b; Otte et al., 2002; Miller

& Veilleux, 2003), como irregulares (e.g. Martin & Kennicutt, 1997; Hidalgo-Gámez, 2006).
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Aunque la naturaleza de este plasma tibio de baja densidad no ha sido del todo bien comprendida,

la alta proporción de gas en una galaxia contenida en esta forma, el espesor de esta capa y la enerǵıa

asociada a su ionización, han dado una nueva visión de la estructura del medio interestelar, de la

interacción entre las diferentes fases de éste, aśı como de la distribución de la radiación en el continuo

de Lyman en las galaxias. Hoy en d́ıa a este plasma se le conoce con varios nombres: WIM (Warm

Ionized Medium), DIM (Diffuse Ionized Medium), DIG (Diffuse Ionized Gas) o eDIG (extraplanar

DIG), y “Capa de Reynolds” (en el caso de la Vı́a Láctea). En este trabajo utilizamos el nombre

genérico de DIG (para el gas difuso cuya ĺınea de visión atraviesa el plano galáctico, o cuando éste

no está bien definido) o eDIG (para el caso en el que la ĺınea de visión queda fuera del plano de la

galaxia).

Actualmente se piensa que el principal mecanismo de ionización y calentamiento de este gas es

la fotoinización por fotones UV provenientes de fuentes estelares jóvenes (estrellas O y B del disco),

sin embargo las observaciones muestran valores y comportamientos de cocientes de ĺıneas espectrales

(e.g. [O III]λ5007/Hβ, [S II]λ6716/Hα, [N II]λ6583/Hα, [O I]λ6300/Hα), que no pueden ser explicados

con modelos numéricos que supongan como única fuente de ionización y calentamiento del gas a

los fotones escapados de regiones H II (e.g. Rand et al., 2009). Por esta razón diferentes autores han

propuesto la existencia de un segundo mecanismo de calentamiento y/o ionización (además de los

fotones provenientes de las estrellas O y B), para esta componente del ISM. Algunos ejemplos de

los mecanismos explorados son: choques (e.g. Shull & McKee, 1979), capa de mezcla turbulenta (e.g.

Slavin et al., 1993; Binette et al., 2009, Cap. 3 en la página 51 y Cap. 4 en la página 71 de este

trabajo), estrellas evolucionadas y calientes (e.g. Sokolowski & Bland-Hawthorn, 1991, y Cap. 5 en la

página 95 de esta tesis) y decaimiento de neutrinos (e.g. Dettmar & Schultz, 1992). Bland-Hawthorn

et al. (1991b) en su estudio de la galaxia Seyfert 2, NGC1068, propone que el DIG puede ser ionizado

por el continuo siguiendo una ley de potencias tipo AGN. Sin embargo ningún modelo realizado hasta

hoy, considerando estas fuentes extra de calentamiento y/o ionización, ha sido completamente exitoso

en la tarea de explicar simultaneamente los cocientes de ĺıneas, la luminosidad en Hα y la extención

espacial del DIG en las galaxias.

Por otro lado, al no existir una frontera bien definida entre las regiones H II y el DIG (o el disco

galáctico y el eDIG), no se tiene un consenso respecto al criterio estriscto para diferenciar entre el

DIG y las regiones H II. Es decir, ya sea que se esté viendo a las galaxias de cara o de canto, no se

tiene una criterio objetivo para saber qué parte del gas se va a considerar región H II y qué parte del

gas se va a considerar DIG y cuáles son las raones f́ısicas para ello.

En virtud a ello, en este trabajo hemos realizado una nueva investigación con el fin de dar una posible

solución a estos dos problemas del DIG.

En este caṕıtulo introductorio, en primer lugar hacemos una descripción del escenario básico del

medio interestelar, los procesos f́ısicos dominantes en éste y posteriormente discutimos en detalle
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las caracteŕısticas espaciales y espectrales del Gas Ionizado Difuso (DIG). Ambas caracteŕısticas, las

espectrales y las espaciales, muestran diferencias importantes respecto a las regiones H II t́ıpicas, por

lo que durante varias décadas se han desarrollado diferentes tipos de esfuerzos con el afán de encontrar

la fuente de ionización y excitación del DIG. En este caṕıtulo, también hacemos un recuento y una

breve descripción de los diferentes esfuerzos que se han hecho en la literatura para explicar la emisión

de este gas.

Finalmente, en virtud de que en lo subsecuente hablaremos constantemente de cocientes de ĺıneas

particulares, a menos de que se indique lo contrario [O II], [O III], He I, [O I], [N II], [S II] y [S II]+ siem-

pre se referirán a [O II]λ3727, [O III]λ5007, He Iλ5876, [O I]λ6300, [N II]λ6583, [S II]λ6716 y [S II]λ6716+

λ6731 respectivamente (con la longitud de onda en Å).

1.1. El Medio Interestelar

El Medio Interestelar (ISM) es el espacio que está entre las estrellas y en el cual se encuentra una

cantidad importante de gas y polvo, cuya composición qúımica por número de part́ıculas es similar a

la de las estrellas:

H ∼ 90.8%

He ∼ 9.1%

C,N,O,...∼ 1%

Este medio interestelar se encuentra en dos fases fundamentales:

Fase gaseosa

{
Neutra ( atómica (HI) o molecular (H2) )
Ionizada (H II)

Fase sólida - granos de polvo (part́ıculas con tamaños � 1 μm).

El estudio de este gas y polvo es de gran relevancia en diferentes campos de la astronomı́a, en

virtud de que estas componentes galácticas tienen efectos importantes tanto en la radiación como en

la dinámica de diversos objetos en el Universo. Por un lado, el ISM absorbe y dispersa la radiación

emitida por las diferentes fuentes (estrellas, núcleos activos, etc.) y por otro lado, el polvo es la

componente en la que principalmente se depositan los metales que, después de ser sintetizados en el

interior de las estrellas, son expulsados para dar origen a nuevas generaciones de estrellas.

Además de ello, algunos estudios y observaciones en diferentes rangos del espectro han demostrado

que la masa del gas y polvo contenida en el ISM de la Vı́a Láctea es comparable con la masa total de

estrellas en la Galaxia (M� ≈ MISM ≈ 109M�). Por lo tanto, los efectos dinámicos de esta componente

en la galaxia no pueden ser despresiados en los estudios de las galaxias.
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Tanto si consideramos el número de part́ıculas de polvo (np), con respecto a las part́ıculas de

gas (nH, ya que el H es el elemento dominante) en el medio interestelar (np/nH ∼ 10−12), como si

consideramos la masa de polvo (mp), con respecto a la masa de gas (mp/mH ∼ 0.007) (Carroll &

Ostlie, 1996), el polvo parece ser poco importante respecto al gas. Sin embargo esto no es del todo

cierto, aunque dinámicamente el polvo es poco apreciable, las propiedades ópticas de los granos de

polvo hacen que sea éste el responsable de la mayor parte de la extinsión selectiva (absorción de

radiación en función de la longitud de onda), aśı como de la emisión difusa en el rango infrarrojo del

espectro.

Como ya hemos mencionado, el ISM se ha dividido en cuatro fases principales (CNM, WNM,

WIM y HIM) y éstas a su vez están compuestas por 5 componentes principales, cuyas caracteŕısticas

detallamos a continuación:

1. Nubes moleculares (H2). Son las regiones más fŕıas (T � 10−30 K), y densas (n(H2) � 103−
105 cm−3), del medio interestelar. Aunque principalmente están compuestas de hidrógeno mo-

lecular (H2), en este tipo de nubes también se encuentran otras moléculas fundamentales para

el estudio de estas regiones (CO, NH3, H2O, etc.), ésto en virtud de que el H2 no se puede

detectar directamente, por lo tanto estas nubes son inferidas principalmente mediante la detec-

ción de otras moléculas. Los tamaños t́ıpicos de estas regiones son de � 5 pc y debido a la alta

densidad de part́ıculas en su interior, la masa contenida en cada una de ellas es relativamen-

te alta (M � 1000 M�). Se localizan normalmente muy cerca del plano galáctico (|z| � 60 pc),

ocupando una fracción muy pequeña (∼ 2%), del volumen total de la galaxia. Asociadas a estas

nubes se han encontrado fuentes infrarrojas, máseres de agua y regiones H II compactas que son

algunos indicadores de formación estelar reciente.

2. Nubes atómicas (H I), difusas. Son regiones fŕıas (T � 50− 150 K) pero poco densas (n(HI) �
1−100 cm−3), compuestas principalmente de hidrógeno neutro que se detecta gracias a la emisión
de la ĺınea en λ = 21 cm (producida por un cambio de sṕın del electrón del átomo de hidrógeno).

El tamaño caracteŕıstico de estas nubes es muy similar al de las nubes moleculares, pero debido a

la baja densidad de part́ıculas en estas nubes (comparada con aquella de las nubes moleculares),

la masa de gas contenida en ellas es M � 50 − 500 M�. Se localizan muy cercanas al plano

galáctico (|z| � 120 pc), ocupando también una fracción muy pequeña (∼ 2− 3%) del volumen

galáctico.

3. Gas internube, regiones atómicas calientes. Estas nubes, aunque también están constitui-

das principalmente por hidrógeno neutro, y también se detectan mediante la emisión en 21 cm,

sus temperaturas son mucho más elevadas (T � 5000− 6000 K), respecto a las nubes difusas y

por lo tanto, la fracción de hidrógeno ionizado respecto al neutro en estas nubes es del 10-20 %.

La densidad de estas nubes es más o menos uniforme y muy baja (n(HI) � 0.1− 1 cm−3). Se
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cree que ocupan aproximadamente la mitad del volumen galáctico, alcanzando una altura sobre

el plano de la galaxia de |z| � 200 pc.

4. Regiones fotoionizadas H II. Son regiones compuestas por hidrógeno que ha sido ionizado

por fotones UV (hν � 13.6 eV), provenientes de una estrella caliente de Secuencia Principal

(Teff > 30000 K, tipos espectrales O y B). Se detectan dentro de nubes moleculares mediante la

emisión libre-libre de radio continuo, aśı como a partir de las ĺıneas emitidas por la recombinación

o excitación colisional de iones (tanto de alta como de baja excitación), en su interior. Las densi-

dades de estas regiones es comparable con la de las nubes moleculares, n(HII) � 102 − 104 cm−3,

aunque su temperatura es mucho más elevada (T � 5000− 10000 K), con un tamaño t́ıpico de

d � 1 pc, aunque pueden alcanzar decenas de pc (e.g. NGC2070 en la Nube Mayor de Magalla-

nes, o bien M42). A este grupo pertenecen también las regiones que son fotoionizadas por estrellas

evolucionadas y aún calientes: Novas, remanentes de Super Novas y Nebulosas Planterias.

5. Gas coronal. El gas coronal es, escencialmente, hidrógeno ionizado colisionalmente debido a la

alta enerǵıa cinética de las part́ıculas en la región (T � 105−107 K). Se detectan por su emisión
en rayos X (hν ≈ 0.1− 2 keV), alcanzando alturas caracteŕısticas de |z| � 350 pc fuera del plano

galáctico. En virtud de que a T � 107 K, el enfriamiento del gas es muy bajo (Figura 1.1), el

gas coronal más caliente tarda mucho tiempo en enfriarse y se mantiene estable permeando los

discos galácticos.

El campo magnético aśı como los rayos cósmicos (principalmente electrones y protones acelera-

dos a velocidades relativistas por campos magnéticos), también se encuentran presentes en el medio

interestelar.

1.1.1. Regiones Fotoionizadas

Las regiones fotoionizadas clásicamente se han considerado como aquellas regiones de gas caliente

(T � 5000 − 15000 K), que se encuentran rodeando a una o más fuentes estelares de fotones UV

(Teff > 30000 K). Dentro de estas regiones fotoionizadas clásicas se consideran a las regiones H II (re-

giones fotoionizadas por estrellas jóvenes calientes de tipo espectral O y B) a las nebulosas planetarias

(envolventes estelares fotoionizadas por estrellas centrales pre-enanas blancas), Novas (envolventes

estelares fotoionizadas en sistemas estelares binarios), Super Novas (envolventes estelares expulsadas

violentamente y ionizadas tanto por choques como por fotones de la estrella central), y regiones fo-

toionizadas alrededor de los Núcleos Activos de Galaxias (regiones fotoinizadas por un espectro con

forma de ley de potencia).

En este escenario, la radiación producida por la fuente central interactúa con el gas circundante,

llevándose a cabo la excitación y ionzación del gas y su posterior recombinación. Siendo la ionización
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Figura 1.1: Curva de enfriamiento de un gas en el medio interestelar, en función de la temperatura a la
que se encuentre. Figura extráıda de “Galactic Dynamics”, Binney y Tremaine, Princeton University
Press, Princeton, 1987. La ĺınea continua corresponde a un gas compuesto 90% de hidrógeno y 10%
de Helio (por número de part́ıculas) y la ĺınea punteada corresponde a un gas con abundancias solares.

y la recombinación los dos procesos f́ısicos fundamentales en estas nubes de gas, una descripción más

detallada de éstos se muestra a continuación:

1. Ionización del gas. Es el proceso mediante el cual se libera un electrón del pozo de potencial

de un átomo o ion.

a) Fotoionización. Si consideramos que una estrella emite radiación como un cuerpo negro, la

distribución de enerǵıas emitidas como función de la frecuencia o bien, de la longitud de

onda, será una Función de Planck:

Bν(T) =
2hν3/c2

exp(hν/kT)− 1
; (1.1)

Bλ(T) =
2hc2/λ5

exp(hc/λkT)− 1
(1.2)

en la cual, si la temperatura es lo suficientemente alta, habrá fotones con enerǵıa mayor

o igual a la enerǵıa necesaria para sacar un electrón del pozo de potencial de un núcleo

atómico (enerǵıa de ionización), que en el caso del hidrógeno es de 13.6 eV (Efoton =

hν � IPH = 13.6 eV = hν0), es decir, tendrán la enerǵıa suficiente para ionizar un átomo.

El exceso de enerǵıa que tengan los fotones (hν − 13.6 eV), se transforma directamente

en enerǵıa cinética del electrón liberado, es decir, en aumentar la temperatura del gas

(cuando consideramos que el gas tiene una distribución de electrones que se termalizan

entre śı mediante colisiones elásticas). Por su parte, el protón que también ha sido liberado
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(del pozo de potencial del electrón), por conservación de momento en la interacción, sufre

una ligera desviación de su posición original pero debido a su masa (mp ≈ 1800 me), éste

básicamente no es alterado.

Debido a que el proceso de fotoionización involucra tanto a fotones como a átomos, el núme-

ro de fotoionizaciones que se dé dentro de una nube de gas dependerá fundamentalmente

de dos factores: 1) de la cantidad de átomos disponibles en el medio para ionizar (nH), y

2) de la cantidad de fotones con enerǵıa hν � hν0 que produzca la estrella. Esta cantidad

se define de la siguiente manera:

Q(H0) =
∫ ∞

ν0

Lν

hν
dν (1.3)

donde Lν es la luminosidad emitida por la estrella en una frecuencia dada (enerǵıa por

unidad de tiempo), y que está relacionada con la emisión de cuerpo negro de la estrella de

la siguiente forma:

Lν =
∫
Fν dA = π

∫
Bν dA (1.4)

donde Fν es el flujo de enerǵıa emitido por la estrella en un elemento de área dA de ésta.

Si Q(H0) es el número de fotones ionizantes que emite la fuente por unidad de tiempo,

considerando una geometŕıa esférica, este número de fotones sufrirá un efecto de dilusión

geométrica, pudiendo definir un flujo de fotones que llegan a un punto dado a distancia r

de la fuente, como:

Φ(H0) =
Q(H0)
4π r2

(1.5)

Permitiendo aśı definir también uno de los parámetros que caracterizan a las regiones

fotoionizadas, el parámetro de ionización U:

U =
Φ(H0)
c n(H)

=
Q(H0)

4π c r2 n(H)
(1.6)

que no es más que la fracción de fotones ionizantes disponibles respecto a cada átomo de

hidrógeno en un punto dado de la nube.

b) Intercambio de carga. (Ver más abajo en los procesos de recombinación).

2. Recombinación de iones. Es el proceso en el que un electrón libre entra al pozo de po-

tencial de un ión, es decir, el proceso contrario a la ionización. Existen 3 tipos principales de

recombinaciones:
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a) Recombinación radiativa.

b) Recombinación dielectrónica. (Ésta es muy importante en átomos con una gran cantidad

de electrones.)

c) Recombinación de tres cuerpos. (Es un proceso despreciable en plasmas de baja densidad.)

d) Intercambio de carga. Es el proceso mediante el cual un ion y un átomo neutro con poten-

ciales de ionización muy cercanos intercambian enerǵıa de tal manera que se lleva a cabo

un proceso de intercambio en el que el ion se convierte en el átomo neutro y visceversa sin

haber una liberación de enerǵıa. El ejemplo más claro es el siguiente:

H+ +O0 ↔ H0 +O+

De ellas, la recombinación radiativa es particularmente importante debido a que en ésta se

producen fotones indispensables para el estudio de la interacción gas-radiación. En este tipo de

recombinaciones, cuando el electrón entra al pozo de potencial del ión, libera su enerǵıa cinética

en forma de fotones con enerǵıa Eγ :

Eγ = hν = 1/2 mv2e + χn (1.7)

donde χn es la enerǵıa del nivel cuántico al que se haya recombinando el electrón. Esta enerǵıa

es χn = IH/n2, donde n es el número cuántico principal del nivel al que ocurre la recombinación.

Si recordamos que cualquier sistema f́ısico se encuentra preferentemente en su estado de menor

enerǵıa, entonces, si un electrón no es recombinado al nivel base, éste irá cayendo a los niveles

de menor enerǵıa produciendo una cascada de fotones con enerǵıas bien definidas (Eγ = hν =

Eni − Enj), es decir, produciendo una cascada de ĺıneas espectrales. Un ejemplo de ésto, son las

series de ĺıneas de recombinación que se producen en el átomo de hidrógeno (Figura 1.2).

Si se considera un gas compuesto únicamente de hidrógeno ionizado, con densidad y temperatura

constante, el número de recombinaciones que se dé por unidad de volumen (Rrad), será propor-

cional al número de electrones libres por unidad de volumen (ne), aśı como al número total

de protones que se tengan por volumen (np), y de la probabilidad de que esta interacción se

dé (función de la enerǵıa del electrón). Si el electrón tiene una gran enerǵıa, se moverá muy

rápidamente teniendo poco tiempo para interactuar con un protón, sin embargo, si su enerǵıa

es pequeña, tendrá el tiempo suficiente, cerca del protón, para recombinarse, aunque ésta no

podŕıa ser cero ya que si fuera aśı, el electrón y el protón no se acercaŕıan para producirse la

interacción. Si en vez de tener un electrón y un protón tenemos una conjunto de ellos con una

distribución de enerǵıas cinéticas, entonces podemos decir que la probabilidad de que se lleve a

cabo una recombinación a cualquier nivel energético, estará determinada por la temperatura del
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Figura 1.2: Ĺıneas de recombinación del átomo de hidrógeno producidas por la cáıda en cascada de
un electrón libre o excitado hacia el nivel electrónico fundamental. La longitud de onda está dada en
nanómetros (1× 10−9m).

gas, con lo cual podemos definir un coeficiente de recombinación radiativa αA(T) como función

de la temperatura;

αA(T) =
∑
n�1

αn(T) = CTβ y (1.8)

αn(T) =
∫ ∞

0

σn(v) f(v,T) v dv (1.9)

Por lo tanto, el número total de recombinaciones dentro del volumen que ocupa el gas en cuestión,

por unidad de tiempo será:

Nrec =
∫ ∞

0

ne np αA(T) 4πr2dr (1.10)

pero si consideramos que más allá de un cierto distancia RS del centro de la nube, el gas

está completamente neutro, entonces:

Nrec =
∫ RS

0

ne np αA(T) 4π r2 dr +
∫ ∞

RS

0 dr

=
∫ RS

0

n2 αA(T) 4π r2 dr

= 4π n2 αA(T)
∫ RS

0

r2 dr

Nrec =
4
3

π R3S n
2 αA(T) (1.11)
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Si la nube se encuentra en equilibrio de ionización, entonces se considera que hay un balance entre

los procesos de ionización y recombinación de los átomos del gas. Ésta es la condición que determina

el grado de ionización de una región:

Q(H0) = Nrec =
4
3

π R3S n
2 αA(T) (1.12)

Pero en una región H II, hay que tomar en cuenta que algunos de los fotones difusos (aquellos

producidos en la misma nebulosa), también son capaces de ionizar al hidrógeno. Esto se debe a que

algunas de las recombinaciones se dan directamente al estado base (n = 1), produciendo un fotón

cuya enerǵıa sea:

hν = χn=1︸ ︷︷ ︸
13.6 eV

+
1
2
mve

2 > 13.6 eV (1.13)

por lo tanto, en la ecuación de equilibrio de fotoionización (Ec. 1.12), se hace una corrección para

tomar en cuenta las ionizaciones producidas por fotones difusos:

Q(H0) =
4
3

π R3S n
2 αB(T) (1.14)

donde,

αB(T) =
∑
n�2

αn(T) = DTγ (1.15)

es decir, el coeficiente αB(T) es la probabilidad de que se dé una recombinación a cualquier nivel que

no sea n = 1, el estado base.

1.1.2. Calentamiento y enfriamiento del medio interestelar

Las interacciones descritas en la sección anterior entre el gas y la radiación en el ISM se traducen

en intercambios de enerǵıa entre la radiación y la materia. Éstos se dividen en dos grandes grupos de

procesos, aquellos de enfriamiento (pérdida de enerǵıa cinética de los átomos o electrones), y los de

calentamiento (ganancia de enereǵıa cinética hacia los átomos, iones o electrones), del gas.

El principal proceso de calentamiento del gas en el ISM se da al remover un electrón, de algún

átomo o grano de polvo por medio de la colisión con un fotón con la enerǵıa suficiente para extraerlo

del pozo de potencial. El electrón liberado tendrá una cierta enerǵıa cinética (1/2mv2e ), que se terma-

liza por medio de colisiones elásticas con el resto de los electrones libres en el plasma sediendo parte

de la enerǵıa a los demás y por lo tanto, aumentando la enerǵıa cinética promedio de las part́ıculas

en el plasma, e.d. la temperatura. Otro proceso importante a considerar son las desexcitaciones coli-

sionales en donde un ion excitado interactua con un electrón del plasma sediéndole enerǵıa. El ion

se desexcitará mientras que el electrón aumenta su enerǵıa cinética para posteriormente termalizarse
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aumentando la temperatura del gas. Si pensamos en una nebulosa compuesta únicamente de hidrógeno

una vez más, podemos ver que la enerǵıa inyectada por las fotoionizaciones estará dada por:

Γ(H ) = NH0

∫ ∞

ν0

4 π Jν

h ν
h(ν − ν0) aν (H0) dν (1.16)

donde aν es la sección eficaz de interacción del hidrógeno.

Los procesos de enfriamiento por su parte, se presentan principalmente a partir de excitaciones

colisionales que son seguidas por una o varias desexitaciones radiativas, aśı como por recombinaciones

radiativas. El primer proceso se da mediante la colisión entre un átomo o ion con niveles energéticos

muy bajos (2-3 eV) y un electrón libre del plasma. En esta colisión el electrón sede parte de su

enerǵıa cinética excitando al átomo o ion, posteriormente el electrón se termalizará bajando la enerǵıa

cinética promedio del gas. Por su parte, el átomo(ion) excitado, se desexcitará emitiendo un fotón en

el rango óptico al cual la nube es trasparente y escapará. El proceso de enfriamiento de un gas por

recombinaciones radiativas se da cuando un electrón es recombinado a un nivel energético diferente

del estado base. En este proceso se emiten cascadas de fotones producidos al desexcitarse el electrón

recombinado hasta su estado base en el átomo, a la mayor parte de estos fotones la nube es ópticamente

delgada y permite que se escapen perdiendo aśı enerǵıa. Esta pérdida energética por unidad de volumen

y por unidad de tiempo (ergs cm−3 sec−1), puede escribirse como:

LR (H) = ne np kTαA (H0,T) (1.17)

donde

αA (H0,T) =
∞∑
n=1

αn(H0,T) =
∞∑
n=1

n−1∑
L=0

αnL (H0,T) (1.18)

con

αnL =
1
kT

∫ ∞

0

v σnL (H0,T)
1
2
m v2 f(v) dv (1.19)

donde σnL(H0, v) es la sección transversal de recombinación, que vaŕıa aproximadamente con v−2 (es

decir, v σnL(H0, v) es la probabilidad de que se dé la recombinación al nivel n).

Es importante tomar en cuenta que, tanto la presencia de polvo en el medio interestelar, como

los procesos dinámicos (e.g. ondas de choque, turbulencia), también influyen en el calentamiento y

enfriamiento del gas por lo que, aunque no son los procesos dominantes en el ISM tibio o caliente, es

necesario tener presentes sus efectos cuando se trata de hacer modelos teóricos que tratan de explicar

las caracteŕısticas observables de este gas.

Si definimos la cantidad de enerǵıa total ganada por el gas, por unidad de volumen y por unidad

de tiempo como Γ, y la cantidad de enerǵıa total perdida por el gas, por unidad de volumen y por

unidad de tiempo como Λ, entonces podemos ver que un gas en equilibrio térmico cumple con:
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Γ = Λ (1.20)

y esta condición es la necesaria para determinar la enerǵıa cinética promedio de las part́ıculas en el

gas, es decir, la temperatura. En general, tanto la función de calentamiento Γ, como la función de

enfriamiento Λ, son funciones de la temperatura aśı como de la densidad de part́ıculas en el plasma.

1.2. Criterios de separación del DIG de las regiones HII en la

literatura

Como ya hemos mencionado, a partir de la década de los 60 se empezó a hablar de una nueva

componente gaseosa del ISM, además de las cinco clásicas. Esta componente de gas tibio (∼ 104 K) y

de baja densidad (ne � 10−1 cm−3), llamado DIG, se ha encontrado permeando tanto a la Vı́a Láctea

(e.g. Reynolds, 1991), como a discos de galaxias externas (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a; Martin,

1997; Rand, 1998; Tüllmann & Dettmar, 2000), contribuyendo, en muchos casos, con más del 50% de

la masa de gas ionizado en una galaxia (e.g. Hoopes et al., 1996; Zurita et al., 2000b).

Para iniciar su estudio es necesario definir qué es el Gas Ionizado Difuso y ese es el primer problema

al que se enfrenta el estudio del DIG: la estandarización de un criterio que permita definir hasta dónde

una región ionizada puede ser considerada como región H II y a partir de dónde las condiciones f́ısicas

del gas serán sustancialmente diferentes como para ser consideradas una región distinta, en este caso,

DIG.

La palabra “difuso” indica dos posibles criterios lógicos de separación entre un tipo de gas (el

DIG) y el otro (las regiones H II): la densidad de part́ıculas en el medio, o bien, la luminosidad de

éste. Por un lado, la determinación de la densidad en un medio con ne ≤ 100 cm−3 además de ser

muy complicada (ya que los diagnósticos de los dobletes de las ĺıneas de [S II] λλ6716, 31 y [O II]

λλ3726, 29 no son útiles en los ĺımites de baja densidad t́ıpicos del DIG; e.g. Osterbrock, 1989), tiene

una gran incertidumbre (debido a la baja intensidad de las ĺıneas). Por otro lado, la luminosidad desde

el punto de vista observacional, requiere tanto la calibración del fujo absoluto como el conocimiento

de la distancia al objeto. Por tal motivo, en la literatura se han propuesto diversos criterios alternos

de separación que, aunque tienen que ver, no son la densidad electrónica ni la luminosidad de manera

directa. A pesar de que ninguno de ellos ha sido adoptado por la comunidad como criterio “estándar”,

algunos ejemplos son los siguientes:

Brillo superficial. Ferguson et al. (1996a), propusieron una manera sencilla de separar el gas

ionizado difuso de aquel perteneciente a las regiones H II a partir del Brillo Superficial1 de

una región. En la galaxia M31, con imágenes profundas de Hα, Ferguson et al. experimentaron

1El SB en unidades de erg s−1 cm−2 arcsec−2 está definido como: SB ≈ αB

R
n2
e ds. Observacionalmente se obtiene

a partir del flujo de la región dividido por el área de extracción en segundos de arco (SB(Hα)=F(Hα)/A).
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iterando isofotas de diferentes brillos superficiales hasta encontrar aquella isofota que permitiera

eliminar el grueso de las regiones H II compactas de la galaxia, encontrando que todas estas teńıan

un SB ≥ 1.6 10−16 erg s−1 cm−2 arcsec−2. A partir de dicha isofota, todo aquel gas con SB mayor

fue considerado región H II, mientras que todo aquel gas con SB menor fue considerado DIG.

Este método está basado en una medida que depende de la densidad, del tamaño de la columna

de gas y de la distancia a la que se encuentre el objeto, es decir, regiones con combinaciones

diferentes de estos tres parámetros pueden presentar el mismo SB. Suponiendo que la distancia

al objeto se puede conocer por cualquier método de determinación de distancias a galaxias, el

tamaño de la columna al igual que la densidad siguen siendo desconocidas, lo que este criterio

enfrenta problemas de “estandarización”. Aunado a ésto, la isofota a partir de la cual se eliminan

el grueso de las regiones H II compactas se determina de manera arbitraria y vaŕıa de una galaxia

a otra y no permite la clasificación de las regiones en emisión que se encuentran en galaxias vistas

de canto, ya que en éstas no es posible identificar las regiones H II del plano para determinar el

SB cŕıtico a partir del cual todas las regiones H II compactas sean eliminadas.

Medida de emisión. En virtud de que la Medida de Emisión2 es proporcional al cuadrado de la

densidad electrónica y que se puede determinar de manera directa de las observaciones en Hα

de una región, algunos autores han sugerido que ésta es una buena forma de dividir el gas que

pertenece a las regiones H II t́ıpicas de aquel que pertenece al DIG. Un ejemplo, es el estudio del

gas ionizado difuso hecho de la galaxia M31 por Walterbos & Braun (1994), en el cual adoptan

una medida de emisión cŕıtica (EMc = 100 pc cm−6), de tal forma que el gas con EM < EMc

es considerado DIG mientras que aquel con EM > EMc es considerada región H II. Dado que

la medida de emisión también depende del tamaño de la columna de gas (ds), es posible tener

regiones muy densas y pequeñas con una EM similar a la de regiones más grandes pero menos

densas. Mientras que la densidad electrónica se puede estimar de distintas maneras, el tamaño

de la columna de gas es completamente desconocido, al igual que el grado de homogeneidad del

gas a lo largo de ésta (filling factor), por lo tanto, este criterio también presenta problemas de

“estandarización”. Más aún, en el mismo art́ıculo Walterbos & Braun (1994) reportan que dentro

de M31 el DIG cercano a las regiones de baja formación estelar tiene EM ≤ 50 pc cm−6, mientras

que aquel que se encuentra cercano a regiones de alta formación estelar tiene EM ≤ 100 pc cm−6,

lo cual no permite dar un único valor para la EM cŕıtica para una galaxia completa, a partir

de la cual se pueda diferenciar al gas de las regiones H II de aquel del DIG sin tomar en cuenta

otras caracteŕısticas de estas regiones ionizadas.

2La EM en unidades de pc cm−6 está definida como: EM ≡ R
nenH+ ds ≈ R

n2
e ds. Observacionalmente se obtie-

ne a partir de la intensidad de la ĺınea de Hα (en Rayleighs) de la siguiente manera: EM = 2.75 T0.9
4 I(R), donde

1R = 2.42 × 10−7 ergs cm−2 s−1 sr−1 y T4 es la temperatura del gas que emite en unidades de 104 K.
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Ancho equivalente de la ĺınea Hα. Bland-Hawthorn et al. (1991a) haciendo un estudio de la

galaxia Seyfert 2, NGC 1068, encontraron que las imágenes de [N II] de esta galaxia mostraban

un flujo caracterizado por una serie de filamentos disfusos con un FWHM([N II]) (siglas en

inglés del ancho total a potencia media) de 150 − 250 km s−1, mientras que las regiones H II

presentaban un FWHM t́ıpico de ∼ 100 km s−1. Por otro lado, encontraron que los mapas de

ancho equivalente (EW por sus siglas en inglés) de la ĺınea en emisión en Hα eran muy útiles

para separar las emisión débil de aquellas regiones H II brillantes definiendo el EW(Hα)3 como el

flujo total de Hα dividido por el flujo del continuo monocromático subyacente. Bland-Hawthorn

et al. propusieron definir las regiones H II como aquellas regiones cuyo EW(Hα) fuera mayor a

30 Å, y por lo tanto las regiones de emisión difusa a todas aquellas regiones con EW menor

a 30 Å. Este método tampoco se puede generalizar a todas las galaxias ya que el FWHM y el

EW(Hα) no son caracteŕısticas generales de las regiones H II, además de ésto, para dar valores

t́ıpicos del FWHM para las regiones H II y para las regiones difusas en una galaxia, es necesario

definirlas de antemano bajo algún otro criterio de clasificación.

1.3. Caracteŕısticas generales

En la Vı́a Láctea, la comparación de las medidas de dispersión (DM ≡ ∫ ne ds), derivadas de las

observaciones de pulsares (únicamente viable para la Galaxia), y las medidas de emisión derivadas

de la intensidad de la ĺınea de recombinación Hα en diferentes ĺıneas de visión, ha indicado que el

DIG se encuentra en regiones con una densidad electrónica promedio ne = 0.03 − 0.08 cm−3, con

un factor de llenado f ≈ 0.2 − 0.4, y en una capa de 2-3 kpc de grosor por arriba y por debajo del

plano de la galaxia (e.g. Reynolds, 1977, 1991; Gaensler et al., 2008). Basado en sus observaciones y

cálculos, Reynolds (1991) estimó que el DIG contribuye al menos al 90 % del total de gas ionizado en

la Galaxia.

Extención espacial y morfoloǵıa

El estudio del DIG en otras galaxias es mucho más complicado que en la Vı́a Láctea, simplemente

por ser éste un gas con un brillo débil. Sin embargo el estudio del DIG en otras galaxias espirales

permite obtener información crucial que en la Galaxia es dif́ıcil de obtener: la distribución espacial

completa paralela y perpendicularmente al plano, la morfoloǵıa del DIG (distribución en filamentos,

cáscaras, etc.), la fracción de la luminosidad total en Hα con la que contribuye el DIG en cada

galaxia, y la correlación que éste pueda tener con la ubicación de las estrellas OB, regiones H II, y

la distribución espacial de higrógeno neutro. En particular, estudios realizados del DIG extraplanar

en galaxias espirales vistas de canto (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a; Rand, 1998), representa una

excelente prueba de la interacción que existe entre el disco de las galaxias y el halo de ellas, además

3en unidades de erg cm−2 s−1 Å−1
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de proveer información importante sobre la distribución vertical del eDIG y sus cocientes de ĺıneas.

Entre otras cosas, los estudios en galaxias vistas de canto han mostrado que el gas tibio y ionizado

en el halo de éstas se encuentra en galaxias que poseen una tasa de formación estelar no despresiable.

T́ıpicamente las capas de DIG extraplanar se han podido trazar a |z| ≈ 1 − 2 kpc, e incluso en

algunos casos hasta más allá de los 5 kpc (e.g. Tüllmann & Dettmar, 2000), siendo ésta una de las

caracteŕısticas que más ha puesto en predicamento a los modelos de fotoionización. Algunos autores

han sugerido que en algunas galaxias la emisión de gas ionizado difuso, se extiende más allá del disco

en H I (see Bland-Hawthorn et al., 1997).

Por su lado, las galaxias espirales vistas de cara han mostrado que la emisión difusa se encuentra

concentrada especialmente cerca de las regiones H II (e.g. Zurita et al., 2000a), pero que se extiende

también en zonas mucho más grandes, t́ıpicamente hasta unos cuantos cientos de pc de radio (e.g.

Walterbos & Braun, 1994), llegando a contribuir con hasta el 40% del flujo total en Hα de la galaxia.

Algo importante sobre la morfoloǵıa del DIG a considerar, es que éste es una combinación de

filamentos (los cuales no se sabe si son cilindros en una dimensión, anillos en 2-D o cáscaras en 3-

D que al ser observadas sufren efectos de proyección) y por otro lado emisión difusa prácticamente

homogenea. Los filamentos perpendiculares a los discos han sido claramente observados en NGC891

(e.g. Dettmar, 1990; Rand et al., 1990), NGC 4631 (e.g. Rand et al., 1992; Walterbos et al., 1993) y

NGC5775 (e.g. Dettmar, 1992), pero en otras galaxias como NGC4565 (e.g. Rand et al., 1992) y

NGC4244 (e.g. Walterbos, 1991), no se han encontrado filamentos, por lo tanto no se puede decir que

la presencia de éstos sea una caracteŕıstica global del DIG.

Los cocientes de ĺıneas

En un ambiente de baja densidad (≤ 104−6 cm−3), la excitación colisional de un ion a un estado

metaestable (2-3 eV del estado base), está seguido de un decaimiento mediante la emisión de un fotón

de una ĺınea prohibida cuya tasa de emisión ri es función de la temperatura y densidad electrónicas,

aśı como de la densidad iónica:

ri (prohibida) ∝ ni ne T−0.5e exp (−E/kTe) (1.21)

donde E es la enerǵıa del estado metaestable al que ha sido excitado el ion. Por lo tanto, variaciones

en la emisividad de una ĺınea prohibida será evidencia directa de:

Variciones en la temperatura electrónica, y/o

Variaciones en la densidad electrónica, y/o

Variaciones en la abundancia iónica.

Sin embargo la emisividad de las ĺıneas es muy poco estudiada, ya que los cocientes de ĺıneas son

mucho más útiles debido a que no tienen que ser calibrados y dan información sumamente útil del
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estado f́ısico de la nube de gas. Para ello es necesario tomar en cuenta que las ĺıneas de recombinación

son también dependientes de la temperatura, densidad electrónica y densidad iónica, sin emabargo de

manera diferente a aquellas prohibidas:

ri (recombinacion) ∝ ni ne T−0.89e (1.22)

Por lo tanto un cociente entre una ĺınea prohibida y una de recombinación (e.g. [O III]/Hβ, [N II]/Hα,

Ec. 1.21/Ec. 1.22) no depende de la densidad electrónica pero śı de la temperatura (aumentan al

aumentar la temperatura ya que la ĺınea prohibida aumenta con la temperatura mientras que la

permitida disminuye). Por otro lado, el cociente entre dos ĺıneas de recombinación no dependen ni de

la temperatura ni de la densidad electrónica sino sólamente de la densidad de los iones en el plasma.

Aunque el DIG es en general muy débil, algunas ĺıneas en emisión son lo suficientemente fuertes

como para poder ser medidas en este tipo de plasma, las cuales han sido estudiadas y muestran ciertas

caracteŕısticas que se detallan a continuación:

[O III]λ5007/Hβ. Quizá éste sea uno de los principales retos para los modelos de ionización

del DIG. Algunos autores han reportado que en general éste cociente es bajo comparado con

los valores encontrados en las regiones H II (e.g. Sivan et al., 1986, Tabla 1.1 en la página 20),

aunque en algunos casos éste tiende a aumentar con la distancia al plano de la galaxia (e.g. Rand,

1998; Tüllmann & Dettmar, 2000). Si se supone que el parámetro de ionización (Ec. 1.6 en la

página 9) disminuye conforme se consideran regiones más alejadas de la fuente de fotones (ya

que [Φ(H0)] = fotones/s/cm2 disminuye), los modelos de fotoionización con geometŕıa esférica

predicen un decremento del cociente [O III]/Hβ al aumentar la distancia a la fuente de fotones

(contrario a lo que se observa en el eDIG), o la densidad del gas ionizado.

[N II]λ6583/Hα. Este cociente es uno de los más fácilmente medibles en el DIG y por lo tanto

uno de los más estudiados ya que [N II] es una ĺınea fuerte y el cociente no requiere una corrección

por enrojecimiento. Este cociente, al igual que el de [O III]/Hα tiende a aumentar con la distancia

al plano galáctico (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a; Rand, 1998; Tüllmann & Dettmar, 2000),

sin embargo, al contrario del comportamiento de [O III]/Hα el aumento de este cociente al

disminuir el parámetro de ionización U, es el predicho por los modelos de fotoionización (e.g.

Hoopes & Walterbos, 2003; Wood & Mathis, 2004).

[S II]λ6716/Hα. Otro de los parámetros cruciales para acotar los modelos de ionización es el

cociente [S II]/Hα (o en su defecto [S II]+/Hα), en virtud de que un valor alto de este cociente

([S II]/Hα > 0.3), es t́ıpico en la presencia de choques en el medio (e.g. Shull & McKee, 1979) o

de un campo de radiación diluido (e.g. Mathis, 1986) y por lo tanto provee información de las

posibles fuentes de ionización del gas. En el DIG, [S II]/Hα parece ser siempre más alto respecto

a aquel observado en las regiones H II sin importar si son de la Vı́a Láctea o de cualquier otra
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galaxia (Tabla 1.1), además este cociente presenta un aumento con la distancia al plano galáctico,

de manera muy similar al comportamiento de todos los demás cocientes hasta ahora estudiados

en el DIG. De hecho, Tüllmann et al. (2000) y Haffner et al. (1999), entre otros, han reportado

que el cociente [S II]/[N II] se mantiene básicamente constante con |z| a pesar de las variaciones
de [S II] y [N II] respectivamente. Esto es de suma importancia ya que [N II] y [S II] dependen

de la temperatura de la misma manera a groso modo, por lo que variaciones en el cociente

[S II]/[N II] trazan directamente variaciones en S+/N+.

[O I]λ6300/Hα. Este cociente de ĺıneas en general es débil en el DIG y por lo tanto poco

estudiado (aunque más que el He I). En algunos casos (e.g. Rand, 1998, NGC891 ), se ha

observado que el cociente aumenta con el aumento de la distancia al plano de la galaxia, |z|,
lo cual es f́ısicamente plausible ya que los modelos de fotoionización predicen un aumento en el

cociente [O I]/Hα en las regiones de transición entre las regiones ionizadas y aquellas que son

neutras debido a una disminución en la temperatura del gas. Otra posible explicación para la

intensidad de este cociente es que podŕıa darse como resultado de la dilución del flujo de fotones

ionizantes al aumentar la distancia a la fuente (Ec. 1.5 en la página 9).

He Iλ5876/Hα. La ĺınea de recombinación de He I ha sido poco medida en el DIG ya que suele

ser extremadamente débil. Sin embargo el cociente de ésta respecto a Hα es de gran utilidad para

medir la “dureza” del espectro ionizante (debido a que el cociente sólo depende de la densidad

relativa de los iones en el plasma); esto se debe a que el potencial de ionización del Helio es de

24.6 eV, por lo tanto el cociente He I/Hα dice cuál es la proporción de fotones con E > 24.6 eV

con respecto a aquellos con 13.6 < E < 24.6 eV disponibles en el campo de radiación y esto a

su vez ayudará a acotar las posibles fuentes ionizantes. Por otro lado, este cociente no depende

de la temperatura electrónica Te, y la abundancia de He en el ISM es también conocida, lo

cual representa un par de ventajas más. Rand (1998) en su estudio de NGC891 da como ĺımite

superior, para este cociente, un valor de ∼ 0.035.

En la Tabla 1.1 en la página siguiente se muestra una comparación de los cocientes de ĺıneas

medidos en algunas regiones H II, remanentes de supernova y gas ionizado difuso en la Vı́a Láctea

y en otras galaxias. Esta tabla es un extracto de la Tabla 2 de Sivan et al. (1986). En esta Tabla

se puede apreciar que mientras las regiones H II presentan valores bajos del cociente [S II]/Hα

(< 0.15), el DIG presenta cocientes intermedios (0.2< [S II]/Hα < 0.5), y los remanentes de

supernova (donde hay una certeza de la existencia de choques) presentan los cocientes más altos

(0.5< [S II]/Hα).

Como ya mencionamos, la derminación de estos cocientes es indispensable para realizar un estudio

de las condiciones f́ısicas (o las tendencias de éstas) del DIG, ya que éstos nos permiten determinar:

1) El estado de ionización del gas y 2) la temperatura del DIG.
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Objeto [O III]/Hβ [N II]/Hα [S II]/Hα [S II] 6717/6731 104 O/H ne[SII]

Vı́a Láctea
M20 1.17 0.35 0.14 1.17 3.20 300
M16 1.92 0.24 0.077 1.05 3.56 500
Ori 1 3.88 0.18 0.014 0.55 3.47 5000
Ori 2 4.65 0.19 0.017 0.58 3.19 4500
LMC
N113 D 3.18 0.19 0.074 1.35 4.79 <100
N127 A 3.10 0.122 0.064 1.20 3.19 200
N4 A 5.59 0.056 0.043 1.18 2.68 250
N191 A 1.01 0.25 0.13 1.23 3.36 190
M101
NGC 5447 5.49 0.09 0.06 2.70
NGC 5455 5.25 0.14 0.10 3.07
NGC 5461 4.50 0.11 0.060 1.20 3.41 200
Dif en Sag-Car
1 0.61 0.45 0.44 1.46 <100
2 <0.13 0.40 0.36 1.40 <100
3 0.43 0.36 1.32 <100
4 0.52 0.36 0.24 1.33 <100
Dif en Ori-Eri
1 <0.08 0.39 0.54 1.39 <100
2 <0.07 0.37 0.39 1.35 <100
3 <0.07 0.24 0.47 1.33 <100
SNR
M33 2-5 1.91 0.42 1.36 1.20 3.10 200
M31 BA 55 3.71 1.64 1.26 1.60 3.20 <100
LMC N206 1.08 0.26 0.57 1.29 3.50 150

Tabla 1.1: Extracto de la Tabla 2 de Sivan et al. (1986) en la que se comparan los cocientes de ĺıneas
para una selección de regiones H II en la Vı́a Láctea, la Nube Mayor de Magallanes y M101, algunos
remanentes de supernova y el gas difuso en la Vı́a Láctea.

1. El estado de ionización del DIG.

Una medida directa del grado de ionización del hidrógeno (fracción de H+ con respecto a H0), en

una nebulosa tibia se puede obtener a partir de la medición de la ĺınea de emisión de [O I]λ6300.

Esto se debe a que el potencial de ionización del hidrógeno (13.614 eV), es muy similar al del

ox́ıgeno (13.595 eV), habiendo un gran intercambio de carga entre estos dos iones, lo cual hace

que el oxigeno y el hidrógeno una vez ionizados estén en la misma región espacial y en las mismas

proporciones, es decir:

O0

H+ ≈ H0

H+

Ya que las enerǵıas electrónicas en un gas a Te ∼ 104 K son suficientes para excitar colisio-

nalmente la transición de ∼ 2 eV del ox́ıgeno neutro cuya desexcitación da como resultado la

emisión de [O I]λ6300, la fracción O0/H+ se puede estimar a través del cociente [O I]/Hα. Uti-

lizando este hecho, Reynolds et al. (1998) y Hausen et al. (2002) encontraron para el DIG de la

Vı́a Láctea:

H+

H > 90%

Por otro lado, Reynolds et al. (1995) encontraron para la DIG de la Vı́a Láctea que, si se

considera ne ≈ 10−1 cm−3, el parámetro de ionización en este plasma es de U ≈ 10−4 − 10−3

(FLymann = 2× 10−6 fotones cm−2 s−1 asumiendo equilibrio de fotoionización).
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Aunque este valor del parámetro de ionización es uno o dos órdenes de magnitud menor que

los t́ıpicos de las regiones H II, es lo suficientemente alto como para mantener el hidrógeno

completamente ionizado.

Comparando las observaciones espectroscópicas hechas del DIG con aquellas hechas de las re-

giones H II, Madsen et al. (2006) encontraron que, cuando se habla de iones más pesados (e.g.

O++, N+ y S+), el DIG normalmente muestra estados de ionización más bajos que los que se

encuentran en las regiones H II clásicas. La razón de esto último no ha sido bien entendida aún,

una posible explicación es que algunas porciones del espectro ionizante se “suavicen” (e.d. el

número de fotones disponibles de una cierta enerǵıa no posee un cambio drástico respecto al

número de fotones disponibles de otra anerǵıa) al transmitirse desde la estrella O hasta el DIG.

Los modelos de fotoionización (e.g. Hoopes &Walterbos, 2003; Wood & Mathis, 2004), muestran

que el espectro entre los 13.6 y 24.6 eV (potenciales de ionización del H y del He respectivamen-

te), se endurece conforme se transmite el campo de radiación a través del gas, mientras que el

espectro de fotones con enerǵıas mayores a 24.6 eV se suaviza (ver Figura 1.3).

Figura 1.3: Cambio del espectro ionizante con la absorción del gas. Esta figura compara las diferencias
que hay en la distribución espectral de enerǵıas entre un cuerpo negro de Teff = 60000 K (ĺınea
continua), un modelo de atmósfera estelar de la misma temperatura de Rauch (rayas), y este mismo
modelo pero con una absorción del 55 % de los fotones a 912 Å.

El flujo de fotones de altas enerǵıas (> 24.6 eV), puede ser restringido por la observación de

la ĺınea de recombinación de He Iλ5876 o bien de la ĺınea de excitación colisional [O III]λ5007

(potencial de ionización de 35.1 eV). Observaciones recientes del WHAM (Wisconsin H-Alfa

Maps), han encontrado que:
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(
He I

Hα

)
DIG

∼ 0.5
(
He I

Hα

)
H II

que combinado con el hecho ya mencionado de que H+/H ≈ 1, nos indica que en el DIG:

He I+

He I
� 60%

con lo cual se ĺımita la forma del espectro ionizante y la temperatura de la fuente que lo emite.

2. La temperatura del DIG.

La temperatura del DIG en la Vı́a Láctea, determinada por el balance del calentamiento y del

enfriamiento en cada región, ha mostrado dos hechos importantes:

a) El DIG, en promedio, es ∼ 2000 K más caliente que las regiones H II clásicas (debido a que

los cocientes de las ĺıneas prohibidas respecto a las permitidas aumenta en todos los casos).

b) Existen variaciones importantes en la temperatura de una región de DIG a otra. Quizá la

evidencia más fuerte de esto es el aumento de la temperatura del gas del DIG con la

distancia al plano galáctico (e.g. Rand, 1998; Tüllmann & Dettmar, 2000).

Desafortunadamente, el cálculo de temperaturas absolutas, en el DIG en particular, es muy

incierto en virtud de que para ello es necesario hacer suposiciones a cerca de las fracciones

iónicas exactas, aśı como de las abundancias de los diferentes elementos en la composición del

gas. Sin embargo es posible utilizar algunos indicadores: por un lado, el N+ y el H+ dependen

de la temperatura de manera distinta, por lo tanto el cociente [N II]/Hα puede ser utilizado para

trazar variaciones en la Te; por otro lado, si se tuviera la sufiente señal a ruido en la medición

de los perfiles de estas dos ĺıneas, la comparación de los anchos podŕıa permitir comparar los

movimientos térmicos de aquellos que no lo son en el gas (debido a la diferencia en las masas de

los átomos involucrados).

Aún cuando el comportamiento de los cocientes de ĺıneas y de la temperatura del DIG no ha sido

del todo bien comprendido, es quizá uno de los indicadores más claros de:

que la fotoionización por estrellas jóvenes y calientes no es la única fuente importante de calen-

tamiento del DIG, ó

que el espectro de la fuente ionizante se modifica apreciablemente conforme se propaga a través

del medio interestelar.



1.4 Posibles explicaciones de la emisión del DIG en la literatura 23

1.4. Posibles explicaciones de la emisión del DIG en la litera-

tura

La primera indicación de la necesidad de buscar una fuente diferente a las estrellas O y B de

ionización del DIG, o en su caso de calentamiento o excitación, hemos visto en la sección anterior que

fue dada por las intensidades de las ĺıneas prohibidas [S II] y [N II] con respecto a Hα. Estos cocientes

en el DIG se encuentran significativamente más elevados que aquellos encontrados en las regiones H II

(ver la Tabla 1.1 en la página 20). La gran diferencia reportada para estos cocientes de ĺıneas entre uno

y otro tipo de región llevó a la conclusión de que el DIG no pod́ıa ser un gas que reflejara la emisión

de las regiones H II y que además, las condiciones f́ısicas del DIG difeŕıan de manera importante de

aquellas que prevalecen en las regiones H II.

Históricamente las regiones H II se han considerado aquellas regiones interestelares en las cuales la

fuente central de fotones ionizantes son estrellas jóvenes y calientes del tipo espectral O y B. A primera

aproximación se consideró que el gas circundante a estas estrellas era un gas homogeneo en densidad,

temperatura y composición qúımica, distribuido de manera esférica y con una frontera bien definida a

partir de la cual el hidrógeno se pod́ıa considerar completamente neutro. Sin embargo, ahora se sabe

que este tipo de regiones no son las dominantes en el medio interestelar, en virtud de que el medio no

es homogeneo ni en composición qúımica, ni en temperatura, ni en densidad de part́ıculas; las regiones

fotoionizadas tienen una estructura mucho más compleja presentando, entre otras cosas, variaciones

fuertes de densidad que permiten que los fotones escapen y lleguen a ionizar el medio mucho más

lejano. En este gas más alejado, al contrario de en aquel circundante a las estrellas OB, existen otras

fuentes de ionización y calentamiento que pueden llegar a completar y hasta a dominar los efectos

de las estrellas OB sobre el medio interestelar, cambiando aśı las condiciones f́ısicas dominantes en el

plasma. Sin embargo estos cambios no se dan en el ISM con fronteras bien definidas.

Más aún, la información observacional con la que se cuenta hoy en d́ıa del DIG, parece indicar que

en algunos casos las condiciones dentro del mismo DIG vaŕıan considerablemente dependiendo, por

ejemplo, de la dirección de observación e incluso en una misma ĺınea de visión. Varios trabajos se han

realizado con el fin de buscar información respecto al comportamiento general del DIG, sin embargo las

observaciones de éste presentan varios problemas y han dado como resultado pocos estudios realizados

con más de dos galaxias (e.g. Tüllmann & Dettmar, 2000; Otte et al., 2002; Miller & Veilleux, 2003).

Uno de los primeros trabajos en la búsqueda de la fuente de ionización del DIG de la Vı́a Láctea

fue el de Reynolds (1984), en el cual él hace un estimado de la tasa de recombinación de hidrógeno

presente en el DIG (rG = 4x 106 s−1 cm−2), lo cual le permite hacer un estimado de la tasa de fotones

ionizantes necesarios para mantener el flujo de Hα observado (bajo la suposición de equilibrio de

ionización). Esta tasa de recombinaciones a su vez impone una restricción sobre la posible fuente de

ionización, ya que ésta debe ser capaz, al menos, de producir dicha cantidad de fotones ionizantes.

La Tabla 1.2 en la página siguiente es una reproducción de la Tabla 2 de Reynolds (1984), en la que
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Fuente Flujo del continuo de Lyman Referencia
(106 fotones s−1 por cm2 en el disco)

Estrellas O 10-29 1,2,3
Estrellas W-R 1.6 3
Estrellas B 0.5-1 1,2,3

Enanas Blancas y núcleos de PN 0.4-4 1,4,5
Supernovae 0.7 6,7
QSOs 0.2 8,9

Rayos cósmicos 0.008-0.08 10
Rayos X (h ν ≥ 0.1 keV 0.002 11

Tabla 1.2: Tabla 2 de Reynolds (1984), en la que se estiman las luminosidades del continuo de Lyman
para diferentes fuentes emisoras en la vecindad solar. (1) Terzian (1974). (2) Torres-Peimbert et al.
(1974). (3) Abbott (1982). (4) Salpeter (1978). (5) Hills (1972). (6) Chevalier (1974). (7) McKee &
Ostriker (1977). (8) York (1982). (9) Paresce & Jakobsen (1980). (10) Spitzer & Jenkins (1975). (11)
McCammon et al. (1983).

se muestran diferentes fuentes de fotones UV capaces de ionizar el hidrógeno y el flujo en el continuo

de Lyman estimado de cada una de ellas en la Vı́a Láctea. En esta Tabla se puede observar que

únicamente las estrellas O y quizá los núcleos de las nebulosas planetarias tienen flujos estimados

mayores o iguales a los requeridos para mantener la tasa de recombinación calculada para el DIG

galáctico (rG = 4x 106 s−1 cm−2). Sin embargo, Reynolds menciona que aunque por separado ni

las estrellas B, ni los remanentes de Supernova, ni los rayos cósmicos son capaces de ser las fuentes

principales de ionización del DIG, es posible que el efecto de las tres fuentes juntas sea significante

para la ionización o calentamiento de este gas.

Aunado a esto, Ferguson et al. (1996b) encontraron una relación cuantitativa entre la distribución

de la emisión del DIG y la distribución de brillo superficial de las regiones H II brillantes alrededor

de estrellas O a lo largo del disco galáctico (Figura 1.4 en la página siguiente), lo cual apoya la

teoŕıa de que la fuente principal de fotones ionizantes del DIG son las estrellas calientes y jóvenes.

Posteriormente Zurita et al. (2000b), en un estudio hecho sobre 6 galaxias espirales vistas de cara,

encontraron que existe una fuerte relación espacial entre las regiones H II de los brazos y el DIG.

Conforme los estudios fueron avanzando, tanto imágenes en Hα de los halos de las galaxias como

espectros del gas difuso, revelaron dos caracteŕısticas del DIG: (1) sus cocientes de ĺıneas y (2) su

gran extención espacial, que eran persistentes en la mayoŕıa de las galaxia e inconsistentes con las

predicciones de los modelos de fotoionización del DIG basados únicamente en radiación escapada de

las regiones H II.

Para el caso particular de las grandes extenciones espaciales a las cuales se encuentra el gas ionizado

(a 2 kpc del disco t́ıpicamente), se ha supuesto que el medio interestelar es “poroso” a la vista de los

fotones ionizantes, es decir, que el medio entre las estrellas tiene regiones que son ópticamente delgadas

(τ 	 1) a la radiación ionizante mezcladas con las regiones ópticamente gruesas permitiendo que los

fotones UV de una fuente viajen grandes distancias antes de ser absorbidos por el gas en el medio.
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Figura 1.4: Perfil de brillo superficial total en Hα de NGC7793 (ĺınea solida), de la medida de emisión
de regiones H II (puntos y rayas), y del DIG (rayada). Esta figura es la Figura 4a de Ferguson et al.
(1996b).

Otra manera en la que el medio sea “poroso” a la radiación, es que el gas se encuentre aglomerado

en ciertas regiones, dejando parte de ISM con una densidad ne � 0 cm−3. Esta última caracteŕıstica

está determinada por el filling factor (factor de llenado), el cual indica la fracción del volumen que

tiene una densidad ne > 0. En la Vı́a Láctea se han podido determinar tanto la densidad del medio

difuso en la vecindad solar (e.g. ne = 0.1 cm−3, Gaensler et al. 2008; Berkhuijsen & Müller 2008), como

el factor de llenado (e.g. Reynolds, 1984, f = 0.2), sin embargo para las demás galaxias estos datos,

en el mejor de los casos, se han podido estimar con una gran incertidumbre, por lo que el porcentaje

de contribución del flujo en Hα del DIG al flujo total de la galaxia en Hα, es lo único que permite

hacer una estimación de la porosidad del medio interestelar.

Diversos estudios han mostrado valores muy dispersos para el porcentaje de la contribución del

flujo en Hα del DIG, por ejemplo, para NGC4214 y NGC4449 (tipo morfológico Irr), Walterbos et al.

(1989), encontraron que el DIG contribuye hasta con el 50 % del flujo total de la galaxia en Hα,

mientras que Hunter & Gallagher (1990a), encontraron para las mismas galaxias una contribución del

DIG del 15 % al 20 % a FHα. Kennicutt & Hodge (1986), para las Nubes de Magallanes, encontraron

una contribución del 20 % al 30 % del DIG al flujo total en Hα y Zurita et al. (2000b) encuentran una

contribución del DIG del 25 % al 50 % o del 35 % al 70 % dependiendo de una serie de suposiciones

hechas.

Aunque estos porcentajes de contribución son muy variados, en general se asume que el DIG

contribuye al flujo total de Hα de una galaxia con un porcentaje entre 20 % y el 50 %, llegando a
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alturas sobre el plano galáctico de hasta 5 kpc.

Aún cuando esta “porosidad” del medio es sufiente para explicar la ionización de gas a grandes

distancias de las fuentes centrales (Zurita et al., 2000a), no es capaz por śı sóla, de explicar las carac-

teŕısticas espectrales del medio difuso por lo tanto, a partir de esto durante más de 30 años, se han

propuesto tres posibles explicaciones al problema:

1. Exite una segunda fuente de ionización, además de los fotones escapados de las regiones H II,

capaz de ionizar el gas del medio difuso, de tal manera que al combinarse, la forma del es-

pectro ionizante cambia y por lo tanto también el estado de ionización (los cocientes de ĺıneas

espectrales) del gas.

2. El medio difuso es ionizado por los fotones escapados de las asociaciones estelares OB pero la

temperatura del DIG cambia con la distancia a la fuente central, ya sea porque:

a) Existe una fuente extra de calentamiento del gas; ó

b) Las caracteŕısticas f́ısicas del gas (densidad, composición qúımica), cambian de tal forma

que éste es menos eficiente en su enfriamiento.

3. Las regiones en las que se observa el gas difuso tiene al menos dos componentes gaseosas con

diferentes fases (diferente densidad y estado de ionización), las cuales son responsables de la

emisión de diferentes ĺıneas y cuyos efectos se integran a lo largo de la ĺınea de vista.

Una fuente extra de ionización o de calentamiento ha sido la opción más estudiada en la literatura,

proponiéndose diferentes procesos f́ısicos como esta segunda fuente. Los 4 procesos complementarios

más estudiados en la literatura se describen a continuación:

Choques. Los datos espectroscópicos del DIG en las galaxias irregulares NGC 4449, NGC4214,

NGC 5253 y NGC2537 tomados y analizados por Martin (1997), mostraron cocientes [N II] y

[S II] respecto a Hα reproducibles por modelos de fotoionización, sin embargo el exceso en el

cociente [O III]/Hβ no lo es. Martin propone por lo tanto que los choques pueden jugar un papel

importante en la ionización del DIG en virtud de que por un lado pueden ayudar a excitar el

gas (aumentar el cociente [O III]/Hβ) y por el otro, las superburbujas crean grandes cavidades

calientes en el ISM ayudando a que los fotones se puedan propagar a grandes distancias. Es

importante hacer notar que Martin propone que la fuente dominante de excitación en el DIG

es la fotoionización por fotones provenientes de las estrellas OB, y que los choques sólamente

proveen una fuente complementaria de excitación de muy bajo brillo superficial. Martin (1997)

concluye que choques con velocidades entre 60 km s−1 y 100 km s−1 contribuyen con 30%−50%
de la emisión del DIG (dependiendo de su posición en la galaxia). Al trabajo de Martin (1997)

explorando los choques como segunda fuente de ionización para el DIG en galaxias irregulares,
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siguió el trabajo de Rand (1998) en el que compara observaciones espectroscópicas del eDIG

en NGC891 con modelos de fotoionización, choques y modelos combinados de fotoionización

con choques. Rand (1998) encontró que en los diagramas de diagnóstico, aunque los modelos

combinados ayudan a explicar la emisión del eDIG, no reproducen las observaciones de todos

los cocientes de ĺıneas a la vez.

Capa de mezcla turbulenta. Hunter & Gallagher (1990b) estudiando las Nubes de Magalla-

nes detectaron estructuras filamentarias difusas fuera de las regiones H II clásicas. Encontraron

que estas estructuras estaban caracterizadas por vientos de alta velocidad y por un grado de io-

nización más bajo que aquel que presentan las regiones H II clásicas (es decir, ĺıneas [O II], [N II]

y [S II] repecto a Hα más fuertes y cociente [O III]/Hβ más débil). En ese mismo año, Begelman

& Fabian propusieron que los flujos de gas en las fronteras entre el gas caliente y el gas tibio a lo

largo de las paredes de una superburbuja o “chimenea”, producen una mezcla turbulenta entre

ambos y esto a su vez produce un gas con temperatura intermedia (105 K). Slavin et al. (1993)

desarrollaron esta idea proponiendo que la existencia de una cantidad apreciable de capas de

mezcla turbulenta pod́ıa contribuir de manera significativa al flujo de fotones UV y por lo tanto,

ser una fuente a cosiderar en la ionización y calentamiento del eDIG. Slavin et al. encontraron

que, bajo argumentos energéticos, las capas de mezcla turbulenta tienen una contribución poco

significativa en el disco de la Galaxia, mientras que para alturas mayores la contribución al

flujo en Hα puede llegar a ser hasta el 30% del flujo de fondo. Slavin et al. (1993) reportan que

aquellos modelos con Tgas frio = 100 K y con una temperatura promedio de la capa de mezcla

de T = 105.0 K predicen cocientes de [O III], [N II] y [S II] respecto a Hα, consistentes con las

observaciones del DIG.

En este trabajo (ver Cap. 3 en la página 51 y Cap. 4 en la página 71), hemos examinado la opción

de la capa de mezcla turbulenta (CMT), como fuente complementaria de ionización y excitación

del DIG con el objetivo de reproducir los datos observacionales de la galaxia NGC891 realizadas

por Rand (1998). En este caso utilizando el código numérico mappings ic con una descripción

detallada de la disipación y conducción de enerǵıa por viscosidad turbulenta. En Binette et al.

(2009) hemos reportado que, aunque los modelos de capa de mezcla turbulenta son capaces de

reproducir los cocientes de ĺıneas del DIG reportados por Rand (1998), la luminosidad en Hα

requiere de ∼ 2400 capas de mezcla para poder ser reproducida; por lo tanto hemos concluido

que la capa de mezcla turbulenta no contribuye de manera significativa al flujo en Hα del DIG.

Fuentes compactas. Este tipo de población estelar (enanas blancas y núcleos de nebulosas

planetarias), como fuente de ionización del gas difuso fue propuesta originalmente por Lyon

(1975). Este tipo de fuentes de ionización tienen dos ventajas importantes que pueden ser de

gran relevancia para la explicación de la emisión del DIG: Por un lado estas fuentes de fotones
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UV presentan temperaturas mucho más altas (40-150 kK), que las Teff de las estrellas OB, y

esto produce cocientes de [N II]/Hα y [O III]/Hβ elevados (e.g. Sokolowski & Bland-Hawthorn,

1991), lo cual hemos visto es una de las caracteŕısticas particulares del DIG. Por otro lado, estas

fuentes se encuentran distribuidas de manera importante en los halos de las galaxias espirales,

lo cual puede ayudar a explicar las alturas sobre el plano a las que llega a ser encontrado el

gas ionizado difuso (ver Sec. 1.3 en la página 16). A pesar de estas dos grandes ventajas y del

hecho de que las fuentes compactas como posibles fuentes complementarias de ionización ya han

sido mencionadas varias veces en la literatura, únicamente los modelos realizados por Sokolowski

& Bland-Hawthorn (1991) han considerado los efectos de estos fotones extras en el gas difuso.

En este art́ıculo desafortunadamente no se publican los resultados de los cocientes [O III]/Hβ,

[O I]/Hα y He I/Hα lo cual hace imposible una comparación fiable con las observaciones que

tenemos hoy d́ıa.

En este trabajo (ver Cap. 5 en la página 95), hemos tomado como punto de partida los mode-

los publicados por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) para desarrollar modelos actuales de

fotoionización que combinen la contribución a la radiación ionizante de los fotones provenientes

de estrellas evolucionadas y calientes (centros de nebulosas planetarias y enanas blancas) con

otros efectos (absorción selectiva de la fuente principal de radicación, cambio de metalicidad

del gas y absorción de los fotones proveninetes de las estrellas evolucionadas) que dan como

resultado un aumento en la temperatura promedio de los fotones de la radiación ionizante. En

Flores-Fajardo et al. (2010, en preparación), concluimos que aquellos modelos que toman en

cuenta la contribución de las estrellas evolucionadas y calientes en un porcentaje mayor al 50%

son capaces de reproducir una fracción importante de los datos observacionales del DIG, sin

embargo, aquellos modelos que toman en cuenta al menos 3 de los efectos antes mencionados al

mismo tiempo (e.g. absorción de la radiación proveniente de las estrellas OB, contribución de

fotones de las estrellas evolucionadas y modificaciones en la metalicidad del gas que compone

al DIG), son capaces de reproducir el rango completo de la distribución de los datos del DIG,

siendo la contribución de los fotones duros de las estrellas evolucionadas el efecto más notorio

sobre los modelos de fotoionización.

Decaimiento de neutrinos pesados. En 1990, Sciama propuso la teoŕıa del Decaimiento de

la Materia Obscura (DDM por sus siglas en inglés), en la cual postula que el decaimiento de los

neutrinos tauónicos, ντ , daba como resultado la emisión de un fotón ultravioleta de Eγ ∼ 14 eV

(es decir, capaz de ionizar el hidrógeno). Posteriormente, basados en esta teoŕıa Dettmar &

Schultz (1992), examinaron esta posible fuente de fotones como la segunda fuente de ionización

y calentamiendo del DIG comparando los datos espectroscópicos de rendija larga en la galaxia

NGC891 con las predicciones de los modelos basados en esta teoŕıa. Estos modelos fueron hechos

con el código numérico Cloudy de geometŕıa plano-paralela, concluyendo de que los fotones,
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con las enerǵıas propuestas por la teoŕıa DDM, no eran capaces de calentar el gas a temperaturas

∼ 104 K, ya que las temperaturas predichas por los modelos permanećıan por debajo de los 3300

K y los cocientes [N II]/Hα y [S II]/Hα predichos eran menores en un factor 20 a los observados.

El problema de la temperatura del gas fue resuelta en los modelos de Dettmar & Schultz (1992)

reduciendo la metalicidad del gas hasta 1/100 de la metalicidad solar, sin embargo los modelos

siguieron siendo deficientes para reproducir los cocientes altos de [S II] y [N II] observados en el

DIG.

En general cada una de estas posibles fuentes complementarias de ionización del gas difuso se han

probado haciendo modelos que tratan de reproducir la emisión de una sóla galaxia, ésta dependiendo

de cada autor. Más aún, pocos estudios han incluido una muestra de galaxias lo suficientemente grande

que permita dar una visión general del DIG y sus caracteŕısticas y que por lo tanto, permita hacer

modelos que proporcionen una visión global sobre la ionización del DIG para posteriormente hacer los

modelos particulares que busquen reproducir las observaciones de cada una de las galaxias.
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Caṕıtulo 2

Recopilación y análisis de las
observaciones del DIG en la
literatura

Aun cuando la baja intensidad de la emisión del DIG dificulta las observaciones de las ĺıneas es-

pectrales, una búsqueda extensa en la literatura nos ha permitido construir la primera base de datos

con la mayor parte de las observaciones espectroscópicas de regiones clasificadas como DIG y como

regiones H II disponibles en la literatura. Esta muestra contiene datos de 29 galaxias (25 galaxias

espirales y 4 irregulares) con diferentes tasas de formación estelar, luminosidades en Hα, distancias,

inclinaciones del disco, posiciones y orientaciones de rendija. Es por ello que esta base de datos permite

hacer un análisis de las caracteŕısticas globales del DIG y eDIG. Dicho análisis fue realizado de manera

estad́ıstica encontrando varios resultados relevantes, los cuales han sido publicados (Flores-Fajardo

et al., 2009) y se presentan de manera detallada en este caṕıtulo.

Esta base de datos es referida como DIGEDA por sus siglas en inglés (Diffuse Ionized Gas Emission

Database), la cual se encuentra para libre acceso en el sitio web VizieR del CDS (Centre de Données

Astronomiques de Strasbourg, http://vizier.u-strasbg.fr). Un ejemplo gráfico de la estructura de DI-

GEDA que se puede encontrar en Vizier se encuentra en el Apéndice C.

2.1. Estructura interna de DIGEDA

Los 1061 grupos de mediciones que se encuentran en DIGEDA fueron extraidos de 18 referencias

bibliográficas las cuales se encuentran enlistadas en la Tabla 2.1 en la página 33. Esta Tabla también

resume las caracteŕısticas principales de las observaciones contenidas en cada una de las referencias

y se encuentra estructurada de la siguiente manera: La Columna 1 contiene un número único de

identificación para cada referencia, el cual también se utiliza como identificador enDIGEDA (Ref ID).

La Columna 2 contiene las referencias bibliográficas de las cuales fueron extraidos los datos. En la
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Columna 3 hemos asignado un número único de identificación (Ref N) a cada grupo de observaciones,

es decir, un número único que identifica las observaciones de una cierta posición de rendija, de una

única galaxia y observada por un autor en particular. Por otro lado, la Columna 4 contiene los nombres

de las galaxias estudiadas en cada una de las referencias bibliográficas. La Columna 5, para el caso de

las galaxias vistas de canto, es la orientación de la rendija con respecto al plano galáctico: paralela (‖)
o perpendicular (⊥), mientras que para el caso de las galaxias vistas de cara se utiliza una abreviación
de la región observada: Interbrazo, DIG/Gas Ionizado Difuso, H II/región H II y SBR/Remanente de

superburbuja. En la Columna 6 se listan la ĺıneas cubiertas en las observaciones de cada galaxia y

en la Columna 7 se da el número total de áreas o posiciones de rendija observadas en cada galaxia

(también referidas en este trabajo como “regiones”).

Las mediciones fueron extraidas digitalmente de las figuras o tablas publicadas en cada uno de los

art́ıculos, posteriormente los datos fueron normalizados e incorporados a DIGEDA. Como resultado

tenemos una tabla de 26 columnas separadas por comas (formato csv), con 1062 ĺıneas siendo la

primera de ellas el encabezado de cada columna y las siguientes 1061 los grupos de datos. Es importante

subrayar que aquellas celdas con un valor de (-1) son aquellas que representan valores que no fueron

encontrados en la literatura.

Es importante tomar en cuenta que existen dos factores observacionales que podŕıan afectar las

mediciones de los cocientes de ĺıneas: el enrojecimiento por polvo y la presencia de ĺıneas estelares en

absorción subyacentes. En cuanto al enrojecimiento, en este trabajo no realizamos ninguna corrección

de los datos, utilizamos los cocientes de ĺıneas publicadas corregidos cuando fueron incluidos en los

art́ıculos o sin corrección. De cualquier manera, todos los cocientes de ĺıneas involucrados en este tra-

bajo son de ĺıneas con longitudes de onda muy cercanas (exceptuando el cociente He I/Hα), por lo que

no son muy susceptibles al enrojecimiento. En cuanto a las ĺıneas estelares de absorción subyacentes,

éste es un factor que afecta sólo a ĺıneas de recombinación (en este caso, sólo Hα y Hβ). En estas dos

ĺıneas el ancho equivalente de este efecto es t́ıpicamente de ∼ 2 Å y para conocer su impacto sobre

las mediciones es necesario saber el ancho equivalente de las ĺıneas medidas, sin embargo en las refe-

rencias utilizadas en DIGEDA (Tabla 2.1 en la página siguiente) no se encuentran disponibles estos

datos, por lo que no hemos corregido las observaciones tampoco por este efecto o calculado su posible

impacto. La información detallada de la forma en la que se redujeron los datos y se corrigieron por

diferentes factores, se encuentra en cada una de las referencias bibliográficas listadas en la Tabla 2.1.

Por su parte, DIGEDA fue creada de tal manera que la manipulación de los datos fuera lo más

sencillo y consistente posible, de tal manera que la base de datos quedó estructurada de la siguiente

manera: la primera Columna (Obs ID), otorga un número único de identificación a cada observación.

De la segunda Columna hasta la Columna 19 se encuentran los flujos de diferentes cocientes de ĺıneas,

aśı como propiedades f́ısicas del gas que se pueden inferir de éstos. Las Columnas 20 a 25 son seis

columnas extra que contienen las particularidades de cada observación (galaxia estudiada, región
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Ref ID Autor Ref N Galaxia Rendija Observaciones No. reg

1 Benvenuti et al. (1976) 1 M33 Interbrazo [O III] λ4959, [O III], [N II] 62
2 Golla et al. (1996) 2 NGC4631 ⊥ [N II], [S II] 39

3 ‖ [N II], [S II] 80
3 Greenawalt et al. (1997) 4 M31 DIG, H II [O II], [O III], [N II], [S II]+, EM 18
4 Martin & Kennicutt (1997) 5 NGC1569 DIG [O III], He I, [O I], [N II], [S II]+ 25
5 Wang et al. (1997) 6 M51 Interbrazo [O III], [N II], [S II]+ 3

7 M101 Interbrazo [O III], [N II], [S II]+ 6
8 NGC2403 Interbrazo [O III], [N II], [S II]+ 5
9 NGC4395 Interbrazo [O III], [N II], [S II]+ 3

6 Rand (1998) 10 NGC891 ‖ [O I], [N II], [S II] 45
11 ⊥ [O III], [O I], [N II], [S II] 19

7 Galarza et al. (1999) 12 M31 DIG, SBRs [O II], [O III], [N II], [S II]+, EM 30
8 Hoopes et al. (1999) 13 NGC4631 ⊥ [O III], [S II]+, EM 31
9 Tüllmann & Dettmar (2000) 14 NGC1963 ⊥ [O III], He I, [O I], [N II], [S II], EM 40

15 NGC3044 ⊥ [O III], He I, [O I], [N II], [S II], EM 47
16 NGC4402 ⊥ [N II], [S II], EM 24
17 NGC4634 ⊥ [N II], [S II], EM 40

10 Collins & Rand (2001) 18 NGC4302 ⊥ [N II], [S II]+ 13
19 NGC5775 ⊥ [O I], [O III], [N II], [S II]+ 31
20 UGC10288 ⊥ [O I], [O III], [N II], [S II]+ 19

12 Otte et al. (2002) 21 NGC5775 ⊥ [O II], [O III], [N II], [S II]+ 38
22 NGC4634 ⊥ [O II], [O III], [N II], [S II]+ 34
23 ‖ [O II], [O III], [N II], [S II]+ 32
24 NGC4631 ‖ [O II], [O III], [N II], [S II]+ 34
25 NGC3079 ‖ [O II], [O III], [N II], [S II] 53
26 NGC891 ‖ [O II], [N II], [S II]+ 50

13 Hoopes & Walterbos (2003) 27 M33 Interbrazo [O III],He I, [N II], [S II], EM 37
28 M51 Interbrazo [O III], [N II], [S II], EM 26
29 M81 Interbrazo [O III], [N II], [S II] 2

14 Miller & Veilleux (2003) 30 UGC2092 ⊥ [N II], [S II] 4
31 UGC3326 ⊥ [N II], [S II] 6
32 UGC4278 ⊥ [O III],He I, [O I], [N II], [S II] 13
33 NGC2820 ⊥ [O III],He I, [O I], [N II], [S II] 13
34 NGC3628 ⊥ [O III], [N II], [S II] 13
35 NGC4013 ⊥ [O III],He I, [O I], [N II], [S II] 9
36 NGC4217 ⊥ [O III], [O I], [N II], [S II] 17
37 NGC4302 ⊥ [O III],He I, [O I], [N II], [S II] 9
38 NGC5777 ⊥ [O III], [N II], [S II] 6

15 Hidalgo-Gámez (2006) 39 ESO245-G05 DIG, H II [O II], [O III], [N II], [S II] 7
40 Gr8 DIG, H II [O III], He I, [N II], [S II] 19

16 Voges & Walterbos (2006) 41 M33 DIG [O III], [O I], [N II], [S II] 7
17 Voges (2006) 42 NGC891 ‖ [O III], [O I], [N II], [S II], EM 16

43 ⊥ [O III], [O I], [N II], [S II], EM 10
18 Hidalgo-Gámez (2007) 44 DDO53 DIG, H II [O III], [S II] 26

Tabla 2.1: Tabla de las referencias bibliográficas utilizadas para la compilación de DIGEDA. Las
columnas 1 y 3 asignan números de identificación a los grupos de datos. La columna 2 muestra las
referencias bibliográficas y las columnas 3, 4 y 5 detallan las observaciones extraidas en cada caso.
Mayores detalles se encuentran en el texto en la Sec. 2.1 en la página 31.

observada, orientación de rendija, etc.). Las entradas en cada una de estas columnas consisten en

una serie de números (o apuntadores) que son un código de información espećıfica cuya descripción

detallada se encuentra más abajo en esta misma sección, esto asegura que la información contenida en

DIGEDA pueda ser fácilmente manipulada por cualquier programa para graficar. La Tabla 2.2 en la

página siguiente muestra los números de las columnas en DIGEDA aśı como los encabezados de cada

una de ellas, que son de alguna manera, un resumen de la información contenida en cada columna.

Los datos en algunas columnas de DIGEDA, como ya mencionamos, tiene un formato numérico

que requiere una descripción más detallada y la cual se encuentra a continuación: “Obs ID” es un

número positivo, consecutivo y único para la identificación de cada ĺınea de DIGEDA. “Posición” es
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Columna 0 1 2 3
Información Obs ID Posición [O II] λ3727 [O III] λ4363
Columna 4 5 6 7
Información Hβ [O III] λ4959 [O III] λ5007 He I λ5876
Columna 8 9 10 11
Información [O I] λ6300 [N II] λ6548 Hα [N II] λ6583
Columna 12 13 14 15
Información [S II] λ6716 [S II] λ6731 [S II] λ6716+6731 Te (104K)
Columna 16 17 18 19
Información [S II] λ6716/6731 [O III] λ5007/4959 Hα/Hβ EM
Columna 20 21 22 23
Información Ref ID Morfoloǵıa Rendija Region ID
Columna 24 25
Información Gal ID Ref N

Tabla 2.2: Encabezados de las 26 columnas en la base de datos DIGEDA. Para una descripción
detallada de esta información ver el texto en la Sec. 2.1.

el valor de la posición de la observación en cada galaxia en unidades de pc, en el caso en el que las

observaciones estén hechas de manera perpendicular al plano de la galaxia “Posición” es la altura por

encima o por debajo del plano; para las rendijas paralelas al plano esta “Posición” indica la distancia al

centro de la galaxia, mientras que para las galaxias vistas de cara la posición es determinada respecto a

un punto de referencia que los mismos autores hayan especificado. El cociente Hα/Hβ es el reportado

por los autores, sin embargo en los casos en los que este no haya sido reportado, asumimos el cociente

teórico 2.86 con el fin de poder normalizar las ĺıneas prohibidas a Hα o Hβ según convenga al análisis

en cuestión. La EM es la medida de emisión de Hα especificada en unidades de pc cm−6. “Ref ID” es

un número entero que identifica a cada referencia bibliográfica de tal manera que DIGEDA se pueda

correlacionar con la tabla de referencias, Tabla 2.1. “Morfoloǵıa” se refiere a la calsificación morfológica

de la galaxia observada y a su orientación (obtenidas de NED, NASA/IPAC Extragalactic Database)

de la siguiente manera: para las galaxias espirales, 11 indica que la galaxia está vista de canto y 12

que el objeto está visto de cara; 2 se utiliza para las galaxias irregulares. “Rendija” es la orientación

de la rendija con respecto al plano de la galaxia que esté siendo observada: 1 es para las rendijas

paralelas, 2 para aquellas perpendiculares y 3 para las observaciones hechas en galaxias vistas de

cara. “Region ID” se refiere a las tres posibles clasificaciones de regiones en emisión: 1 y 11 se usan

para regiones H II, 2 y 21 para zonas de transición, 3 y 31 para regiones de DIG y 4 para aquellos

datos que no han sido clasificados. En esta columna, las entradas de un sólo d́ıgito se usan para las

clasificaciones originales de los autores (cuando ésta se reporta), mientras que las entradas de doble

d́ıgito se usan para aquellos datos que han sido clasificados bajo nuestro propio criterio de separación

basado en el valor absoluto de la distancia al plano |z| como se describe más adelante en la Sec. 2.1.1.
“Gal ID” es un número único relacionado con el nombre de cada galaxia según el catálogo en el que se

encuentre: Messier 1–19, New General Catalog 20–69, Uppsala General Catalog 70–89 y otros 90–99.
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Gal ID Galaxia R.A. DEC. Tipo Morfológico Inclinación
(h m s) (d m s) (grados)

1 M 31 00 42 44.3 +41 16 09 Sb, liner 77.5
2 M 33 01 33 50.9 +30 39 36 Scd, H II 56
3 M 51 13 29 55.7 +47 13 53 Sbc 64
4 M 81 09 55 33.2 +69 03 55 Sab;liner Sy1.8 58
5 M 101 14 03 12.6 +54 20 57 SBcd 17
20 NGC891 02 22 33.4 +42 20 57 Sb, H II 64
21 NGC 1569 04 30 49.0 +64 50 53 Irr –
22 NGC 1963 05 32 16.8 -36 23 55 Scd 85
23 NGC 2403 07 36 51.4 +65 36 09 SBcd, H II 62
24 NGC 2820 09 21 45.6 +64 15 29 SBc 90
25 NGC 3044 09 53 40.9 +01 34 47 SBb 84
26 NGC 3079 10 01 57.8 +55 40 47 SBc, liner, Sy 2 60
27 NGC 3628 11 20 17.0 +13 35 23 Sb 87
28 NGC 4013 11 58 31.4 +43 56 48 Sb, H IIliner 90
29 NGC 4217 12 15 50.9 +47 05 30 Sb 86
30 NGC 4302 12 21 42.5 +14 35 54 Sc 90
31 NGC 4395 12 25 48.8 +33 32 49 Sm, liner, Sy 1.8 38
32 NGC 4402 12 26 07.5 +13 06 46 Sb 74
33 NGC 4631 12 42 08.0 +32 32 29 SBb 85
34 NGC 4634 12 42 40.9 +14 17 45 Sc 83
35 NGC 5775 14 53 57.6 +03 32 40 Sb 86
36 NGC 5777 14 51 17.8 +58 58 41 Sb 83
70 UGC 2092 02 36 31.6 +07 18 34 Scd 86
71 UGC 3326 05 39 37.1 +77 18 45 Scd 90
72 UGC 4278 08 13 58.9 +45 44 32 SBd 90
73 UGC 10288 16 14 24.8 -00 12 27 Sc 87
90 ESO245 - G05 01 45 03.7 -43 35 53 Irr –
91 Gr 8 12 58 40.4 +14 13 03 Irr –
92 DDO 53 08 34 07.2 +66 10 54 Irr –

Tabla 2.3: Lista de las galaxias y algunas de sus caracteŕısticas básicas, incluidas en DIGEDA.

La lista de las galaxias que cuentan con datos en DIGEDA, aśı como sus caracteŕısticas básicas se

encuentran en la Tabla 2.3. Finalmente la columna “Ref N” es la columna que contiene el número

único de identificación de cada grupo de datos y que los relaciona con la tabla Ref ID.

En resumen, DIGEDA es una base de datos que contiene un total de 1061 grupos de observaciones

espectroscópicas de las cuales 309 han sido clasificadas como regiones H II, 218 como zonas de transición

y 509 como DIG. Desgraciadamente únicamente 244 de éstos contienen datos de [O III], [N II], [S II] y

EM al mismo tiempo, todas ellas en galaxias vistas de canto. Si en vez de ello tomamos únicamente

aquellas observaciones con datos de [O III] y [N II], el número de datos disponibles aumenta a 462

observaciones permitiendo hacer un buen análisis estad́ıstico de ella.



36 Recopilación y análisis de las observaciones del DIG en la literatura

2.1.1. Criterio adicional de separación por zonas: |z|
Debido al hecho de que no existe un criterio estándard para distinguir el DIG de las regiones H II

(Sec. 1.2 en la página 14), la mayoŕıa de los autores reportan sus estudios espectroscópicos sin hacer

una clasificación del gas (e.g. Rand, 1998; Tüllmann & Dettmar, 2000). En el caso de DIGEDA, el

� 76% de las 1061 observaciones no han sido reportadas ni como regiones H II, ni como zonas de

transición ni como DIG. De estos datos ∼ 97% corresponden a observaciones realizadas en galaxias

vistas de canto, las cuales tienen un interés particular en los estudios del gas ionizado difuso. En este

tipo de galaxias, el gas perteneciente al halo se puede separar de aquel perteneciente al disco (donde

se localizan la mayoŕıa de las regiones H II), de manera relativamente sencilla. En virtud a ello, la

emisión del DIG se puede asumir (de manera razonable), libre de contaminación por la emisión de las

regiones de formación estelar.

Considerando que en la Vı́a Láctea el disco delgado está definido como la región en la que ocurre

la mayor parte de la formación estelar, hemos propuesto un criterio de separación por zonas basado

en el valor absoluto de la distancia al plano de la galaxia |z|. La separación propuesta toma en cuenta
las siguientes tres situaciones:

|z| < 500 pc. En la Vı́a Láctea se considera que en general las regiones H II se encuentran

confinadas dentro de un disco de 350 pc de altura. Suponiendo que éste es un comportamiento

general en las galaxias espirales, consideramos que las regiones de gas ionizado observado dentro

de los primeros 500 pc de altura serán dominadas por la emisión del gas proveniente de las

regiones H II. En consecuencia en este trabajo trataremos a estas regiones como regiones HII

(“Region ID”=11 en DIGEDA).

500 ≤ |z| < 1000 pc. La mayoŕıa de las galaxias espirales incluidas en DIGEDA no tienen

exactamente 90◦ de inclinación por lo tanto, por efectos de proyección, es muy posible que

una ĺınea de vista entre 500 pc y 1 kpc de altura del plano de la galaxia esté pasando por una

parte del disco de la galaxia, es decir, por una o varias regiones de formación estelar aśı como

por un volumen considerable de gas difuso. Dicho de otra manera, una ĺınea de vista a esta

distancia del plano seguramente atravesará tanto regiones H II como DIG y debido a que no

sabemos el porcentaje de contribución de una u otra de las componentes en la emisión del gas,

consideraremos estas regiones como regiones de transición (“Region ID”=21 en DIGEDA).

|z| ≥ 1 kpc. Aunque algunos autores han reportado regiones H II a alturas de hasta 1.5 kpc sobre

el plano de la galaxia, este es un caso muy poco común. En este trabajo hemos considerado que

la emisión del gas, a lo largo de una ĺınea de vista por encima de |z| = 1 kpc estará libre de

cualquier “contaminación” por la emisión de las regiones de formación estelar. Esto nos permite

clasificar a estas regiones como eDIG (“Region ID”=31).
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Aplicando este criterio de clasificación por zonas, sólo el ∼ 2% de los datos en DIGEDA queda sin

clasificación alguna. Estos datos corresponden a galaxias vistas de cara en las cuales nuestro criterio

basado en |z| no es aplicable (“Region ID”=4 en DIGEDA).

2.2. Análisis e interpretación de los datos

Una vez recopiladas las observaciones de la literatura, es posible realizar un análisis estad́ıstico de la

base de datosDIGEDA con el objetivo de identificar cuáles son las principales diferencias o similitudes

entre el DIG y las regiones H II. Para este propósito, usamos los diagramas de diagnóstico para los

cocientes de ĺıneas descritos por Baldwin et al. (1981)(BPT) y Veilleux & Osterbrock (1987)(VO).

Estos diagramas fueron hechos con la intención de clasificar las regiones en emisión dependiendo de

sus condiciones f́ısicas usando los cocientes de ĺıneas ópticas más comunes: Hα, Hβ, [O I], [O III], [N II] y

[S II]. Tanto Baldwin et al. (1981) como Veilleux & Osterbrock (1987) encontraron en estos diagramas

una herramienta útil para clasificar las fuentes extragalácticas dependiendo de los mecanismos de

ionización y excitación del gas: fotoionización por estrellas O y B, fotoionización por una fuente de

continuo de ley de potencias, ondas de choque y fotoionización por estrellas viejas y muy calientes.

Posteriormente estos diagramas también han sido utilizados para clasificar otros objetos en emisión,

como por ejemplo la diferenciación de Nebulosas Planetarias de regiones H II (see Kniazev et al., 2008).

Ya que los cocientes de ĺıneas utilizados en estos diagramas también son los que comúnmente se

observan en el DIG, hemos adoptado los diagramas BPT y VO para hacer el estudio estad́ıstico de

DIGEDA.

2.2.1. Resultados de los diagramas de diagnóstico

En las Figura 2.1 en la página siguiente se muestran los cocientes de ĺıneas [O III]/Hβ, [O I]/Hα,

[S II]/Hα y [O II]/Hβ en función de [N II]/Hα para todas las observaciones que cuentan con clasificación

por tipo región en DIGEDA. En esta Figura los datos están graficados diferenciando los tres tipos

de galaxias: Irregulares (asteriscos negros), galaxias espirales vistas de cara (triángulos magentas) y

galaxias espirales vistas de canto (cuadros cyan). El panel (a) de la Fig. 2.1 muestra que los datos

describen un figura de “gaviota” similar a aquella encontrada por Stasińska et al. (2006) a partir del

estudio de 20,000 galaxias (AGNs y con tasa de formación estelar “normal”), de la base de datos

sloan. En nuestro caso, mientras que los cocientes de las galaxias espirales (tanto vistas de cara como

vistas de canto) se extienden por toda el área de la gaviota, aquellos datos de las galaxias irregulares

tienden a ocupar únicamente el extremo del ala izquierda de la gaviota (valores menores de [N II]/Hα

y mayores de [O III]/Hβ). En los otros tres páneles, (b), (c) y (d) de la Fig. 2.1 los datos muestran

este mismo comportamiento extremo para las regiones en emisión de las galaxias irregulares. Sin

importar las razones de dicho comportamiento (ver Sec. 2.3 en la página 47), estad́ısticamente parece

que las observaciones de las galaxias irregulares y aquellas de las galaxias espirales no pueden ser
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analizados, estad́ısticamente hablando, sin diferenciar el tipo de galaxia. En virtud de que DIGEDA

contiene únicamente 9 observaciones de galaxias irregulares, en este trabajo elegimos considerar sólo

a las galaxias espirales para los siguientes análisis y discutir el caso de las galaxias Irr como un caso

diferente (ver la Sec. 2.3.2 en la página 48).

(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.1: Diagramas de diagnóstico de los datos disponibles en DIGEDA en los que se ha dife-
renciado entre cada tipo de galaxia observada: irregulares (ateriscos negros), espirales vistas de canto
(cuadros cyan) y espirales vistas de cara (triángulos magenta).

La Figura 2.2 en la página siguiente es similar a la Fig. 2.1 pero únicamente para los datos de

las galaxias espirales y distinguiendo en este caso los tres tipos de regiones en emisión: regiones H II

(diamantes azules), zonas de transición (cruces verdes) y DIGs (sumas rojas). En el panel (a), las

regiones H II y los DIGs trazan juntos la figura de la gaviota una vez más, sin embargo es evidente en

este diagrama BPT que los datos de DIGs se encuentran en una posición completamente diferente a

la que ocupan las regiones H II. Mientras que éstas se localizan principalmente en el ala izquierda de

la gaviota, los DIGs cubren el ala derecha, es decir, los dos tipos de regiones están separadas por su

valor del cociente [N II]/Hα.

Aunque de manera menos evidente, en los páneles (c) y (d) de la Fig. 2.2 se muestra que el DIG

también tiende a tener cocientes [S II]/Hα y [O II]/Hα mayores que aquellos que presentan las regiones
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.2: Diagramas de diagnóstico en los que se han distinguido observaciones en DIGEDA según
el tipo de región en emisión que sea: Regiones H II (rombos azules), regiones de gas ionizado difuso
(sumas rojas), regiones de transisción (cruces verde).

H II/Hα. En el caso del [S II] este comportamiento ha sido mencionado varias veces (Rand, 1998;

Haffner et al., 1999; Tüllmann & Dettmar, 2000) para diferentes galaxias haciendo uso de diferentes

criterios de clasificación para las regiones. La importancia de esta Figura en los estudios del DIG

es que hace evidente que, aun cuando los datos han sido clasificados utilizando diferentes criterios,

las intensidades de [N II] y [S II] son significantemente mayores para el DIG en general que para las

regiones H II. Quizá la dispersión en la posición de cada región y la zona en la que estos datos se

superponen o mezclan (las cuales difieren en cada panel) podŕıa ser el resultado de la ausencia de un

criterio de clasificación homogeneo para definir las regiones de DIG.

El panel (b) de la Fig. 2.2 aunque muestra una ligera tendencia en el comportamiento del cociente

[O I]/Hα, esta tendencia no es tan clara ni tan evidente como la mostrada en el panel (a) de la

misma figura. La dispersión de los datos y la mezcla de ellos en este panel son mayores que aquellos

encontrados para el [N II], el [S II] y el [O II], posiblemente debido a que la ĺınea de [O I] es la más débil

de todas las ĺıneas consideradas en el presente trabajo. En este caso se espera que las mediciones de

[O I] sean mucho más dif́ıciles e inciertas, lo cuál es consistente con el hecho de que únicamente 148
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de las 1061 observaciones (incluyendo todos los tipos de regiones) tienen datos de [O I].

(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.3: Diagramas de diagnóstico en los que los datos de DIGEDA se han graficado distinguiendo
la orientación de la rendija en las galaxias: Observaciones de rendijas paralelas al plano de la galaxia
(cuadros cyan), observaciones de rendijas perpendiculares al plano de la galaxia (triángulos magenta)
y observaciones que han sido tomadas de cara al plano de la galaxia (ateriscos negros).

En la Figura 2.3, se han realizado los mismos cuatro diagnósticos que en la Fig. 2.1 y en la Fig. 2.2,

pero esta vez dividido los datos de DIGEDA dependiendo de la dirección en la que está colocada la

rendija con respecto al plano de la galaxia (paralela: cuadros cyan, perpendicular: triángulos magenta.

y vistas de cara: asteriscos negros), sin hacer distinción del tipo de región de la que se esté hablando.

En esta figura tampoco se encuentra una tendencia clara en las observaciones, esto puede ser debido

a que tanto las observaciones de rendijas perpendiculares como aquellas realizadas de cara al plano

de la galaxia contienen datos tanto de regiones H II como de regiones difusas es decir, se mezclan

ambos tipos de regiones en emisión. Sin embargo, una vez más en el diagrama [O III]/Hβ vs [N II]/Hα

(Fig. 2.3(a)), aśı como en el diagrama [O I]/Hα vs [N II]/Hα (Fig. 2.3(b)), es posible ver una pequeña

diferencia entre los datos tomados en las rendijas paralelas al plano de las galaxias y aquellos tomados

de cara o perpendicularmente al plano de la galaxia. Esto se debe a que todos los datos de rendijas

paralelas, aunque no se han definido por los autores como DIG o regiones de transición, han sido
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tomadas a más de 1 kpc de distancia del plano de la galaxia, con lo cual podemos suponer que en su

mayoŕıa están representando eDIG. Estos datos nos permiten apoyar lo visto en la Fig. 2.2(a), en la

que el DIG tiende a concentrarse en el ala derecha de la gaviota en el diagrama BPT, y también nos

permite ver que en el eDIG, para un valor dado de [O I]/Hα el cociente [N II]/Hα tiende a ser más

alto.

2.2.2. El criterio del cociente [N II]/Hα

Aún cuando los diagramas de diagnóstico de la Figura 2.2 sugieren fuertemente que, para [N II]

y [S II], exite una separación clara entre el comportamiento de las regiones H II y el DIG, también es

clara la presencia de un traslape entre las dos distribuciones. Entonces para poder identificar cuáles

de estos cocientes de ĺıneas presentan diferencias importantes entre las distribuciones del DIG y de

las regiones H II, es indispensable hacer una comparación cuantitativa de las distribuciones de los

diferentes cocientes de ĺıneas. Con este propósito, usamos los diagramas de caja, los cuáles permiten

resumir de manera esquemática valores representativos de una distribución arbitraria de valores. En

los diagramas de caja utilizados en este trabajo, cada una de las cajas contienen el 50% de los datos

de la distribución (definidas usando los cuartiles Q1 y Q3, los cuales son los cortes del 25% más bajo

y más alto de la distribución de los datos). A su vez, en cada una de las cajas una ĺınea vertical denota

la posición de la mediana de la distribución, mientras que los bigotes se han usado para representar

las fronteras de la distribución que engloban el 80% de los datos (definidos usando los deciles D1 y

D9 que corresponden a los cortes del 10% más bajo y más alto).

En la Figura 2.4 en la página siguiente mostramos los diagramas de caja tanto para la medida de

emisión como para los cocientes de ĺıneas que tienen un númeri importante de datos en DIGEDA,

como para algunas combinaciones de éstos (para las galaxias espirales únicamente). Cada estad́ıstica

sobre los datos se diferenćıa con una (H) o una (D) si lo que se ha tomado es la distribución de los

datos de regiones H II o del DIG, respectivamente. En esta figura es evidente que hay algunos cocientes

de ĺıneas cuyas distribuciones son claramente distintas entre el DIG y las regiones H II. Estos cocientes

corresponden a aquellas cajas que no (o ligeramente) se mezclan en posición cuando se comparan las

cajas (H) y (D) de las dos distribuciones. Es evidente que también otros de los cocientes de ĺıneas

muestran una mezcla importante en la posición de las cajas de sus respectivas distribuciones.

En el primer caso tenemos las distribuciones de los cocientes [O I], [S II], [S II]+ y [N II] respecto

a Hα y [O II]/Hβ. Estos cinco cocientes de ĺıneas muestran una diferencia clara en la distribución de

los cuantiles entre la distribución de observaciones de las regiones H II y del DIG. Los tamaños de las

muestras disponibles para estas 5 ĺıneas enDIGEDA son los siguientes: [O I] (143 entradas), [O II] (248

entradas), [S II] (521 entradas), [S II]+ (322 entradas) y [N II] (858 entradas). Este análisis nos permite

tener mayor confianza para proponer que algunos cocientes de ĺıneas son, por śı sólos, suficientes para

distinguir emṕıricamente el DIG de las regiones H II, sin importar que no exista ningún conocimiento
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Figura 2.4: Diagramas de caja para los datos contenidos en DIGEDA. Se muestra la comparación
de los cuantiles representativos de los diferentes cocientes de ĺıneas en emisión (respecto a Hα o Hβ
a menos de que se indique lo contrario) para la distribución de datos del DIG y de las regiones H II.
La “caja” muestra el rango en el cual están el 50% de las observaciones (definida por los cuartiles
Q1 y Q3), con la mediana de la distribución de valores marcada por una ĺınea vertical. Los bigotes
encierran el 80% de las observaciones (delimitados por los deciles D1 y D9).

previo de la densidad electrónica o del tamaño de la columna de la región emisora (ambas cantidades

desconocidas en el DIG).

Aun cuando cualquiera de los cinco cocientes de ĺıneas mencionados en el párrafo anterior pueden

ser utilizados como criterio para distinguir el DIG, el cociente [N II]/Hα se destaca por ser aquel cuya

estad́ıstica fue hecha con el mayor número de datos. Observacionalmente, quizá también sea el que se

determine con mayor facilidad y confiabilidad en virtud de que [N II] es una ĺınea fuerte y el cociente

[N II]/Hα no requiere corrección por enrojecimiento.

En la Tabla 2.4 en la página siguiente, se muestran los valores numéricos de los 5 cuantiles utilizados

en los diagramas de caja para los cocientes [O III]/Hβ, [O II]/Hβ, [O I]/Hα, [N II]/Hα y [S II]/Hα. A

partir de esta Tabla, se puede concluir que las regiones en emisión con [N II]/Hα < −0.5 debeŕıan ser
clasificadas como regiones H II, mientras que aquellas con [N II]/Hα > −0.3 debeŕıan ser clasificadas
como DIGs. Las observaciones con valores intermedios tienen una clasificación incierta, de cualquier

manera, se puede inferir que las regiones en emisión con un cociente [N II]/Hα < −0.4 tienen una

mayor probabilidad de ser regiones H II, mientras que aquellas regiones con [N II]/Hα > −0.4 tienen
mayor probabilidad de ser DIG.

En el segundo caso (aquel en el que los diagramas de caja muestran un traslape considerable), se

encuentran los cocientes [O III]/Hβ, [N II]/[S II], [N II]/[S II]+, [N II]/[O III] y el valor de la EM, los

cuales no muestran una diferencia significativa entre la distribución de los DIGs y las regiones H II.
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[O III]λ5007/Hβ

D1 Q1 Media Q3 D9
H II -0.465 -0.314 -0.082 0.128 0.405
DIG -0.314 -0.113 -0.024 0.212 0.477

[O I]λ6300/Hα

D1 Q1 Media Q3 D9
H II -1.699 -1.699 -1.523 -1.222 -1.097
DIG -1.412 -1.222 -1.097 -0.77 -0.678

[N II]λ6583/Hα

D1 Q1 Media Q3 D9
H II -0.886 -0.721 -0.538 -0.415 -0.328
DIG -0.509 -0.377 -0.215 -0.036 0.093

[S II]λ6716/Hα

D1 Q1 Media Q3 D9
H II -0.921 -0.824 -0.721 -0.62 -0.509
DIG -0.678 -0.523 -0.347 -0.244 -0.131

Tabla 2.4: Valores de los cuartiles (Q1 y Q3), media y deciles (D1 y D9), para las distribuciones de los
diferentes cocientes de ĺıneas tanto para aquellas regiones clasificadas como DIG como para aquellas
clasificadas como regiones H II.

Estos cocientes no son, por lo tanto, útiles para distinguir una región de otra.

2.2.3. El criterio de la Medida de Emisión

En el grupo de los cocientes de ĺıneas cuyos diagramas de caja se traslapan, llama la atención el caso

de la EM(Hα), ya que algunos autores han propuesto usar esta medida como criterio de clasificación

para el DIG (e.g. Walterbos & Braun, 1994). Sin embargo, en la Fig. 2.4 podemos notar que los

diagramas de caja no muestran diferencias significativas entre las distribuciones del valor de la EM del

DIG y de las regiones H II. Algunos autores (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a) han sugerido que el

cociente [N II]/Hα muetran una anti-correlación fuerte con la EM, es decir que el [N II]/Hα aumenta

conforme la EM decrece. Por consiguiente, ¿Puede ser la EM un criterio global para distinguir los

DIGs? Aún cuando el las cajas de la distribución de la EM en la parte alta de la Fig. 2.4 en la página

anterior sugiere que no es aśı (ya que hay un traslape fuerte de las cajas EM (D) y EM (H)), debemos

considerar la posibilidad de que, considerando objetos por separado, este criterio pueda ser de gran

utilidad, ya que una posible explicación al gran traslape que muestran las dos distribuciones de la EM,

es que éste sea el resultado de la alta dispersión de los valores que toma la EM de una galaxia a otra.

Vale la pena aclarar este punto, después de todo la EM es la única cantidad de los datos disponibles

que no corresponde a un cociente de ĺıneas y por lo tanto no ha sido normalizado.

Con el objetivo de explorar un poco más esta cuestión, la Figura 2.5 en la página siguiente muestra

los comportamientos de las medidas de emisión de toda la muestra con respecto a cada uno de los

cuatro cocientes de ĺıneas que hemos utilizado antes para los diagramas de diagnóstico ((a) EM vs
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.5: Gráficas del comportamiento de la EM con cuatro de los cocientes de ĺıneas disponibles
para el DIG. (a) EM respecto a [O III]/Hβ, con 201 datos disponibles. (b) EM respecto a [N II]/Hα,
con 221 datos. (c) EM respecto a [S II]/Hα, con 197 datos; y (d) EM respecto a [O I]/Hα, con 81
datos.

[O III]/Hβ, (b) EM vs [N II]/Hα, (c) EM vs [S II]/Hα y (d) EM vs [O I]/Hα). Como era de esperarse

encontramos una relación muy débil únicamente en el caso del cociente [N II]/Hα. Sin embargo es

posible ver en los páneles (b), (c) y (d) en la Fig. 2.5, que quizá separando los datos de alguna manera

se pueda encontrar alguna correlación entre la EM y alguno de estos cocientes de ĺıneas.

La Figura 2.6 en la página siguiente contiene las gráficas del comportamiento de la EM con respecto

al cociente [N II]/Hα en 4 diferentes casos: (a) en el que se han distinguido las galaxias espirales vistas

de cara (triángulos magenta), y aquellas vistas de canto (cuadros cyan); (b) en el que se han distinguido

las regiones difusas (sumas rojas), de las regiones de transición (cruces verdes) y de las regiones H II

(diamantes azules); (c) en el que se han graficado únicamente los datos disponibles para las galaxias

vistas de canto distinguiendo los tres tipos de región con los mismos śımbolos que para el pánel (b) y

(d) en el que se han graficado los datos de galaxias vistas de cara también distinguiendo los tres tipos

de región al igual que en (b) y (c).

El panel (a) de la Figura 2.6 permite observar que las galaxias que presentan una menor EM son
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 2.6: Gráficas del comportamiento de la EM con respecto al cociente [N II]/Hα en 4 diferentes
casos: (a) en el que se han distinguido las galaxias espirales vistas de cara (triángulos magenta) y las
galaxias espirales vistas de canto (cuadros cyan). (b) En el que se han distinguido las regiones difusas
(sumas rojas), las regiones de transición (cruces verdes) y las regiones H II (diamantes azules). (c)
En el que se han graficado únicamente los datos de las galaxias vistas de canto distinguiendo los tres
tipos de región al igual que en (b). (d) En el que se han graficado los datos de galaxias vistas de cara
también distinguiendo los tres tipos de región al igual que en (b) y (c).

las galaxias espirales vistas de canto, sin embargo este es un efecto que puede deberse únicamente a

que los datos de las galaxias espirales vistas de canto tienen una contribución importante, al espectro

integrado, de datos que fueron tomados a grandes distancias del plano galáctico, es decir, con EM

muy pequeñas. Mientras tanto, en el panel (b) de la misma figura, se puede observar que tanto las

regiones de transición como las difusas presentan EM no mayores a 100 pc cm−6, pero esto también

es posiblemente debido a que una buena cantidad de los datos de estas galaxias están separados en

regiones por un criterio de clasificación del DIG basasdo en la EM, es decir, de antemano en varias de

estas galaxias que contienen datos de EM (e.g. M33, M51), el DIG se ha considerado como aquel gas

con EM < 100pc cm−6.

Por otro lado en la Figura 2.6 (c) y (d) sólo se han graficado las galaxias espirales vistas de canto

y vistas de cara respectivamente. En estas gráficas es claro que aquellas galaxias en las cuales los
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datos han sido tomados de cara al plano de la galaxia el criterio de la EM es el que domina, mientras

que en el caso en el que los datos se han tomado de manera perpendicular al plano los tres tipos de

región (DIG, transición y H II), presentan una EM menor que 100 pc cm−6, siendo la diferencia en

la intensidad de [N II]/Hα la que aún prevalece. Aśı pues, las tendencias que muestran estas gráficas

puede ser impuesta por los mismos autores al dar preferencia a una dirección de observación o bien

al incluir un criterio de clasificación del gas en las diferentes regiones.

(a) (b)

Figura 2.7: Comportamiento de la medida de emisión con respecto a: (a) [N II]/Hα y (b) [O III]/Hβ,
para cada una de las galaxias. M33(magenta), M51(cyan), NGC1963(amarillo), NGC3044(rojo),
NGC4402(verde), NGC891 (negro), NGC4634(azul, panel (a) únicamente), NGC4631(panel (b)) úni-
camente

Sin embargo, cuando se consideran las galaxias individualmente, un escenario distinto sale a la luz.

La Figura 2.7 muestra este comportamiento claramente. En esta figura se han graficado los cocientes

[N II]/Hα y [O III]/Hβ (panel (a) y (b) respectivamente), en función de la EM, diferenciado cada una

de las galaxias con un código de color: M33 (magenta), M51 (cyan), NGC1963 (amarillo), NGC3044

(rojo), NGC4402 (verde), NGC891 (negro), NGC4634 (azul, panel (a) únicamente), NGC4631 (azul,

panel (b) únicamente). En esta figura se han sobrepuesto con el mismo código de color los mejores

ajustes log-log para los puntos de cada galaxia. En el panel (a), se puede ver que existe una relación

entre la EM y el [N II]/Hα para las galaxias individualmente. En el caso de [O III]/Hβ (panel (b)),

parece estar presente una relación similar aunque mucho más débil.

Los valores numéricos de los ajustes de mı́nimos cuadrados para ambos páneles de la Fig. 2.7 se

encuentran enlistados en la Tabla 2.5 en la página siguiente.

Es claro que aunque no se puede definir un criterio global de clasificación para el DIG basado en

la EM (Fig. 2.4 en la página 42), aparentemente en la Fig. 2.7 cuando se utiliza el cociente [N II]/Hα

para determinar el tipo de la región en emisión (Sec. 2.2.2 en la página 41), se puede determinar un

valor cŕıtico de la medida de emisión EMc diferente para cada galaxia. Este EMc permite diferenciar

las regiones de DIG de aquellas que no lo son de la siguiente manera: en una galaxia dada regiones en
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Ajuste de mı́nimos cuadrados (log(EM) = A + B*log([N II]/Hβ))
[N II]λ6583 y EM [O III]λ5007 y EM

Galaxia A B Error R2 A B Error R2

M31 1.89668 1.14194 0.267 0.029 1.996 0.433459 0.428 0.183
M33 -0.0433183 -3.77841 0.503 0.578 2.27940 -0.567407 0.766 0.021
M51 1.45329 -1.38894 0.244 0.588 1.51981 -0.732805 0.279 0.461

NGC1963 0.408356 -1.22195 0.167 0.589 1.39220 -0.870797 0.1995 0.364
NGC3044 0.0902648 -2.21782 0.347 0.253 1.62161 0.0800542 0.353 0.002
NGC4402 0.628169 -0.328235 0.205 0.156 - - - -
NGC4631 - - - - 2.35664 -0.257484 0.368 0.012
NGC4634 0.639729 -1.13428 0.332 0.208 - - - -
NGC891 0.944648 -3.27467 0.134 0.912 1.60141 -0.516849 0.189 0.241

Tabla 2.5: Parámetros de los ajustes de mı́nimos cuadrados aplicados a las gráficas tanto de [N II]λ6583
como de [O III]λ5007 con respecto EM, para cada galaxia.

emisión con EM > EMc pueden ser consideradas regiones H II, mientras que las regiones en la misma

galaxia con EM < EMc pueden ser considerados DIGs. Este criterio particular de EMc, está basado

en el criterio general de [N II]/Hα que permite ahora distinguir el DIG de las regiones H II con la

seguridad de que las condiciones f́ısicas, en estos dos tipos de regiones son en efecto diferentes.

2.3. Discusión

Siguiendo el análisis estad́ıstico de la base de datos, hay un par de resultados de éste que merecen

una mayor discusión: por un lado, las condiciones f́ısicas aparentemente diferentes entre el DIG y las

regiones H II (en las galaxias espirales) y por otro lado la posición extrema en los diagramas BPT que

ocupan los DIGs pertenecientes a las galaxias irregulares.

2.3.1. Regiones H II y DIG, ¿Cuál es la diferencia de fondo?

Baldwin et al. (1981) propusieron una forma de clasificar los objetos con ĺıneas en emisión, basada

en la posición que éstos ocupan en el diagrama de diagnóstico de [O III]/Hα vs [N II]/Hα. Mediante

estos diagramas, Baldwin et al. separaron las regiones H II ([N II]/Hα bajo), de las galaxias clasificadas

como Seyfert ([N II]/Hα alto), es decir, de aquellas con núcleos activos. Usando los datos de DIGEDA,

hemos encontrado que la mayoŕıa de los DIGs caen en la región ocupada por las galaxias activas (ver

panel (a) de la Fig. 2.2 en la página 39), lo cual puede ser sorpresivo, ya que es dif́ıcil imaginar que la

misma fuente de fotones que ioniza un AGN puede reemplazar a las estrellas OB de las regiones H II

y convertirse en la responsable de la excitación del DIG.

Recientemente, usando los datos del SDSS (Sloan Digital Sky Survey), Stasińska et al. (2008)

propusieron una nueva interpretación para las objetos que ocupan la parte derecha del diagrama BPT

(ala derecha de la gaviota). Ellos señalan que el incremento simultaneo de [N II]/Hα y [O III]/Hβ

puede ser resultado de fotoionización por estrellas viejas y calientes (similares a las estrellas centrales
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de nebulosas planetarias, PNe). De acuerdo con esta interpetación, la fuente de ionización del DIG

seŕıa similar a aquella de las regiones H II (es decir, un continuo estelar), con la diferencia de que la

temperatura efectiva de la fuente y, por consecuencia la temperatura electrónica del gas es más alta.

Siguiendo las conclusiones hechas por Stasińska et al. (2008), en este trabajo proponemos que el

DIG podŕıa ser parcialmente ionizado por estrellas viejas y calientes (Teff > 40000 K), al menos

en las galaxias espirales. De hecho, la sugerencia de que esta población de estrellas calientes podŕıa

contribuir de manera importante a la ionización del DIG fue propuesta inicialmente por Lyon (1975)

y posteriormente explorada por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991), quienes desarrollaron modelos

de fotoionización que combinan estrellas OB con estrellas viejas y calientes. Sokolowski & Bland-

Hawthorn concluyeron que los modelos compuestos eran capaces de reproducir las observaciones del

DIG en la galaxia NGC891. Sin embargo, en 1991 los datos observacionales disponibles eran escasos,

de hecho, ningún cociente [O III]/Hβ hab́ıa sido aún publicado.

La posición que ocupan los DIGs en el diagrama BPT puede tener también otras explicaciones,

además de una fuente de ionización más caliente. Por ejemplo, los modelos de fotoionización desarro-

llados por Sokolowski (1993) sugieren que el flujo ionizante de las estrellas O y B podŕıan simular los

efectos de una fuente más caliente cuando hay gas y polvo presente (entre las estrellas y el DIG), y la

extinción selectiva de dicho polvo se toma en cuenta. Estas dos posibles explicaciones a la emisión de

los cocientes de ĺıneas presentes en el DIG, los exploramos con modelos de fotoionización desarrollados

con el código numérico Cloudy en el Caṕıtulo 5 en la página 95 de este trabajo.

2.3.2. El DIG en galaxias irregulares

El DIG que ha sido observado y clasificado como tal en galaxias irregulares ocupa un lugar extremo

en la misma zona del diagrama BPT que ocupan las regiones H II de las galaxias espirales (panel (a)

de la Fig. 2.1 en la página 38). Dado que la ubicación de un objeto con ĺıneas en emisión en el

diagrama BPT está relacionada con las condiciones f́ısicas dominantes en el gas, la Fig. 2.1 sugiere

que el principal mecanismo de excitación del DIG en galaxias irregulares es diferente a aquel de los

DIGs en las galaxias espirales y quizá igual que el de las regiones H II.

En las galaxias irregulares, la similitud de las condiciones f́ısicas entre el DIG y las regiones

H II en galaxias espirales nos permite proponer en este trabajo dos posibles explicaciones a este

comportamiento. En primer lugar, las galaxias irregulares están caracterizadas por un brillo en emisión

más débil que las galaxias espirales. Es posible entonces que el “DIG” hasta hoy observado en las

galaxias irregulares sea una manifestación de regiones H II muy débiles, más débiles aún que el DIG

en galaxias espirales. Es posible imaginar que hasta ahora no ha sido observada una región de DIG

en galaxias irregulares o incluso que no existe algo como la emisión del DIG en este tipo de galaxias.

Una segunda explicación está basada en la idea desarrollada en la sección anterior, es decir, que la

ionización del DIG es el resultado de la fotoionización por estrellas viejas. Es imaginable que la fracción
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de estrellas viejas en las galaxias irregulares es mucho menor que en las galaxias espirales, entonces

esta población no podŕıa contribuir de manera significativa a la ionización y excitación del DIG. En

cualquier caso, dado que contamos con pocos datos observacionales de galaxias irregulares (7 regiones

H II y 2 DIGs con mediciones de [N II] y [O III]), no nos es posible llegar a una conclusión definitiva en

el caso de las galaxias irregulares, dejando clara la necesidad de contar con observaciones profundas

del gas difuso en este tipo de galaxias.
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Caṕıtulo 3

Descripción del modelo de capa de
mezcla turbulenta (CMT)

Hemos explicado en la sección 1.3 en la página 16 que el comportamiento de los cocientes de ĺıneas

presentado por el DIG en general puede ser debido a la existecia de una fuente complementaria de

fotones (además de aquellos provistos por las estrellas OB). Una de las posibilidades para esta segunda

fuente de calentamiento es suponer la existencia de una capa de mezcla turbulenta (CMT), la cual

disipe la enerǵıa de un medio caliente a un medio fŕıo. Esta opción fue explorada por Rand (1998),

entre otros, en el caso del gas ionizado difuso de la galaxia espiral de canto NGC891. En su estudio,

Rand hace una combinación geométrica de modelos de fotoionización con los modelos de capa de

mezcla publicados por Slavin et al. (1993), logrando una reproducción razonable de los cocientes de

ĺıneas observados.

En virtud de que la descripción hecha por Slavin et al. (1993), no toma en cuenta la disipación de

enerǵıa en el medio debida a la turbulencia, en este trabajo hacemos modelos numéricos, dando una

solución a esta limitante basandonos en la descripción de la capa de mezcla producida en la zona de

interacción entre dos gases a diferentes temperaturas que tienen un movimiento relativo entre ellos,

desarrollada por Canto & Raga (1991), en la que se asocia una viscosidad turbulenta a los procesos de

disipación y transporte de enerǵıa producidos por la turbulencia total del gas.

En este trabajo consideramos el caso de un flujo de gas que es inyectado con velocidad vj (el “jet”)

en un medio ambiente homogeneo, isotrópico y estático. En la zona de interacción entre el jet y el

medio ambiente circundante, se produce una capa de mezcla turbulenta que se supone en equilibrio

de presiones tanto con el jet (y = h), como con el medio estático (y = 0).

Para poder describir esta capa de mezcla turbulenta y su impacto sobre el flujo de las ĺıneas

espectrales, necesitamos describir la estructura de densidad, temperatura, velocidad, y fracción iónica

de las diferentes especies en cada punto de dicha capa. Esto requiere la resolución de una serie de

ecuaciones diferenciales de segundo orden simultaneas con varios parámetros libres en cada punto.

Dicho sistema, no encuentra solución anaĺıtica, por lo que se hacen modelos numéricos para poder dar
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una descripción aproximada al problema.

En nuestro caso, usamos el esquema de la capa de mezcla basado en la aproximación de viscosidad

turbulenta descrita inicialmente por Canto & Raga (1991) que, implementada en el código numérico

mappings ic, nos permite dar una estructura aproximada de las caracteŕısticas del gas en la capa de

mezcla, aśı como un espectro sintético de la radiación producida en ésta.

Una descripción del modelo, aśı como del funcionamiento del código en Fortran 77, mappings ic, se

presentan en este caṕıtulo.

3.1. Estructura de la capa de mezcla

Cuando el flujo de un gas, al que hemos denominado por simplicidad como “jet”, se mueve através

de un medio ambiente (considerado estático), arrastra parte del material de este medio ambiente

acelerándolo a velocidades comparables con las del material dentro del jet y, por lo tanto, produce

un cambio en varias de sus caracteŕısticas (densidad, temperatura, etc.) El proceso de arrastre de

material del medio ambiente hacia el flujo del jet, normalmente se divide en lo que se llama “arrastre

lateral” (“lateral entrainment”), el cual toma lugar en una capa de mezcla turbulenta formada a lo

largo de la interface lateral entre el jet y el medio ambiente circundante; y el “arrastre frontal”, el cual

se refiere a los procesos de empuje y mezcla que se llevan a cabo en la cabeza del jet. Un esquema de

la localización espacial de estos dos mecanismos se muestra en la Figura 3.1.

Figura 3.1: Esquema del flujo de un jet en un medio estático. El diagrama muestra la localización
espacial de los arrastres de gas del medio hacia el jet tanto lateral como frontal.

Desde un punto de vista teórico, el problema del arrastre en una capa de mezcla (arrastre lateral)

es muy complicado ya que se necesita hacer una descripción completa de un flujo turbulento. Sin
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embargo, se pueden estudiar algunos problemas relacionados con esta capa o bien hacer una serie de

suposiciones que nos permitan dar una aproximación al comportamiento del gas en ella. Por ejemplo,

Kahn (1980), estudió el problema de las principales inestabilidades lineales de una capa de mezcla

turbulenta; posteriormente, Begelman & Fabian (1990), hicieron una descripción sencilla que resulta

válida únicamente para dos fluidos que se mueven muy lentamente el uno con respecto al otro. Canto

& Raga (1991) desarrollaron una descripción simplificada de la capa de mezcla en la frontera externa

de un jet supersónico que se mueve a velocidad constante dentro de un medio que se asume estático

mediante la introducción de la viscosidad turbulenta.

Siguiendo esta descripción, en el presente trabajo se supone un medio estático, homogeneo, tibio

y parcialmente ionizado por una fuente externa de fotones UV. El jet, un flujo que incide en el medio

ambiente, por su parte, está compuesto por un gas también homogeneo y caliente que se mueve con

velocidad constante dentro del medio ambiente (e.g. un viento estelar o la expulsión de material por

una Super Nova). La interacción entre el jet y el medio ambiente circundante produce una capa de

mezcla turbulenta (CMT en adelante), que crece dentro del jet pero también dentro del medio am-

biente, como se muestra en la Figura 3.2. Como resultado de ésto, la CMT aumenta de tamaño al

irse introduciendo el jet en el medio, es decir, tendŕıamos que considerar una anchura de la CMT, h,

como función de la dirección del flujo, h = h(x).

Figura 3.2: Variación de h, espesor de la capa de mezcla, con la dirección del flujo. Figura extraida
de Binette et al. (1999) donde nenv y venv son la densidad y la velocidad del gas en el medio ambiente
estático y que en el presente trabajo hemos denominado n0 y v0

Sin embargo, experimentos de laboratorio, muestran que si el jet es supersónico, el movimiento del

fluido en la capa de mezcla es prácticamente paralelo a la dirección del flujo sin perturbar y por lo

tanto, podemos considerar que la capa de mezcla tiene una anchura promedio h y que es paralela al

flujo del jet (Figura 3.3 en la página siguiente). Si consideramos este caso, entonces la estructura del

medio interestelar en esta zona es la siguiente:
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Figura 3.3: Estructura del ISM considerado en este caṕıtulo para la descripción de la capa de mezcla
turbulenta (CMT). Los números en el diagrama están relacionados con la descripción de las diferentes
componentes del ISM descritos en la Sec. 3.1.

1. Una fuente de fotones ionizantes externa al gas que impacta al medio interestelar con un paráme-

tro de ionización U. Esta fuente de fotones externa está caracterizada por una cierta distribución

espectral de enerǵıas (SED) que estará determinada por el tipo de fuente que se considere (es-

telar, ley de potencias, etc.).

2. Un flujo de gas homogeneo y caliente con temperatura Tj que se mueve con velocidad vj =

exv = cte (ex: vector unitario en la dirección del eje x). A esto es a lo que hemos llamado “el

jet”. El flujo de este gas será el que perturbe al medio interestelar produciendo aśı la capa de

gas que se mezcla de manera turbulenta.

3. Una capa de mezcla turbulenta resultado de la interacción del jet con el medio ambiente circun-

dante. El gas dentro de esta capa tiene los siguientes parámetros que lo caracterizan:

Metalicidad constante Z (igual que para el jet y para el medio ambiente)

Densidad nH(y)

Temperatura T(y)

Presión constante P (igual que para el jet y que para el medio)

Velocidad v(y)

Coeficiente de conducción turbulenta κ
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Coeficiente de viscosidad turbulenta ν

Tamaño caracteŕıstico constante h

Dentro de la CMT, como resultado de los movimientos turbulentos y la disipación de enerǵıa,

se tiene la generación de fotones difusos. Algunos de estos fotones serán capaces de ionizar al

material y por lo tanto, dentro de esta capa tenemos que considerar dos fuentes de ionización

del gas, por un lado los fotones provenientes de la fuente externa, y por otro, los fotones difusos

generados por turbulencia en la misma capa.

Debido a que la CMT se encuentra entre el gas del jet y el gas del medio no perturbado,

sabemos que las condiciones del gas en las dos fronteras de la CMT estarán determinadas (por

continuidad), por las condiciones iniciales de los dos gases en interacción: por un lado, en y = h

las condiciones que prevalecen, son las del gas del jet (Tj, vj , etc.). Mientras que en y = 0, las

condiciones que prevalecen son las del medio ambiente sin perturabar (T0, P0, etc.)

4. Una capa de gas estático, tibio y parcialmente ionizado con temperatura T0, densidad homogenea

n0 y presión P0. Este gas se encuentra al final de la capa de mezcla, es decir, es el gas del medio

interestelar que ha sido parcialmente ionizado por la fuente externa de fotones pero que no ha

sido perturbado por la acción del jet.

5. Una capa de gas estático, fŕıo y neutro. Este gas es aquel que se encuentra en la zona más

externa y que, por lo tanto, no ha sido alcanzado ni por la acción del jet, ni por los fotones de

la fuente externa.

Esta estructura se muestra gráficamente en la Figura 3.3 en la página anterior donde cada una de

las componentes descritas anteriormente se encuentran localizadas con el número correspondiente al

texto. Es importante aclarar que la geometŕıa que mejor describe al problema del DIG es aquella en

la que se considera el flujo de gas (jet) perpendicular al flujo de los fotones ionizantes, sin embargo

ésta es una geometŕıa que requiere, por un lado, la implementación de un código en 2D en el cual

el transporte radiativo sea perpendicular a la disipación de enerǵıa por turbulencia; y por otro lado,

no permite el uso de la aproximación de un flujo de Couette, el cual permite hacer una descripción

anaĺıtica del problema. Sin embargo, en virtud a qué este es un modelo que integra de manera natural

ambos procesos de transporte de enerǵıa, consideramos que la geometŕıa considerada en este trabajo

es una buena aproximación a la descripción del problema de la fuente de ionización del DIG.

Basados en este esquema, podemos considerar dos casos diferentes de capa de mezcla:

1. El caso en el que los fotones ionizantes, tanto aquellos de la fuente externa como aquellos difusos

generados en la capa de mezcla, escapan ionizando el material más allá de ésta. Este es el caso

de la estructura descrita en la Figura 3.3 en la página anterior y por lo tanto, en los modelos
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hay que considerar la radiación ionizante producida por este gas, además de aquella producida

por la capa de mezcla. Es decir, hay que hacer un modelo de fotoionización posterior a la capa

de mezcla y sumar el espectro resultante a aquel obtenido por el modelo de la capa de mezcla.

Esto da lugar a un modelo integrado limitado por radiación o “radiation bounded”.

Una variante de este caso, es aquel en el que los fotones ionizantes provenientes de la fuente

externa, aśı como los fotones producidos por la CMT misma, no sean absorbidos en esta última

pero que al salir no encuentren material que ionizar. Es decir, un modelo en el que se escapan

fotones ionizantes de la CMT pero que no contribuyen al espectro total emitido porque no

excitan ningún material. En este caso tendremos un modelo de capa de mezcla limitada por

materia o matter bounded.

2. El caso en el que los fotones ionizantes, tanto aquellos de la fuente externa como aquellos difusos

generados en la capa de mezcla, sean absorbidos en su totalidad por el gas en esta última. En

este caso la capa tibia parcialmente ionizada posterior a la capa de mezcla no existirá, el espectro

total será entonces aquel producido únicamente en la CMT (correspondiente a una capa limtada

por radiación o radiation bounded). Es importante hacer notar que en este caso puede existir

gas neutro más allá de la CMT.

3.2. El flujo de Couette

Para poder hacer una descripción de las condiciones f́ısicas prevalecientes en la capa de mezcla es

escencial saber cuál es el comportamiento de la velocidad con la que se mueve el gas dentro de la capa

de mezcla. Para esto, suponemos que el comportamiento del gas es similar al del modelo propuesto

por Couette en el siglo XIX. En este modelo, llamado “Flujo paralelo de Couette” se suponen dos

placas paralelas inmersas en un fluido, tales que:

Son infinitas tanto en la dirección x, como en la dirección z

Una de ellas está estática

La otra se mueve con velocidad vj únicamente en la dirección x

En este modelo de flujo, también llamado “cortante simple”, se supone que el fluido se mueve en

láminas paralelas.

Si el fluido es no-viscoso, la placa se mueve sin perturbar al fluido en el que están inmersas las

dos placas. En cambio, si el fluido es viscoso, al moverse una de las placas, arrastra al fluido que

está pegado a ella y entonces se introduce una perturbación en el fluido. Esta perturbación produce

que el gas entre las placas se mueva horizontalmente con una velocidad que es función de la distancia

a la placa que se está moviendo, es decir, v = v(y). Tomando esto en cuenta, de la Figura 3.4 en la

página siguiente podemos ver que:
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Figura 3.4: Diagrama del flujo paralelo de Couette. Representa a dos placas paralelas inmersas en un
fluido, de éstas una se encuentra en movimiento con velocidad vj = cte �= 0 mientras la otra permanece
estática.

v(y = h) = 0;

v(y = 0) = vj

son las condiciones de frontera para el comportamiento de la velocidad v(y).

Por otra parte, de las ecuaciones de Navier-Stokes (ecuaciones que describen el flujo de un fluido

incompresible), se obtiene la ecuación de movimiento para un fluido viscoso

ν
δ2v

δy2
= 0 (3.1)

donde ν es la viscosidad dinámica del fluido. Si ahora integramos esta ecuación:

v = Ay +B (3.2)

y utilizamos las condiciones de frontera para la velocidad del gas, obtenemos

v(y) = vj

(
1− y

h

)
(3.3)

A esta se le llama “solución del flujo paralelo de Couette”, la cual nos dice que la velocidad del gas en

la capa de mezcla (capa de fluido entre las dos placas), disminuye de manera lineal con la distancia a

la placa que se mueve con velocidad constante vj .

Junto con el flujo de Poiseuille (supone una única placa infinita moviéndose en un fluido infinito),

en el que v(y) no es lineal con la distancia a la placa en movimiento, son los únicos dos casos en los

que la ecuación de movimiento para un fluido viscoso encuentra solución anaĺıtica.

Este escenario del flujo paralelo de Couette se puede usar para describir, de manera aproximada,

qué pasa en el medio interestelar cuando un fluido con velocidad vj , densidad nH, metalicidad Z y

temperatura Tj interacciona con su medio ambiente.
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3.3. El número de Prandtl y su significado

El número de Prandtl (P̂r), expresa la relación que hay entre la difusión del momento y la difusión

del calor dentro de un fluido.

P̂ r = ν
cp

κ
(3.4)

donde κ es la conductividad térmica, ν la viscosidad absoluta y cp el calor espećıfico a presión constan-

te. En el caso en el que el fluido sea no turbulento, el número de Prandtl depende de las caracteŕısticas

f́ısicas del fluido y podrá tomar cualquier valor dependiendo de la relación que guarden los espesores

de las capas térmicas y mecánicas del fluido.

Por otro lado, en el caso en el que el fluido sea turbulento (caso de la CMT en el medio interestelar),

experimentalmente se ha podido determinar que P̂ r ≈ 1 (e.g. Bradshaw, 1997). Esto se debe a que,

en el caso de un fluido turbulento, las soluciones no toman en cuenta cada ion, átomo o molécula del

gas, sino que aproxima pequeñas parcelas de gas con un tamaño caracteŕıstico �. Son precisamente

estas parcelas las que al moverse:

1. Transportan la enerǵıa dentro del gas, caracterizado con un coeficiente de transporte de enerǵıa

κ (conductividad turbulenta), tal que:

κ = tamaño carateŕıstico * velocidad * capacidad caloŕıfica

2. Transfieren el momento caracterizado con un coeficiente de trasporte de momento ν (viscosidad

turbulenta), tal que:

ν = tamaño caracteŕıstico * velocidad * densidad

espećıficamente, Canto & Raga (1991) encuentran una relación para la viscosidad en términos

de un coeficiente de ajuste α:

ν = αmH nH cs h (3.5)

Este coeficiente α no está bien determinado debido a que no existe una teoŕıa de primeros

principios para la capa de mezcla turbulenta. Por lo tanto, el parámetro α queda como un

parámetro libre de ajuste entre las observaciones y/o experimentos y los modelos.

Este coeficiente, a pesar de no ser de primeros principios, representa (de manera aproximada),

el camino libre medio que tiene una celda o parcela de gas antes de mezclarse.

3. Difunden las diferentes especies ionicas, haciendo que la fracción de éstas cambie en un punto

dado. Esta difusión, por su parte, está caracterizada con un coeficiente D, tal que:

D = tamaño caracteŕıstico * velocidad

Es decir, en el caso del flujo turbulento, los tres procesos se llevan a cabo por el mismo mecanismo,

por lo que el tamaño y la velocidad caracteŕısticos para los tres procesos son iguales, con lo cual

podemos ver que:
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P̂ r = ν
cp

κ
≈ 1 (3.6)

o bien,

κ ≈ νcp (3.7)

y

D ≈ ν

ρ
(3.8)

3.4. Ecuaciones de la solución estacionaria del modelo

Para poder describir a la capa de mezcla turbulenta, necesitamos describir (ya sea de manera

anaĺıtica o numérica) el comportamiento de la temperatura y de la fracción de ionizacción del gas en

ella. Para esto, necesitamos simplificar el problema haciendo dos suposiciones:

1. Las condiciones del gas no cambian a lo largo del eje x. Esta suposición la podemos hacer en

base a que la velocidad del jet es constante en esta dirección, además de que el gas del medio

ambiente es homogeneo, y

2. Las condiciones de la capa turbulenta no cambian en el tiempo. Es decir, tomaremos la solución

estacionaria del problema.

3.4.1. Ecuación diferencial de la temperatura

La ecuación que nos describe el comportamiento de la temperatura en la capa de mezcla está dada

por la ecuación de conservación de enerǵıa, es decir, por el balance entre la enerǵıa que se deposita en

el gas de la capa de mezcla por diferentes procesos, y la enerǵıa que pierde ésta (principalmente por

radiación):

κ
d2(T/μ)

dy2
+ ν

(
dv

dy

)2
= L (3.9)

en donde κ es la conductividad turbulenta, T la temperatura del gas en la capa, μ el peso molecular,

ν la viscosidad turbulenta, v = v(y) la velocidad del gas y L la enerǵıa perdida por radiación por

unidad de tiempo y de volumen.

Si consideramos una anchura y una temperatura de la capa normalizadas, de la siguiente forma:

η =
y

h

τ =
(

μx

μ

)(
T
Tx

)

en donde h es la anchura total promedio de la capa, μx y Tx son el peso molecular y temperatura

iniciales respectivamente. Entonces podremos escribir la Ec. 3.9 como:
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d2τ

dη2
=

μx

Tx
h2

ν

κ

[
L

ν
−
(

dv

dy

)2]

substituyendo las relaciones de la viscosidad y del número de Prandtl (Ec. 3.5 y Ec. 3.6 en la página

anterior), tenemos que:

d2τ

dη2
=

μx

Tx
h2

P̂ r

cp

[
L

mHnHcsαh
−
(

dv

dy

)2]

Por otro lado, ya hemos dicho que podemos aproximar el comportamiento de la velocidad del gas

dentro de la capa de mezcla, como un flujo lineal de Couette, con lo cual, podemos substituir dv
dy por

− vj

h y entonces:

d2τ

dη2
=

μx

Tx
h2

P̂ r

cp

[
L

mHnHcsαh
−
(

v2j
h2

)]

Se puede definir

R̂ =
h

αnHcs
(3.10)

donde α es la constante de proporcionalidad en la viscosidad turbulenta (Ec. 3.5 en la página 58), y

si suponemos que nuestro fluido es un gas ideal, es decir:

cp =
γ

γ − 1
R

R =
kB

mH

Entonces la ecuación que describe el comportamiento de la temperatura del gas a lo ancho de la capa

de mezcla será:
d2τ

dη2
=

γ − 1
γ

μx

kBTx
(R̂L−mHv2j )P̂ r (3.11)

3.4.2. Ecuación de difusión

Necesitamos también, describir el comportamiento de la fracción de ionización (para diferentes

especies iónicas) a lo ancho de la capa de mezcla (e.d. a lo largo del eje y). Para ello, necesitamos

revizar los procesos que hacen que la población de un ion cambie en un punto dado:
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Procesos de ionización y recombinación.

Los procesos de ionización y recombinación son los dos procesos de “creación” y “destrucción”

de una especie iónica dominantes en el gas y que además tienen una influencia fuerte sobre el

campo de radiación. Estos dos procesos se introducen a través de la Función Fuente Sf que es

la suma de los procesos que poblan y despoblan una especie iónica:

Sf = −αBf + φ(1− f)

en donde f es la fracción iónica para una especie dada, αB el coeficiente de recombinación, y φ

el coeficiente de ionización.

Difusión de iones.

En este caso, los iones siguen presentes en el gas, lo único que ocurre es que se trasladan de un

punto dado a otro a través del movimiento de las parcelas turbulentas de gas. Si Ff dice cúal es

la fracción iónica en un punto dado de la capa, entonces:

Ff = D

(
− df

dy

)
donde D es el coeficiente de difusión, y por lo tanto:

−dFf

dy
= D

d2f

dy2

nos dice cómo cambia la fracción iónica en un punto dado debido a la difusión por el movimiento

de las parcelas de gas.

Entonces el cambio de la fracción de ionización de una especie iónica en un punto dado será:

df

dt
= Sf +D

d2f

dy2
(3.12)

y si tomamos el caso independiente del tiempo, es decir, la solución estacionaria, tendremos:

0 = Sf +D
d2f

dy2

d2f

dy2
= −Sf

D
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usando la anchura de la capa de mezlca normalizada (η = y
h), el hecho experimental de que el número

de Prandtl es aproximadamente 1 (Ec. 3.6), las relaciones para la conductividad turbulenta (Ec. 3.7)

y para el coeficiente de difusión (Ec. 3.8 en la página 59), podemos escribir:

d2f

dη2
= −h

2mHnH
ν

Sf

y finalmente, substituyendo las relaciones para la viscosidad y R̂ (Ec. 3.5 en la página 58 y Ec. 3.10

en la página 60 respectivamente), tenemos la ecuación que nos describe el cambio de la fracción de

ionización en la capa de mezcla:
d2f

dη2
= −R̂nHSf (3.13)

Entonces la solución de la ecuación diferencial de temperatura (Ec. 3.11) y de la ecuación de difusión

(Ec. 3.13) al mismo tiempo, nos dará una descripción completa de las propiedades f́ısicas del gas a lo

ancho de la CMT.

3.5. El código numérico MAPPINGS

Debido a que las dos ecuaciones que describen el comportamiento de la temperatura y de la fracción

iónica del material en la CMT no tienen solución anaĺıtica, es necesario utilizar una herramienta

numérica que nos permita aproximar las funciones T(y) y f(y) que sean solución al problema.

mappings ic es un código numérico escrito en Fortran, cuyos origenes están basados en el código

para modelar choques realizado por Dopita (1976). En la década de los 80’s, Luc Binette desarrolló una

parte del código que permite hacer modelos en equilibrio de fotoionización (además de aquellos depen-

dientes del tiempo ya existentes en el código), mientras que Dopita desarrolla, aun más, la parte del

código que permite modelar choques. Este nuevo código se vuelve una herramienta númerica mucho

más poderosa y toma el nombre de mappings ic (Modelling And Prediction in Photoionized Nebulae

and Gasg Dynamic Shocks) y es rápidamente implementado en una serie de problemas prácticos en

astrof́ısica.

En las décadas siguientes se han realizado una serie de trasformaciones al código por diferentes cola-

boradores, las cuales han permitido hacer de mappings ic una herramienta más completa, pudiéndose

utilizar cada vez en más problemas astrof́ısicos. Por su parte, en las siguientes décadas, Luc Binette

desarrolló más módulos del código que, entre otras cosas, permiten modelar los espectros sintéticos

radiados en una capa de mezcla turbulenta.

Este módulo de mappings ic está basado en el modelo desarrollado por Canto & Raga (1991) y que

posteriormente fue adaptado por Noriega-Crespo et al. (1996), para una capa de mezcla turbulenta

generada por la interacción de un flujo de gas (el “jet”) con su medio ambiente que se considera

estático, el cual fue descrito en las secciones anteriores del presente caṕıtulo.
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El módulo “hydro3” de mappings ic es el encargado de resolver las ecuaciones diferenciales de tem-

peratura (Ec. 3.11 en la página 60) y fracción de ionización (Ec. 3.13 en la página anterior), utilizando

los métodos numéricos de diferencias finitas y de sobrerelajación sucesiva para aproximar la solución

de estas dos ecuaciones.

3.5.1. Método de diferencias finitas

El método de diferencias finitas, es una herramienta numérica general que permite la resolución

aproximada de ecuaciones diferenciales, ya sea de primer o segundo orden, que están definidas en un

rango finito. La aproximación de la solución bajo este método es de la forma:

d2Z

dy2
= K (3.14)

El primer paso de este método es crear una malla de puntos en los cuales se va a evaluar la función

que se quiere resolver. Esto se hace dividiendo el dominio de la función en N intervalos Δy iguales (a

esto se le llama “malla”), de tal forma que:

Δy = yi − yi−1 = cte (3.15)

Una vez que se tiene definida la malla, entonces podemos hacer las expanciones en serie de Taylor de

la función Z alrededor de los puntos i+ 1 e i− 1, es decir:

Zi+1 = Zi +
dZi

dy
Δy +

d2Zi

dy2
(Δy)2

2
+ ... (3.16)

Zi−1 = Zi − dZi

dy
Δy +

d2Zi

dy2
(Δy)2

2
− ... (3.17)

Sumando y agrupando los términos semejantes de estas dos ecuaciones (despreciando los términos de

tercer y mayor orden), tenemos:

d2Zi

dy2
=

Zi+1 + Zi−1 − 2Zi

(Δy)2
= Ki (3.18)

de donde,

Zi =
Zi+1 + Zi−1 −Ki(Δy)2

2
(3.19)

Donde, Zi es la solución de la ecuación en el punto i-ésimo de la malla. Por lo tanto, el conjunto de

Zi con i = 0, ...,N constituirá la función aproximada para la solución de la ecuación diferencial en el

dominio propuesto inicialmente.

En el caso de la capa de mezcla, tenemos que resolver las Ec. 3.11 en la página 60 y Ec. 3.13 en

la página anterior. Para estas, la malla de N intervalos iguales es tal que Δη = ηi − ηi−1 = cte con

η = y
h , es decir, la malla propuesta está relacionada con el tamaño f́ısico de la CMT.

Entonces, para la temperatura (Ec. 3.11), tenemos:
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τi =
τi+1 + τi−1

2
− γ − 1

2γ
μx

kBTx
(R̂Li −mHv2j )P̂r(Δη)2

Pero como hemos supuesto que el fluido es un gas ideal, es decir que γ = 5/3, entonces:

τi =
τi+1 + τi−1

2
− 1
5

μx

kBTx
P̂r(Δη)2(R̂Li −mHv2j ) (3.20)

Mientras que para la fracción de ionización (Ec. 3.13 en la página 62) tenemos:

fi =
fi+1 + fi−1

2
(Δη)2

2
R̂nHSf (3.21)

Este método permite calcular una solución, con un cierto error, de una ecuación diferencial. En

el caso de la descripción que estamos haciendo de la capa de mezcla turbulenta, tenemos un par de

ecuaciones diferenciales simultaneas que debemos resolver tratando de minimizar lo más posible el

error. Para ello es necesario hacer uso de algún método numérico iterativo.

3.5.2. Método de sobrerelajación sucesiva (SOR)

Como cualquier método iterativo, el método de sobrerelajación sucesiva, es una herramienta que

permite resolver una ecuación (o sistema de ecuaciones), mediante aproximaciones sucesivas a la

solución. Para poder hacer esto, se requiere partir de una aproximación inicial Z
(0)
i para i = 0, ...,N a

dicha solución, de tal forma que el siguiente conjunto de valores Z
(1)
i que se propongan como solución,

tome como punto de partida los valores Z
(0)
i de tal forma que se puede escribir:

Z
(1)
i =

Z
(0)
i+1 + Z

(0)
i−1 −K

(0)
i (Δy)2

2

y generalizando, tenemos que la solución de la iteración �− esima+ 1 dependerá de la solución dada

en la iteración �− esima, es decir:

Z
(�+1)
i =

Z
(�)
i+1 + Z

(�)
i−1 −K

(�)
i (Δy)2

2
(3.22)

Es evidente que no se podrán hacer infinitas iteraciones (ya que ésto no nos daŕıa una solución al

problema propuesto), por lo que se utilizan diferentes criterios de convergencia para saber cuándo la

aproximación a la solución es ya satisfactoria. Usualmente se dice que la solución de la ecuación ha

convergido si:

|Z(�+1)
i − Z

(�)
i | < ε
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Si aplicamos este método a la ecuación de temperatura (Ec. 3.20) y a la ecuación de difusión

(Ec. 3.21 en la página anterior) tenemos:

τ
(�+1)
i =

τ
(�)
i+1 + τ

(�)
i−1

2
− 1
5

μx

kBTx
P̂r(Δη)2(R̂L

(�)
i −mHv2j ) (3.23)

y

f
(�+1)
i =

f
(�)
i+1 + f

(�)
i−1

2
(Δη)2

2
R̂nHSf (3.24)

Como hemos dicho, este método requiere de una aproximación inicial a la solución de la ecuación.

Originalmente mappings ic utilizaba una ecuación lineal de la temperatura con el ancho de la capa

de mezcla de la forma:

T(0)i = myi + b

sin embargo, esta primera aproximación difeŕıa mucho de la solución de la ecuación, por lo que repre-

sentaba algunos problemas de convergencia para el código.

Algunas pruebas iniciales hechas con el código para el presente trabajo, nos permitieron hacer gráficas

del comportamiento de la temperatura para poder hacer una mejor aproximación inicial a la solución.

Encontramos que una buena primera aproximación a la solución de la temperatura seŕıa:

T(0)

T0
= 151.37x+ 591.32x2 − 645.71x3 + 236.44x4 (3.25)

donde x = h−y
h y T0 es la temperatura del gas del medio ambiente . Esta aproximación se introdujo

al código, reduciendo en cierta forma los problemas de convergencia presentados por mappings ic

cuando se utiliza la capa de mezcla turbulenta, haciendo aśı una pequeña contribución a dicho código.

3.6. Aplicación del modelo al gas ionizado difuso

Una vez descrito el modelo general de capa de mezcla turbulenta (CMT) y con la aplicación de los

métodos numéricos através del código mappings ic, nos es posible utilizarlos para tratar de resolver

el problema de la posible fuente complementaria de ionización y calentamiento del gas ionizado difuso

(DIG). Para ello, las capas de mezclas que consideramos en el presente trabajo, son aquellas producidas

por la interacción de un flujo de gas caliente ionizado con un medio ambiente que se considera tibio,

parcialmente ionizado y estático.

En el caso del DIG, como ya se ha mencionado, diferentes autores (e.g. Sokolowski & Bland-

Hawthorn, 1991; Slavin et al., 1993; Dettmar & Schultz, 1992) han coincidido en la necesidad de con-

siderar una fuente complementaria de ionización y/o calentamiento (además de los fotones escapados

de las regiones H II) para poder reproducir los cocientes de ĺıneas que se encuentran observacional-

mente tanto en galaxias espirales como irregulares. Es por esta razón que consideramos la posibilidad
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de que el calentamiento y ionización por conducción y difusión turbulenta pudieran ser una contribu-

ción apreciable y dar solución al problema del espectro emitido por el DIG. Estudios preliminares nos

permitieron darnos cuenta que si, además de la CMT, se considera la emisión de la capa de gas tibio,

estático y fotoionizado (tanto por los fotones de la fuente externa que no hab́ıan sido absorbidos en

la capa de mezcla como por los fotones difusos producidos en ésta) posterior a la CMT, el impacto

relativo de ésta sobre el espectro de ĺıneas era poco o nada apreciable. En otras palabras, el espectro

sintético que se obtiene en estos casos, son muy similares a aquellos obtenidos de modelos en los que

únicamente se considera que el gas es ionizado por los fotones de la fuente externa (es decir, sin CMT).

Por lo tanto, los modelos que se utilizan en el presente trabajo, son modelos en los que, aunque se

considera que escapan fotones de la capa de mezcla, los fotones ionizantes no encuentran más material

que ionizar es decir, la capa de gas tibio y estático posterior a la capa de mezcla no existe y por

lo tanto, no contribuye a la emisión del gas (modelo considerado “matter bounded”, Sec. 3.1 en la

página 52).

Para poder hacer estos modelos, se requiere definir las caracteŕısticas del gas involucrado en el

modelo, aśı como de la fuente externa de fotones ionizantes. Estas caracteŕısticas son las siguientes:

1. Parámetro de ionización (U).

El parámetro de ionización representa la intensidad del campo externo de fotones ionizantes con

respecto a la densidad de hidrógeno. Entre menor sea dicho parámetro, la cantidad de fontones

ionizantes externos que alcanza a la capa de mezcla será menor (suponiendo que la densidad del

medio es constante). Este parámetro está dado por:

U =
ΦH
cn0

(3.26)

=
Q0

4π r2 n20
en el caso esferico (3.27)

donde Q0 es el número de fotones ionizantes que emite la fuente por unidad de tiempo y por lo

tanto ΦH es el número de fotones ionizantes que alcanza la CMT por unidad de tiempo y por

unidad de superficie a una distancia r. c es la velocidad de la luz (que únicamente es introducida

para hacer un parámetro adimensional), y n0 es la densidad volumétrica de hidrógeno en y = 0.

Es importante tomar en cuenta que mappings ic considera la absorción de estos fotones por

cada una de las principales especies ionicas presentes en el gas.

2. Distribución espectral de enerǵıas (SED).

Este parámetro dependerá del tipo de fuente ionizante externa que estemos considerando. Dado

que no se sabe con seguridad cuál es la fuente principal de ionización del gas difuso (aunque

generalmente se asume que son los fotones de las estrellas OB del disco), en este trabajo hemos

tomado tres tipos de posibles fuente de ionización externa:
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a) Una fuente estelar jóven.

Consideramos que este gas difuso está siendo calentado por la radiación proveniente direc-

tamente de una estrella tipo O (masiva y jóven) que no ha sido absorbida por gas entre

la capa de mezcla y la estrella. En este caso, la distribución espectral de enerǵıas utilizada

en el modelo es el de una atmósfera estelar como las desarrolladas por Hummer y Mihalas

(1970).

b) Una fuente estelar absorbida.

Al igual que en el inciso anterior, consideramos que los fotones provienen de una fuente

estelar jóven, pero en este caso, consideramos que cierto porcentaje de los fotones ha sido

absorbido por la región H II que rodea a la estrella. La cantidad de fotones ionizantes

que llega a la capa de mezcla es menor que si sólo se considera la dilusión geométrica,

además esta absorción es selectiva por lo que la forma del espectro cambia (Figura 1.3 en

la página 21).

c) Una fuente difusa no térmica.

En este caso consideramos la posibilidad de que los fotones ionizantes provengan del fondo

de radiación de rayos X, lo cual nos daŕıa una distribución espectral de enerǵıas de ley de

potencias, es decir, de la forma:

P (w) ∝ w−s

3. La velocidad del jet (vj).

La velocidad del gas en movimiento se representa en el código tanto como la velocidad vj en

cm/s, como con el número de Mach:

M =
vj

cs
(3.28)

en donde cs es la velocidad del sonido en el gas del medio ambiente, es decir:

c2s =
γkBTamb

μmH

Es importante tomar en cuenta que, aunque la velocidad del jet se expresa en función del número

de Mach, el gas del jet no necesariamente tiene que ser supersónico.

4. Temperatura del jet (Tj).

En este caso, la temperatura del jet es un parámetro que presenta poca relevancia sobre los

cocientes de ĺınea [O I]/Hα, [O III]/Hβ, [N II]/Hα y [S II]/Hα. Esto se debe a que cuando se

tiene una capa de mezcla que es radiativa, la disipación turbulenta de enerǵıa (que en este caso
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funciona como el mecanismo de calentamiento), y el enfriamiento por radiación llevan al gas de

la CMT a un equilibrio térmico en el que las dos temperaturas iniciales juegan un papel poco

relevante. Para ilustrar esto, en la Sec. 4.4 en la página 88, se muetra un análisis cuantitativo

del impacto de la Tj sobre los cocientes de ĺıneas predichos por los modelos.

Sin embargo, la temperatura del jet es un parámetro que se puede restringir por medio de

las observaciones. Por un lado, la emisión en Hα del DIG, tanto en galaxias irregulares como

espirales, muestra un medio con un alto grado de homogeneidad en cuanto a su temperatura

y velocidad, por lo tanto, el jet es un gas no observable en el rango óptico. En este trabajo

suponemos que la evolución estelar, particularmente la explosión de supernovas en el disco, esta

generando un viento galáctico rápido y caliente. En virtud a esto, en los modelos aplicados al

DIG se puede considerar, para el jet, cualquier temperatura en el rango de los rayos X.

5. Tamaño de la capa de mezcla (h).

Este parámetro juega un papel muy importante en el impacto que tiene la capa de mezcla en

el espectro radiado por el gas. Esto se debe a que mappings ic presenta espectros integrados,

es decir, la emisión que predice es la emisión sumada a lo largo de todas las celdas de la capa.

Entonces, si el tamaño h de la capa de mezcla es muy grande, la enerǵıa que el jet disipa en la

capa de mezcla, se vuelve más diluida y por lo tanto no logra afectar notoriamente el espectro

que produce la fotoionización por śı sóla, es decir, estaremos sumando una contribución de gas

tibio en donde no hay efectos notables de la disipación turbulenta. Mientras que si esta anchura

en muy pequeña, el impacto del calentamiento y ionización del gas es mucho mayor pero la

luminosidad en Hβ de la CMT podŕıa resultar despreciable. Aunque el tamaño de la CMT es

un parámetro completamente libre y no se tiene un principio u observación que nos restrinja

su valor, es necesario hacer un compromiso en la anchura que suponemos de la capa de mezcla,

de tal forma que no sea tan grande para que los efectos de la mezcla sean despresiables, ni tan

pequeña como para que la luminosidad de la capa de mezcla sea despreciable.

En el código mappings ic la anchura de la capa de mezcla está representada por:

h Col Te = nHTambh (3.29)

En donde nH es la densidad total de hidrógeno del gas en la capa, h el tamaño f́ısico de la capa

(en cent́ımetros, es decir nHh es equivalente a la densidad columnal de hidrógeno, representada

en el código mappings ic con números negativos) y Tamb es la temperatura del gas tibio y

estático del medio ambiente.

6. Metalicidad del gas (Z).

En cuanto a este parámetro, el código nos da muchas libertades, sin embargo, la metalicidad

que se utiliza para cada modelo estará restringido por las observaciones que se tengan de cada
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Elemento Abundancia por número respecto al H
He 0.1
C 3.63× 10−4

N 1.12× 10−4

O 8.51× 10−4

Ne 1.23× 10−4

Mg 3.8× 10−5

Si 3.6× 10−5

S 1.6× 10−5

Ca 2.3× 10−6

Ar 3.6× 10−6

Fe 4.7× 10−5

Tabla 3.1: Abundancia de algunos elementos en lo que se considera como la metalicidad solar Z�,
Anders & Grevesse (1989).

una de las galaxias que se utilizen para comparar los modelos. Las opciones que se consideran

en este trabajo son las siguientes:

a) Metalicidad solar.

b) Metalicidad igual a una fracción de la metalicidad solar.

En este caso, la abundancia de todos los metales (excepto el He), es disminuida en la misma

proporción.

c) Metalicidad disminuida por formación de polvo.

En este caso, los metales son disminuidos de manera distinta ya que no todos ellos se

encuentran en los granos de polvo, por lo que, aquellos como el Carbono o el Fierro,

disminuirán más que aquellos como el Nitrógeno que no contribuye de manera significativa

a la formación de granos de polvo. Al ser el Carbono uno de los elementos encargados del

enfriamiento del gas, cuando tenemos elementos disminuidos por formación de polvo, se

tendrán menos enfriadores en el gas y debido a que se tiene la misma enerǵıa que disipar,

la emisión de algunas otras ĺıneas de metales (e.g. [O III], [N II]), va a aumentar.

La abundancia solar de elementos que considera mappings ic es la propuesta por Anders &

Grevesse (1989), los valores del número de átomos por part́ıcula de hidrógeno para algunos

elementos, se muestran en la Tabla 3.1.

7. Densidad del medio ambiente (nH).

El gas del problema considerado (DIG) es un gas difuso, es decir, es un gas de baja densidad.

En las observaciones obtenidas por diferentes autores se ha visto que este gas se encuentra

en el ĺımite de baja densidad en el que ya no es posible determinarla por medio de cocientes

de ĺıneas como el de [S II]λ6716λ6731 , ya que para nH < 100 part/cm3 (Osterbrock), dicho cociente

permanece casi constante. Aunado a esto, Dettmar & Allen (1993) determinaron que la densidad
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del eDIG presenta un gradiente exponencial disminuyendo con la distancia al plano galáctico.

Debido a que no hay una determinación precisa de la densidad electrónica, decidimos hacer una

serie de pruebas preliminares para ver cuál era el impacto del cambio de la densidad en los

modelos que realizamos. En estas pruebas encontramos que por debajo de nH = 100 part/cm3,

los cambios en los cocientes de ĺıneas predichos por los modelos de CMT al cambiar la densidad

son inapreciables.

Debido a ésto y en virtud de que a la emisión del gas aumenta con la densidad electrónica,

decidimos hacer el compromiso de utilizar la densidad ĺımite en los modelos de CMT que produce

cambios inapreciables en los cocientes de ĺıneas y que por otra parte puede incrementar la

luminosidad en Hα de la capa de mezcla. Esta densidad es:

nH = 100 part/cm3 (3.30)

8. Temperatura del medio ambiente (Tamb).

Consideramos modelos en los que el gas del medio ambiente es tibio, estático y parcialmente

ionizado por la fuente externa de fotones, por lo que proponemos para todos los casos:

Tamb = 6000 K (3.31)

sin embargo como la operación de mappings ic calcula de entrada el equilibrio en la frontera

interna de la CMT (y = 0), esta Tamb sólo es una aproximación a la temperatura del gas que

se toma de inicio en las simulaciones. Regularmente esta CMT bajo el escenario propuesto (de

iteraciones sucesivas), está caracterizada por Tamb ≈ 4390 K.



Caṕıtulo 4

Modelos de capa de mezcla
aplicados al DIG de NGC891

El primer paso para poder aplicar los modelos de capa de mezcla turbulenta (CMT), propuestos

en este trabajo (Cap. 3) al problema del gas ionizado difuso, es observar el efecto que introducir una

CMT tiene sobre el gas de una región total o parcialmente fotoionizada, y por ende sobre los espectros

sintéticos que se pueden producir con un modelo numérico como mappings ic.

Para ello, hicimos dos tipos de modelos comparables entre śı: por un lado, modelos en los cuales

tuvieramos únicamente la influencia de la fotionización y calentamiento del gas por una fuente estelar

jóven y, por otra parte, modelos en los que tuvieramos la fotoionización de la fuente estelar, pero

también la contribución a la ionización y calentamiento del gas debida a la difusión y conducción

turbulentas, producidas por la CMT. Ambos modelos fueron hechos con las mismas condiciones f́ısi-

cas del medio ambiente gaseoso y de tal manera que tuvieran una fracción de ionización final igual

para aśı comparar de una mejor manera los resultados de las emisiones de las ĺıneas de interés (ver

Tabla 4.1). Es importante hacer notar que en la tabla de parámetros libres no se encuentra la Tamb,

esto se debe a que, aun cuando en el código es necesario introducir una Tamb aproximda, (∼ 6000K),

el código calcula la temperatura de equilbrio para el medio ambiente.

Parámetro Modelos de comparación
Metalicidad (Z) 0.7 Z�
Densidad (nH) 100 cm−3

Velocidad del jet (vj) 1.4× 107 cm s−1

Temperatura del jet (Tj) 4× 105 K
Tamaño de la CMT (h) 1× 1021 cm

Fracción umbral de ionización (HIIH ) 0.65
Parámetro de ionización (U) 1× 10−7 (a), 2× 10−6 (b)

Tabla 4.1: Parámetros f́ısicos incluidos en los modelos de: (a) sólo fotoionización por una fuente
estelar jóven y (b) fotoionización por una fuente estelar incluyendo la fotoionización y el calentamiento
producidos en la CMT.
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Sólo fotoionización CMT
FHII 0.64 0.64
Tf 5806 K 5831 K

[O III]/Hβ 2× 10−4 0.22
[O I]/Hβ 0.23 0.38
[N II]/Hβ 1.14 2.09
[S II]/Hβ 1.01 1.49

Tabla 4.2: Tabla de comparación del comportamiento de diferentes cocientes de ĺıneas en emisión
de iones presentes en la región fotoionizada respecto a Hβ, entre dos modelos diferentes. El primero
(columna 2), toma en cuenta únicamente la ionización y el calentamiento por los fotones provenientes
de una fuente externa, y el segundo (CMT) combina estos fotones con el calentamiento producido por
la capa de mezcla turbulenta.

En la Tabla 4.2 se muestra la comparación del comportamiento de los cocientes de ĺıneas en emisión,

respecto a Hβ ([xi]/Hβ), producidas por los dos tipos de modelos aśı como la temperatura promedio

del gas. Estos cocientes muestran una variación notoria de un modelo a otro, lo cual puede deberse a

dos razones completamente distintas:

1. El flujo de Hβ cambia y por ello también los cocientes de ĺıneas con respecto a Hβ, o

2. La temperatura de los diferentes iones cambia al introducir los efectos de la mezcla turbulenta

del gas y por ello, los cocientes de ĺıneas cambian.

Sin embargo, la luminosidad de Hβ muestra una variación de ∼ 5 % únicamente de un modelo a otro;

y, por otro lado, la temperatura de los iones producidos en los dos tipos de modelos muestra que:

Tion foto < TionCMT

Donde ambas temperaturas son evaluadas en los umbrales de la capa sólo fotoionizada y en la capa de

mezcla turbulenta respectivamente. Con esta relación, podemos asegurar que la CMT está introdu-

ciendo una fuente adicional de ionización por difusión turbulenta y de calentamiento por conducción

turbulenta en el gas y por lo tanto, encontramos que:(
Ii
IHβ

)
foto

<

(
Ii
IHβ

)
CMT

en donde Ii representa la intensidad de ĺınea de cada uno de los iones que se toman en cuenta en los

modelos realizados.

Ya que se ha visto que la CMT afecta la emisión del gas interestelar, entonces es importante

describir la estructura de temperatura y la estructura iónica del gas dentro de la capa turbulenta.

4.1. Estructura de temperatura en la CMT

Una manera de cuantificar el impacto de la fotoionización en estos modelos de CMT es analizar el

comportamiento interno de Γ a través de la capa, donde Γ está definido como:
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Γ =
L−G
L+G

(4.1)

es decir, Γ es una cantidad que inica el grado de balance (o desbalancce), entre la enerǵıa perdida (L)

principalmente por excitación o ionización colisional, y ganada (G) principalmente por fotoionización,

en la capa de mezcla.

Γ =

{
0 si L−G = 0 es decir si la temperatura corresponde al equilibrio
1 si L ≫ G es decir si el enfriamiento es mucho mas fuerte que el calentamiento

De hecho mappings ic itera la temperatura del medio ambiente Tamb en la frontera (y = 0) hasta

llegar al equilibrio, es decir hasta que Γ = 0.

En la Figura 4.1 en la página siguiente se muestra el comportamiento tanto de Γ como de la T

en cada punto de la CMT. Es claro en esta figura que la enerǵıa ganada y la enerǵıa perdida en la

capa de mezcla esta en desbalance, esto se debe a que la temperatura del jet (con el cual se mezcla el

gas) es mucho mayor que la temperatura del medio ambiente. En el gas del medio ambiente (y ≤ 0)

prevalece el equilibrio de ionización (Γ = 0), ya que estamos considerando que es la frontera de una

región fotoionizada; entonces, al mezclarse los gases del jet y del medio ambiente, el enfriamiento

dentro de la capa progresivamente irá dominando al calentamiento producido por las fotoionizaciones

hasta llegar a Γ = 1 en y = h donde el enfriamiento es completamente dominante.

4.2. Estructura iónica en la CMT

Como ya dijimos, debido al aumento en la temperatura del gas dentro de la CMT producido por

la disipación y conducción de enerǵıa por turbulencia, las fracciones iónicas en la capa tendrán un

comportamiento diferente al que tendŕıan si no tuvieramos la presencia del gas caliente mezclándose.

Como se observa en la Figura 4.2 en la página 75, las fracciones ionicas en y = 0 (donde tenemos la

frontera de la CMT con la capa estática fotoionizada por la fuente externa), tienen un comportamiento

similar al que tendŕıa una región H II clásica, sin embargo, las intensidades de las ĺıneas emitidas en

un gas no sólo dependen de la presencia del ion en cuestión en el gas, sino que también tienen una

dependencia importante tanto de la temperatura como de la densidad del gas (I ∝ n2).

En la Figura 4.1 en la página siguiente efectivamente se observa que la temperatura del gas dentro

de la CMT tiene un crecimiento monótono con y, sin embargo, en la Fig. 4.2 en la página 75, se

muestra claramente que el cuadrado de la densidad ((n × ne)
2, ĺınea punteada gris clara), decrece

fuertemente a lo largo de la capa de mezcla, aśı mismo, las intensidades de las ĺıneas decrecen de

manera marcada en la misma dirección. En esta figura podemos ver entonces que la emisión de ĺıneas

como el [O III], o cualquier otra especie con un potencial de ionización igual o más alto, es producida

únicamente dentro de la capa de mezcla (en este modelo con una fuente estelar de Teff = 38000 K), y
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Figura 4.1: Comportamiento del balance entre el enfriamiento radiativo y el calentamiento por fotoio-
nización en el gas (Ec. 4.1 en la página anterior), como función de (a) la densidad columnal electrónica
normalizada al valor total de 1.1 × 1016 cm−2 y (b) la profundidad normalizada al tamaño total de
la capa de mezcla. El modelo mostrado tiene vj = 85 km s−1, Tj = 8 × 105 K, U = 1 × 10−5 y
N0 = 1×1017 cm−2, con una temperatura del medio ambiente (definida por el equilibrio de presiones)
de Tamb = 4390 K.

no en las capas tibias o de aún más baja densidad. En la Sección. 3.6 en la página 65, mencionamos

que los modelos considerados en el presente trabajo no consideran la existencia de una capa de gas

tibio y estático posterior a la capa de mezcla turbulenta. Si existe dicha capa en los modelos, los

espectros obtenidos de manera sintética son muy similares a los de una región fotoionizada que no

consideraba la CMT, es decir, que los efectos de la CMT son minimizados entre más capas de gas

tibio se anexan en el modelo (lo cual no es de interés para el estudio de la CMT). En la Figura 4.2 en

la página siguiente se muestra claramente este efecto.

Una vez que se ha visto que la CMT es una fuente no despreciable de calentamiento y ionización

para el gas, entonces el paso siguiente es elegir una región bien estudiada de DIG que nos permita hacer

comparaciones tanto con observaciones espectroscópicas como con otro tipo de modelos numéricos

realizados con anterioridad. En este sentido, la galaxia NGC891 es el ejemplo más completo, además

de la Vı́a Láctea, que se encuentra en la literatura.
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Figura 4.2: Estructura de ionización del gas en la CMT. Muestra la variación de las fracciones de
ionización de O, S, He e H como función de (a) la densidad columnal electrónica normalizada al valor
total de 1.1 × 1016 cm−2 y (b) la profundidad normalizada al tamaño total de la capa de mezcla.
El modelo mostrado tiene los mismos parámetros f́ısicos que el modelo mostrado en la Fig. 4.1 en la
página anterior. También se muestra, con una ĺınea punteada en color gris claro, la cantidad (n × ne)

2

normalizada al valor que toma en y = 0.

4.3. NGC 891

Después del eDIG de la Vı́a Láctea (capa de Reynolds), uno de los ejemplos más claros y estudiados

de emisión de gas ionizado difuso es el observado en la galaxia espiral temprana (tipo morfológico

Sb), NGC891. Ésta es una galaxia vista de canto (i = 89.8◦ ± 0.5, Kregel & van der Kruit (2005))

relativamente cercana ya que se encuentra a una distancia de 9.05 ± 0.64 Mpc del centro de la Vı́a

Láctea. El tamaño de la galaxia es de 13.5 arcmin, y también es considerada como una galaxia H II

(NED) basados en la gran cantidad de regiones de formación estelar que se encuentran en su disco.

Por otro lado, se pienza que es una galaxia barrada, debido a la velocidad de rotación de las estrellas

del disco, sin embargo no es posible comprobar, morfológicamente, la existencia de dicha barra debido

a que está vista de canto.

Rand et al. (1990), y Dettmar (1990), hicieron observaciones en Hα de esta galaxia, encontrando

emisión difusa hasta |z| ∼ 4 kpc fuera del plano galáctico. Observaciones más profundas realizadas

posteriormente han mostrado que la emisión de Hα observada en esta galaxia, implica la existencia de

una capa de gas ionizado fuera del plano galáctico con diferentes escalas de altura ∼ 1 y ∼ 2− 3 kpc
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(Hoopes et al., 1999; Rand, 1997). Se estima que el eDIG a ∼ 1 kpc, debe tener una densidad electrónica

ne ∼ 0.2− 0.3 cm−3 con un factor de llenado f ∼ 0.2− 0.25 (Rand, 1997).

Un hecho importante es que el eDIG tiene una serie de estructuras que lo hace muy inhomogeneo.

Por ejemplo, en NGC891 Rand et al. (1990), encuentran varios filamentos débiles en Hα, pero clara-

mente observables. Estos filamentos llegan a extenderse hasta ∼ 2 kpc fuera del plano de la galaxia.

Posteriormente, Pildis et al. (1994), reportan la existencia de al menos 2 burbujas muy prominentes

en Hα, cuyos diámetros estiman de 500-600 pc con luminosidades ∼ 1038 ergs s−1. Más aún, Howk

& Savage (2000), encuentran una gran asimetŕıa de la emisión en Hα del plano de la galaxia, siendo

mucho más débil la región suroeste que la región noreste de la galaxia; esta asimetŕıa es claramente

observable en el gas ionizado difuso extraplanar, ya que el número de filamentos de Hα que ellos en-

cuentran, es relativamente menor en el lado suroeste de la galaxia con respecto al noreste. Asociado al

número de filamentos, también mencionan que aquellos más brillantes, son aquellos que se encuentran

en la región noreste de la galaxia, asociados a la región de mayor formación estelar del plano galáctico.

Howk & Savage, en este mismo trabajo, confirman la existencia de una estructura en forma de burbuja

(NGC 0891:DIG +089-034), centrada a una altura de 1510 pc del plano de la galaxia (R.A: 02 22 39

DEC: +42 22 02), y con dimensiones de 600 x 180 pc.

4.3.1. El estudio de Rand de NGC 891 en 1998

Figura 4.3: Imagen en Hα de la galaxia NGC891 en la que se encuentran superpuestas las posiciones de
las dos rendijas observadas por Rand (1998). Esta figura ha sido extráıda del mismo art́ıculo (Figura
1a).
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Parámetro Modelos de Rand
Metalicidad (Z) -
Densidad (nH) -

Velocidad del jet (vj) -
Temperatura del jet (Tj) -
Tamaño de la CMT (h) 2× 1018 cm−2

Parámetro de ionización (U) 1× 10−5 a 8× 10−5

Tabla 4.3: Parámetros f́ısicos incluidos en los modelos de CMT de Rand (1998), para el DIG de
NGC891.

Observaciones en el rango óptico del espectro electromagnético

(a) (b)

Figura 4.4: Diagramas de diagnóstico de las ĺıneas observadas por Rand (1998). (a) y (b) muestran
los cocientes observados, respecto a [N II] y [S II] respectivamente, en la rendija perpendicular al disco
galáctico de NGC891.

Como ya hemos mencionado, Rand (1998) hizo un estudio detallado tanto observacional como

teórico del DIG de NGC891. En este art́ıculo Rand presenta datos espectroscópicos de rendija larga

en el rango óptico (4000 - 7000 Å), tanto del eDIG, como del DIG en la dirección del plano galáctico.

En la Figura 4.3 en la página anterior se muestra la posición de las dos rendijas utilizadas por Rand

(1998) sobre una imagen en Hα de NGC891. Mientras que en la Figura 4.4 se presentan los datos

espectroscópicos obtenidos para la rendija perpendicular al plano de la galaxia en los diagramas de

diagnóstico utilizados en el Caṕıtulo 2 en la página 31. Rand en este mismo art́ıculo compara sus

observaciones con los resultados de diferentes modelos numéricos de fotoionización y capa de mezcla.

En la Figura 4.5 en la página siguiente se han graficado los datos observacionales presentados por

Rand (1998) de su posición de rendija perpendicular al plano como función de la distancia al plano.
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(a) (b)

Figura 4.5: Datos de la espectroscoṕıa de rendija larga en NGC891 publicados por Rand (1998). En
estas gráficas se puede observar que la intensidad de los cocientes de ĺıneas [O III]/Hβ (panel (a)) y
[N II] (panel (b)) están correlacionados con la distancia al plano galáctico (|z|).

En esta figura se puede notar fácilmente una de las caracteŕısticas más importantes de los cocientes

de ĺıneas del DIG: no sólo [O I] y [N II] (iones de baja excitación) con respecto a Hα, aumentan al

aumentar el cociente [S II]/Hα, sino que también [O III] (ion de alta excitación) con respecto a Hβ,

muestra un incremento. Este comportamiento de las ĺıneas espectrales observadas por Rand, va en

contra de las predicciones de un modelo de fotoionización simple: en una región fotoionizada clásica

(región H II), en donde se tiene como única fuente de calentamiento y ionización a los fotones de la

fuente central y la densidad de hidrógeno es homogenea, el parámetro de ionización (U), disminuye

en función de la distancia a la estrella central debido a que: (1) el flujo de la estrella (Fν), sufre

una dilución geométrica, y (2) porque los fotones ionizantes se van agotando en la dirección radial,

debido a que son absorbidos por el material ionizándolo. Entre mayor sea el grado de ionización del

gas, mayores son los coeficientes de recombinación, por lo tanto uno espera que si la única fuente de

ionización y calentamiento de una nube de gas es la fuente estelar externa, entonces, al disminuir U, la

abundancia de los iones de alta excitación disminuya con la distancia a la fuente, mientras que aquellos

con un potencial de ionización bajo aumenten. Por esta razón, tanto Rand (1998), como Collins &

Rand (2001) suponen que una fuente de ionización complementaria está involucrada en el DIG.

Observaciones en el rango del mediano infrarrojo del espectro electromagnético

Rand et al. (2008), continuaron con el estudio observacional de NGC891 publicando, esta vez,

observaciones (y su respectivo análisis) realizadas del halo (2 mediciones) y del disco (1 medición) de

NGC891, con el Telescopio Espacial Spitzer en el mediano infrarrojo.

De particular interés resultan las mediciones de los flujos de las ĺıneas [Ne II] 12.8 μm, [Ne III]

15.56 μm y [S III] 18.71 μm. En éstas se muestra un incremento de la razón [Ne III]/[Ne II] al incre-

mentar |z| en un factor tres (llegando a un valor máximo en el halo de 0.31), que es un comportamiento
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cualitativamente similar al que muestran las razones de ĺıneas ópticas [S II]/Hα y [O III]/Hβ.

En este trabajo, hemos adoptado los datos publicados por Rand para NGC891 debido a que

presentan varias ventajas: los datos espectroscópicos son homogeneos; a pesar de ser un gas de muy

baja emisión, los datos tienen la calidad suficiente para mostrar los cambios de este gas en diferentes

posiciones a lo largo y alto del disco galáctico y; finalmente, se cuenta con observaciones publicadas

(Rand et al., 2006), de la emisión en el mediano infrarojo (telescopio espacial Spitzer), tanto del disco

como del halo de dicha galaxia.

4.4. Impacto de los diferentes parámetros f́ısicos en los mode-

los de CMT

Una vez observado el impacto de la CMT sobre el gas (modificación en la temperatura iónica y por

lo tanto en el espectro de ĺınea), el siguiente paso para poder realizar los modelos numéricos es definir

el espacio de los parámetros libres (U, SED, vj , Tj, h, Z y nH) que pueden llevar al mejor ajuste posible

de los datos, y que pueden tener un sentido f́ısico en el escenario considerado para el DIG. Con este

propósito, hicimos una serie de modelos preliminares en los que exploramos el escpacio de parámetros

dejando cada vez 6 de los 7 parámetros descritos en la Sec. 3.6 en la página 65 fijos, mientras variamos

el séptimo en un rango f́ısicamente razonable para el problema en cuestión. De esta manera, además de

ver cuál es el espacio de los valores de los parámetros f́ısicos que acercan los resultados de los modelos

a las observaciones, es posible hacer un análisis tanto cualitativo como cuantitativo, del efecto de la

variación de los diferentes parámetros sobre el espectro sintético producido por mappings ic.

Metalicidad del gas, Z

En este caso, como mencionamos en la Sec. 3.6 en la página 65, tomamos como primeras opciones

las siguientes tres:

1. Metalicidad solar. En todos los casos de modelos, ya sea de fotoionización o con capa de mezcla,

publicados con anterioridad, se ha considerado que la metalicidad del gas es la metalicidad

solar, por lo tanto también consideramos hacer este tipo de modelos para poder comparar los

resultados obtenidos en este trabajo con los ya existentes. Aunado a esto para varias galaxias

no se tiene información directa de la metalicidad del gas difuso ya que este es muy débil y por

lo tanto la metalicidad que pueda ser estimada con las ĺıneas de emisión es poco confiable.

2. Una fracción de la metalicidad solar. La capa de Reynolds (Reynolds, 1991), es el eDIG más

estudiado en la literatura y de este gas (el gas difuso extraplanar de la Vı́a Láctea, se sabe que

la metalicidad promedio es de [Fe/H] ≈ −1.5, es decir, de una fracción de la metalicidad en la
vecindad solar, por lo tanto esta posibilidad también fue considerada en nuestros modelos.
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(a) (b)

Figura 4.6: Variación de la predicción de los cocientes de ĺıneas al variar la metalicidad del gas del
medio ambiente de los modelos de 0.7 Z� (modelo 1), a metalicidad solar Z� (modelo 2).

3. Metalicidad disminuida selectivamente por formación de polvo. Basados en el hecho de que los

resultados de los modelos anteriormente publicados presentan problemas para explicar la emisión

de un ion únicamente (ya sea [N II]λ6583 o bien [O III]λ5007 pero nunca los dos al mismo tiempo),

inicialmente consideramos un gas que tuviera los metales disminuidos de manera selectiva por

la formación de granos de polvo en la región del DIG. Sin embargo, en nuestros modelos finales

no consideramos esta opción debido a que creemos poco plausible la existencia de polvo dentro

de este gas en cantidad tal que nos pudiera considerar un cambio considerabe en la metalicidad

promedio del gas.

Como se muestra en la Figura 4.6, los modelos de CMT no revelan que la metalicidad del gas, sea

un factor muy importante a considerar ya que el cociente de las ĺıneas en los espectros sintéticos no

vaŕıa más del 10 % al cambiar la metalicidad de Z� a 0.7Z�.

La distribución espectral de enerǵıa, SED

Como mencionamos en la Sec. 3.6 en la página 65 del caṕıtulo anterior, la SED de la fuente

principal de ionización del DIG, podŕıa ser una fuente estelar jóven y caliente, la misma fuente estelar

pero absorbida, o bien una fuente difusa no térmica.

De las pruebas preliminares hechas con estos tres tipos de distribución, encontramos que los tres

tipos de modelos producen ĺıneas espectrales dentro del rango en el que se encuentran las observaciones

de Rand para NGC891. Esto se muestra en la Figura 4.7 en la página siguiente es la que se muestran

series de cuatro modelos (vaŕıa el parámetro de ionización) en los que se han utilizado cuatro fuentes
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(a) (b)

Figura 4.7: Figura del comportamiento de los cocientes de ĺıneas al variar el parámetro de ionización de
cuatro fuentes de ionización: Fuente estelar de Teff = 38000 K (azul), fuente estelar de Teff = 38000 K
absorbida en un 80 % (violeta), fuente no térmica representada por una ley de potencias con exponente
a = −1.4 (roja), y una fuente compuesta al 50 % por la fuente no térmica y al 50 % por la fuente
estelar no absorbida (cyan).

distintas de fotones ionizntes: Por lo tanto, fue necesario elegir la SED que se apegara lo más posible

a lo que creemos que es la fuente principal de fotones ionizantes del DIG.

Por un lado, si utilizaramos una fuente estelar no absorbida, estaŕıamos diciendo que el DIG no es

más que una región H II de muy baja densidad en torno a una estrella caliente, pero sabemos que no

es aśı en virtud de que en ese caṕıtulo estamos estudiando el eDIG, es decir el DIG que se encuentra

fuera del plano de NGC891 (hasta |z| ∼ 2 kpc) donde no hay estrellas jóvenes del tipo OB capaces de

ionizar el medio ambiente circundante.

Por otro lado, las fuentes no térmicas en las galaxias son t́ıpicamente objetos compactos (pulsares,

magnetares, jets de hoyos negros, etc.), o núcleos activos de las galaxias. Además del hecho de que la

cantidad de fuentes no térmicas en una galaxia es muy pequeña como para explicar la emisión de un

gas que, aunque difuso, se estima que en promedio es del 10 al 50 % de la emisión total en Hα de una

galaxia espiral temprana (e.g. Walterbos et al., 1989; Hunter & Gallagher, 1990a; Kennicutt & Hodge,

1986); la emisión de estas fuentes es altamente colimada por lo que, dif́ıcilmente, podŕıa explicar la

emisión con alto grado de homogeneidad del eDIG y del DIG. Por otro lado, la cantidad de galaxias

que poseen un núcleo activo no es la gran mayoŕıa, mientras que el DIG se piensa se encuentra en la

mayor parte de las galaxias con una tasa de formación estelar apreciable.

Por añadidura, el gas ionizado difuso en galaxias vistas de cara (e.g. Greenawalt et al., 1997), se

ha encontrado, principalmente, rodeando a regiones H II, lo cual nos lleva a pensar que los fotones
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que no han sido absorbidos por éstas, son aquellos fotones que llegan a ionizar parcialmente el medio

circundante, es decir, que las regiones H II no son el caso teórico más sencillo en el que éstas se

encuentran limitadas por radiación (caso ópticamente grueso, Osterbrock, 1989, Zurita et al. (2000a)

y Zurita et al. (2000b)), sino que son regiones limitadas por materia (al menos en ciertas direcciones).

Aunado a esto, una restricción muy útil a la forma del espectro ionizante (temperatura de la fuente

emisora), es el valor de He Iλ5876/Hα. Este cociente es un indicador directo de la dureza del espectro

ionizante en virtud de que permite hacer un estimado de QH/QHe, es decir, de la relación de fotones

ionizantes de hidrógeno con respecto a los fotones ionizantes de helio. Aunque en la mayoŕıa de los

casos dicha ĺınea de emisión es tan débil que no se observa, en el caso de NGC891, Rand (1997)

midió una razón He I/Hα ≈ 0.034, lo cual implica una fracción QH/QHe ≈ 0.08. Basado en esto, Rand

favorece en sus modelos una fuente estelar con Teff = 37500 K.

Figura 4.8: La Distribución Espectral de Enerǵıas de una estrella con Teff = 38000 K (ĺınea punteada),
comparada con la SED de la misma estrella pero que ha sido absorbida en un 80 % por una región
ópticamente gruesa que está siendo fotoionizada por esta fuente.

Por lo tanto, y para ser consistentes con las observaciones, en nuestros modelos utilizamos una SED

producida por una atmósfera estelar (con modelos de Hummer & Mihalas (1970)), de una estrella de

Teff = 38000 K que ha sido absorbida por la región H II circundante en un 80%. Para ello, realizamos

un modelo de fotoionización con esta fuente externa, extrayéndose al final el espectro de fotones a la

profundidad en la que el 80 % de los fotones ionizantes hab́ıan sido empleados en la nebulosa. Una

comparación de la SED producida por una atmósfera estelar de Teff = 38000 K sin absorber, con

una absorbida en un 80 %, se muestra en la Figura 4.8, donde se puede observar que esta última

carece prácticamente de fotones con E � 24.6 eV y muestra un claro decremento de los fotones cuya

E � 13.6 eV.
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El parámetro de ionización, U

(a) (b)

Figura 4.9: Figura eb la que se muestra el impacto que la variación del parámetro de ionización (U)
tiene sobre los cocientes de ĺıneas predichas por los modelos de CMT. En estos modelos U vaŕıa desde
1×10−5 (modelo 1), hasta 3×10−4 (modelo 4). La ĺınea roja representa a una SED de una atmósfera
estelar de Teff = 38000 K absorbida en un 80 %, mientras que la ĺınea azul representa la SED de una
fuente no térmica.

Como mencionamos en la Sec. 3.6 en la página 65, el parámetro de ionización es la razón entre la

densidad de fotones ionizantes que llegan a una nube y la densidad de gas en ésta (fotones ionizantes

provenientes de la fuente externa y que están disponibles en la CMT). Es importante tomar en cuenta

que en la CMT tenemos la contribución de dos fuentes de fotones: aquellos provenientes de la fuente

externa y aquellos generados en la capa de mezcla. Entre mayor sea la contribución de los fotones

de la fuente externa sobre la nube de gas, menor será el efecto del calentamiento turbulento sobre

el gas, es decir, para que los efectos de la CMT sean apreciables en los modelos, necesitamos que la

contribución a la ionización y al calentamiento sea dominado por la CMT y por lo tanto el número

de fotones disponibles (U) de la fuente externa sea bajo.

Por otro lado, en el escenario que estamos considerando, el gas ionizado difuso se encuentra muy

lejos de la fuente externa de fotones (al menos más allá de la región H II que la fotoioniza), y sólamente

llegan a él los fotones que han escapado de la región H II limitada por materia. Por lo tanto, debido

a que el flujo de estos fotones de la fuente externa y que se considera central sufre una dilución

geométrica (además de la absorción por el medio interestelar), consideramos que el parámetro U debe

de ser sumamente bajo.

La Figura 4.9, muestra modelos en los que se ha variado el parámetro de ionización desde 1×10−5
(modelo 1), hasta 3× 10−4 (modelo 5). Se puede observar que el cambio en los cocientes de ĺıneas es
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Parámetro Modelo (a) Modelo (b)
Metalicidad (Z) Z� Z�

Densidad del medio (nH) 100 cm−3 100 cm−3

Velocidad del jet (vj) 3 Mach 3 Mach
Temperatura del jet (Tj) 4× 105 K 4× 105 K

Parámetro de ionización (U) 1× 10−5 1× 10−5

Tamaño de la capa (h) 1× 1021 cm 5× 1021 cm

Tabla 4.4: Parámetros f́ısicos considerados en dos modelos, (a) y (b), para observar el efecto del tamaño
f́ısico de la CMT en los espectros sintéticos.

importante ya que al aumentar el parámetro de ionización, aumenta la fracción de ionización del gas

(disminuyen [O I]/Hα y [S II]/Hα, mientras que [N II]/Hα aumenta ligeramente y [O III]/Hβ aumenta

tremendamente).

El tamaño de la capa de mezcla, h

Este es un parámetro muy importante, ya que si la anchura de la CMT es demasiado grande, el

efecto de la turbulencia se disipará y si es demasiado pequeña, los efecto de las fronteras de la capa de

mezcla, propias del código numérico, provocarán un comportamiento de la temperatura del gas que

no tendŕıa ningún sentido f́ısico. Aunado a ésto y mucho más importante, si el ancho de la CMT es

demasiado pequeño, la luminosidad de Hβ de la capa puede llegar a ser completamente despreciable.

Es de suponerse también que los ĺımites tanto inferior como superior para h dependerán de las

condiciones f́ısicas del gas involucrado en la CMT, por lo tanto, el variar cualquiera de los parámetros

variará los ĺımites de h ya definidos. Sin embargo, dado grupo de parámetros f́ısicamente razonables,

se tiene la capacidad de determinar un rango para los valores de h que nos permita desarrollar modelos

con cierta seguridad de que el tamaño f́ısico de la CMT no será fuente de problemas en el comporta-

miento de los espectros sintéticos generados por mappings ic. Tomando los modelos de la Tabla 4.4,

encontramos que:

1. Si aumentamos el tamaño de la CMT en un factor dos, las emisiones de las ĺıneas disminuyen

en los siguiente factores:

[O III]/Hβ ≈ 3.7

[S II]/Hα ≈ 1.3

[N II]/Hα ≈ 1.6

[O I]/Hβ ≈ 1.3

Este comportamiento se puede observar en la Figura 4.10 en la página siguiente.

2. El rango de movimiento que tenemos en el tamaño de la CMT es bastante grande ya que nos

permite hacer modelos con un tamaño f́ısico de la CMT que vaŕıe en un factor 10 en los cálculos.



4.4 Impacto de los diferentes parámetros f́ısicos en los modelos de CMT 85

(a) (b)

Figura 4.10: Figura que muestra el impacto del tamaño de l capa de mezcla sobre los cocientes de
ĺıneas. En verde se muestra una secuencia de modelos con la SED de la atmósfera estelar absorbida,
en los que el parámetro de ionización vaŕıa 1 × 10−5 (modelo 1), hasta 3 × 10−4 (modelo 4) y a ésta
se le han superpuesto dos secuencias de modelos con U = 1× 10−5 (violeta) y U = 3× 10−5 (rojo), en
los que se vaŕıa el tamanño de la capa de mezcla de h = 2× 1021 (modelo 1), hasta 1.4× 1022 (modelo
4).

1× 1021cm < h < 1.3× 1022cm

Es muy importante mencionar que si observamos las secuencias de modelos que vaŕıan el tamaño

de la capa de mezcla (Figura 4.10), notaremos que la emisión de [O III] proviene de la CMT más que

de la fotoionización. Esto se debe a que el [O III] proviene de las capas más calientes del gas, y si el

parámetro de ionización es bajo (a la distancia que el DIG se encuentra de la fuente principal, es el

escenario más probable), el flujo de [O III] será producido en la capa calentada por la mezcla del gas

del jet con el medio ambiente tibio, es decir, la emisión de [O III] será generada en la CMT.

Densidad del medio ambiente, ne

La densidad electrónica promedio de una región de gas en emisión puede ser estimada comparando

dos ĺıneas de desexcitación colisional del mismo ion cuyas enerǵıas de excitación sean muy similares. En

el caso del DIG, la mayoŕıa de las observaciones no permiten calcular el cociente [S II] λ6731/λ6716

(que junto con el cociente [O II] λ3729/λ3726 son los dos mejores ejemplos que pueden ser usados

para estimar la densidad de una región), debido a que la emisión del gas en estas regiones es muy

débil. Por lo general en las observaciones se debe hacer un compromiso entre la intensidad de las

ĺıneas (qué tanta señal a ruido se quiere), sobre todo de las ĺıneas débiles, y la resolución espectral

(qué tanto se quieren separar las ĺıneas). En el caso del DIG, este compromiso dif́ıcilmente permite
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(a) (b)

Figura 4.11: Figura que muestra el impacto que las variaciones de densidad electrónica tienen sobre
los cocientes de ĺıneas. La ne vaŕıa de 25 (modelo 1), a 400 cm−3 (modelo 2).

medir [S II]λ6716 y [S II]λ6731 por separado y con suficiente señal a ruido. En los casos en los que se han

logrado medir ambas ĺıneas, los datos espectroscópicos muestran un cociente [S II]λ6716/[SII]λ6731 ≥
1.2 lo cual significa que estas regiones están por debajo o en el ĺımite de baja densidad (ne ≤ 100 cm−3),

donde este cociente ya no es útil para la determinarminación de las densidades electrónicas. Por lo

tanto no se puede hacer más que un estimado de este parámetro.

En general se considera que el DIG debe tener una densidad ne ≈ 1− 0.1 cm−3, aunque esta den-

sidad es dependiente de la altura al plano galáctico (ne = ne (|z|)), los modelos hechos con mappings

ic muestran que la variación de [Ii]/IHβ como función de ne cuando ne ≤ 50 cm−3 es despreciable.

Un ejemplo de ésto se muestra en la Figura 4.11, en donde la densidad electrónica del gas del medio

ambiente se ha variado en un factor 16 y la variación en las ĺıneas de emisión entre ambos modelos no

es importante.

Es interesante notar que el cambio de ne (en los rangos manejados en este trabajo) no representa

un cambio apreciable en los cocientes de ĺıneas en emisión (al menos no en aquellas que se pueden

medir del DIG en el rango óptico del espectro). Esto es muy importante ya que el no saber exacta-

mente qué densidad tiene el DIG no será un factor crucial a considerar para saber si la capa de mezcla

turbulenta puede o no ser la fuente complementaria de calentamiento del gas del DIG.

En el caso de estos últimos dos parámetros, es suficiente con especificar la cantidad N0 = ne h para

definir un modelo único de manera conveniente. Aunque es importante aclarar que es una cantidad

incorrecta para estimar la verdadera columna de H que se ha integrado en el modelo debido a que la
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densidad no se mantiene constante a través del modelo (disminuye al aumentar la temperatura con el

grosor de la capa). Por la sencilles que esta cantidad presenta para la descripción de un modelo único,

en este trabajo hemos utilizado N0 para la representación de las condiciones f́ısicas de los modelos que

pueden reproducir los cocientes de ĺıneas del eDIG.

Velocidad del gas del jet, vj

El cambio en la velocidad del jet tiene sobre el gas el efecto contrario al que tiene el tamaño h de

la CMT. Mientras que al aumentar h el calentamiento del gas disminuye por un efecto de dilución de

la enerǵıa del jet en la CMT, al aumentar la velocidad del gas del jet, el calentamiento que produce

en el gas, que se encuentra dentro de la CMT, aumenta también. Esto se puede ver claramente en la

Figura 4.12.

(a) (b)

Figura 4.12: Figura que muestra el impacto que las variaciones en la velocidad del jet tienen sobre
los cocientes de ĺıneas predichos por los modelos de CMT. En verde se muestra una secuencia de
modelos de una atmósfera estelar absorbida, en los que el parámetro de ionización vaŕıa de 1 × 10−5

(modelo 1), hasta 3× 10−4 (modelo 4). A este modelo se han superpuesto dos secuencias de modelos
con U = 1× 10−5 (violeta) y U = 3× 10−5 (rojo), en los que se vaŕıa la velocidad del “jet”de vj = 0.3
Mach (modelo 1), hasta vj = 2 Mach (modelo 4).

Es decir, el aumento en la velocidad del jet produce un incremento en las ĺıneas de emisión de

[O III]/Hβ, [O I]/Hα, [N II]/Hβ y [S II]/Hβ. Claro está que, aunque el efecto de vj es el contrario al

de h, las pendientes de variación de las ĺıneas son completamente diferentes por lo que las variaciones

en uno y otro parámetro no son complementarias.
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Parámetro Valor adoptado para NGC 891
SED Atmósfera estelar (Teff = 38000 K)

Absorción 80%
Metalicidad Z�
Densidad 1 cm−3

Temperatura del medio ambiente ∼ 4390 K
Temperatura del “jet” 8× 105 K

Tabla 4.5: Tabla de los 5 parámetros adoptados como fijos en las secuencias de modelos de fotoioni-
zación con CMT desarrollados en este trabajo y aplicados al DIG de la galaxia NGC891.

Temperatura del gas del jet, Tj

La temperatura del jet es un parámetro que parece ser poco cŕıtico en los modelos de CMT, ya

que cuando vj , h, y U se mantienen constantes, los cocientes de ĺıneas no vaŕıan drásticamente con

el cambio de Tj. Aunado a esto, el escenario propuesto en este trabajo, requiere de un gas de baja

densidad y muy caliente que se mueve a través del medio ambiente. Dos posibilidades para el origen

de este gas son, por un lado, la eyección de gas del plano galáctico debido a la explosión de supernovas

y por otro, el gas inter-galáctico que, es fuerte emisor en rayos X debido a procesos bremsstrahlung

en el medio. Ambos posibles origenes del gas que hemos considerado como el jet tienen temperaturas

electrónicas T ∼ 106 K, por lo tanto, en los modelos para el DIG consideramos Tj = 8× 105 K.

En conclusión, podemos ver que una red de modelos desarrollada con una SED ionizante de una

atmósfera estelar de Teff = 38000 K absorbida en un 80 % y con la variación de los parámetros

libres cŕıticos (h, U, y vj), nos permite hacer un acercamiento a la reproducción de las observaciones

espectroscópicas del DIG de NGC891 publicadas por Rand (1998).

4.5. Los modelos para NGC 891

Una vez definido el espacio de los valores plausibles para los paámetros libres de los modelos de

CMT en el caso de NGC891, hicimos otra serie de modelos tratando de reproducir los espectros

observados. Basados en la discusión tanto del significado f́ısico como del impacto de cada uno de los

parámetros en la CMT realizada en la sección anterior, en estos modelos decidimos definir parámetros

que fueran constantes en todo momento, los cuales se muestran en la Tabla 4.5. Con lo cual únicamente

nos quedaŕıan dos secuencias por explorar: aquella con vj variable y aquella con U variable.

Para ello, es necesario hacer una suposición importante y esto es: que los cambios en los cocientes

de ĺıneas del DIG a lo largo y alto de NGC891, son escencialmente un reflejo de los mecanismos

de excitación del gas presente en esas regiones, más que cambios en la metalicidad del gas o de la

temperatura efectiva de la estrella ionizante.
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Figura 4.13: Cocientes de ĺıneas de (a) [O III]/Hβ, (b) [O I]/Hα, (c) [N II]/[S II] y (d) de la Te del
gas respecto al cociente [S II]/Hα. Los cuadros respresentan las observaciones de rendija larga per-
pendicular al plano de NGC891 de Rand (1998), mientras que las ĺıneas punteadas representan los
modelos de capa de mezcla propuestos por Rand en el mismo art́ıculo. Las ĺıneas continuas represen-
tan los modelos de CMT propuestos en este trabajo en los cuales la velocidad del jet (vj) incrementa
en pasos de 0.1 dex de 27 hasta 133 km s−1 mientras los demás parámetros permanecen constantes
(N0 = 1017 cm−2 y U0 = 10−5). El cociente [S II]/Hα se incrementa al incrementar vj .

4.5.1. Secuencia en velocidad del jet vj

La Figura 4.13, muestra los diagramas de diagnóstico de las observaciones espectroscópicas reali-

zadas por Rand (1998) en NGC891 de manera perpendicular al plano. En éstos hemos superpuesto

una secuencia de modelos de CMT en la que la velocidad del jet se aumenta de manera progresiva

de vj = 27 km s−1 a vj = 133 km s−1, en pasos de 0.1 dex. Para esta secuencia de modelos se han

elegido, U = 1× 10−5 y N0 = 1× 1017 cm−2.

En esta figura se puede observar que:

1. La emisión de los iones tanto de baja (e.g. [S II]/Hα), como de alta ionización (e.g. [O III]/Hβ,

panel (a)), se incrementa al aumentar la velocidad del jet.

2. La temperatura del gas, inferida a partir del cociente sintético de [N II] (λ5755/λ6583), TNII,

aumenta ligeramente al incrementarse la intensidad de [S II]/Hα (panel (d)).

Los modelos propuestos en esta secuencia reproducen satisfactoriamente, de manera global, las

tendencias de los datos, incluso mejor que aquellos propuestos por Rand (1998), representados en los
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diagramas por la ĺınea punteada. Sin embargo, en la Fig. 4.5 en la página 78, se puede observar que el

aumento en la intensidad de los cocientes de ĺıneas tiene una correlación no sólo con la disminución del

brillo superficial en Hα, sino también con el aumento de la altura |z| sobre el plano de NGC891. Por
lo tanto, si estos modelos fueran una descripción válida f́ısicamente para los datos espectroscópicos de

Rand (1998), significaŕıa que la velocidad del viento caliente aumenta al aumentar la altura |z|.

4.5.2. Secuencia en parámetro de ionización

Figura 4.14: Figura que muestra los mismos cocientes de ĺıneas con el mismo código de la figura anterior
pero en este caso la ĺınea rayada representa los modelos de CMT desarrollados en este trabajo en los
cuales el parámetro de ionización va aumentando en pasos de 0.2 dex de 4.0× 10−6 hasta 4.0× 10−5.
El tamaño de la columna se incrementa en la misma proporción de 0.4 × 1017 hasta 4.0× 1017 cm−2

mientras que vj se mantiene constante en 85 km s−1. El cociente [S II]/Hα decrece al incrementar U0
y N0.

Una alternativa para reproducir los cocientes de ĺıneas f́ısicamente más plausible o intuitiva, es

haciendo una secuencia de modelos en la que el parámetro de ionización sea el que vaŕıe, en vez de la

velocidad del jet. Esta secuencia de modelos alternativo en el que vj = 85 km s−1 = cte, se muestra

en la Figura 4.14. Hemos seleccionado U = 4× 10−6 y N0 = 0.4× 1017 cm−2 como los valores iniciales
para el parámetro de ionización y la densidad de columna respectivamente, y los hemos variado en

pasos de 0.2 dex hasta llegar a un valor 10 veces mayor para cada uno.

Con la secuencia de modelos mostrada en la Fig. 4.14, se puede asegurar que la fotoionización no es

el proceso dominante en la capa de mezcla. De hecho, tanto [O III] como las demás ĺıneas prohibidas
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decrecen al incrementar U. Por ejemplo, el cociente de [O III]/Hβ se vuelve cada vez más débil al

incrementar U debido a que la temperatura promedio del gas de la región en la que se produce esta

ĺınea disminuye al incrementar U (de 51500 a 40300 K a lo largo de la secuencia), aunque en el panel (d)

de la misma figura, se nota que el gradiente de temperatura promedio del gas en la CMT es mayor que

el que mostraba la secuencia de vj variable (Fig. 4.13 en la página 89). Es importante tener en cuenta

que, cuando se comparan los resultados de este modelo con las observaciones, el comportamiento del

[O III]/Hβ no se reproduce tan bien como con el modelo de secuencia en velocidad, sin embargo, los

cocientes de [O I], [N II] y [S II] respecto a Hα se reproducen mucho mejor.

Las ĺıneas [Ne II] 12.8 μm y [Ne III] 15.56 μm del mediano infrarrojo

Como mencionamos en la Sec. 4.3.1 en la página 78, la tendencia que muestra el cociente de

las ĺıneas prohibidas [Ne III]/[Ne II], es cualitativamente igual que el que muestra el cociente óptico

[O III]/Hβ y en ambas secuencias (vj y U variables), de los modelos de CMT aqúı propuestos, dicha

tendencia es similar sin embargo, aunque en las observaciones el incremento de dicho cociente es en

un factor tres (llegando a un valor máximo de 0.31), en nuestros modelos el incremento no llega a ser

mayor que en un factor dos, llegando a un valor máximo de 0.067 y 0.070 para la secuencia en vj y U

respectivamente (es decir, ≈ 4.5 veces más débil que el observado). Una posible explicación a ésto es

que la abundancia de Ne/O utilizada en mappings ic para los modelos propuestos en este trabajo es

2.5 veces menor que aquella propuesta por Rand (1998).

4.6. Discusión de los modelos de CMT

Los modelos de CMT presentados en este trabajo y descritos previamente, pueden reproducir las

tendencias de los cocientes de ĺıneas observados por Rand (1998) para el DIG de NGC891, confirmando

la idea propuesta por él de l existencia de dos mecanismos independientes de excitación del gas ionizado

(la fotoionización y el calentamiento por la mezcla turbulenta de un gas caliente con uno tibio), que

combinados en las proporciones correctas podŕıan reproducir los comportamientos de los cocientes

de ĺıneas del eDIG observado. La diferencia básica entre los modelos propuestos por Rand y los

propuestos en este trabajo es que los modelos desarrollados por Rand no eran capaces de mezclar

las dos componentes en un modelo f́ısico único, lo cual es natural en el escenario propuesto en este

trabajo.

Sin embargo en nuestros modelos, ajustar los parámetros de las componentes gaseosas de tal manera

que los cocientes de ĺıneas observados en NGC891 sean reproducibles tiene un costo importante y en

este caso, dicho costo es una baja eficiencia del gas en la emisión de Hα. Un análisis sencillo de ello nos

permite calcular cuántas CMT’s requeriŕıamos para poder reproducir los valores del brillo superficial

SBHα = 2 × 10−17 erg cm−2 s−1 arcsec−2 observados por Rand (1998), a una altura |z| = 2 kpc del

plano de la galaxia y a una distancia d = 4.6 kpc del centro galáctico (elegimos esta posición por ser
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en la que se registra el pico del cociente [O III]/Hβ):

A partir de la definición del parámetro de ionización U (Ec. 3.27 en la página 66), podemos ver

que el número de fotones ionizantes que inciden en la capa de mezcla que estamos suponiendo es:

Q(H0) = 3× 1010 UneA fotones s−1 (4.2)

Ahora bien, supongamos por un momento que la región en cuestión, es una región limitada por

radiación, entonces, cada fotón con Efoton ≥ 13.6 eV que llega al gas será absorbido produciendo

una ionización. Suponiendo también que la región está en equilibrio de ionización (cada ionización

producida en el gas estará balanceada por una recombinación) tenemos:

Número de fotones ionizantes de la fuente = Número de recombinaciones en el gas

Pero cada una de estas recombinaciones producirán a su vez un fotón, de los cuales, una fracción de

ellos serán fotones Hβ y sabemos que la luminosidad en una frecuencia dada es la enerǵıa emitida por

unidad de tiempo, es decir, no es más que el número de fotones emitidos en dicha frecuencia por la

enerǵıa de cada uno. Por lo tanto, podemos decir que:

LHβ = Q(H0) hνHβ
αeffB
αB

erg s−1 (4.3)

en donde hνHβ = 4.089 × 10−12 erg, es la enerǵıa en cada fotón Hβ, y αeffB /αB = 0.11699 es la

probabilidad de que de cada una de las recombinaciones, una de ellas produzca un fotón Hβ. En

nuestro caso, tenemos la luminosidad de Hα, pero LHα/LHβ = 2.86 (Tabla 4.1 en “Astrophysics of

Gaseous Nebulae and Active Galactic Nuclei”, D. E. Osterbrock, 1989), aśı que podemos relacionar

la luminosidad en Hα de la región con el número de fotones ionizantes que están llegando a ella:

LHα = 2.86 Q(H0) hνHβ
αeffB
αB

erg s−1 (4.4)

o bien, en términos del parámetro de ionización (subsituyendo la Ec. 4.2),

LHα = 4.104× 10−2 A U ne erg s−1 (4.5)

Sin embargo, hemos supuesto que la región es limitada por radiación, donde todos los fotones son

absorbidos, es decir, donde el factor de eficiencia η de reprocesamiento de fotones ionizantes es 1. Si

no es el caso entonces tendremos:

LHα = 4.104× 10−2 η A U ne erg s−1 (4.6)

Y si consideramos únicamente un cm2 de área, entonces:

LHα = 4.104× 10−2 η U ne erg s−1 cm−2 (4.7)
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Cuando se compara la LHα de los modelos de CMT con la esperada de esta relación, se encuentra que

las secuencias realizadas están caracterizadas por:

0.0031vj=133 km s−1 ≤ η ≤ 0.013vj=27 km s−1 para la secuencia de velocidades y

0.0013U=4×10−6 ≤ η ≤ 0.027U=4×10−5 para la secuencia en U

No sólo el valor tan bajo de la eficiencia resulta problemático para los modelos de CMT, sino que

además, los valores mı́nimos de dicha eficiencia se dan en la región en la que la disipación turbulenta

de enerǵıa es máxima. Es decir, los valores más bajos de η corresponden a los valores más altos de

[O III]/Hβ tanto para la secuencia de modelos en velocidades como para la secuencia de modelos con

U y ne variando.

Ahora bien, para poder comparar el brillo superficial observacional necesitamos calcular el predicho

por los modelos de la siguiente manera: Tomamos de referencia una escala espacial de 1 arcsec, que a

la distancia de 9.5 Mpc es equivalente a 46 pc y en virtud de que los modelos están hechos únicamente

para 1 cm2 (Ec. 4.7 en la página anterior), debemos integrar a los largo de la ĺınea de visión, es decir,

considerar la emisión de todo el gas que está expuesto a los fotones provenientes del plano galáctico y

que vemos proyectado en un plano. Para ello, consideramos que la ĺınea de visión en el punto de las

observaciones (d = 4.6 kpc y z = 2 kpc), tiene ∼ 9 kpc de profundidad (suponiendo que el halo de la
galaxia es una esfera de al menos 11 kpc de diámetro). Entonces, por cada segundo de arco, tendremos

un área A′:

A′ / arcsec = (46 pc × 9000 pc) / parsec = 3.941× 1042 cm2 arsec−1 (4.8)

y ahora, tomamos el flujo que nos llegaŕıa de ese gas a la distancia D = 9.5 kpc y ese será el brillo

superficial teórico que tendŕıa la CMT que hemos calculado:

SBHα = LHα k A′ / 4πD2 erg cm−2 s−1 arcsec−2 (4.9)

donde k es el número de capas CMT proyectadas por arcsec. A partir de la Ec. 4.7 en la página

anterior, tendremos:

SBHα = 1.6× 10−11 k η ne U erg cm−2 s−1 arcsec−2 (4.10)

Donde para una eficiencia η = 0.0013, una densidad ne = 0.1 cm−3 (densidad t́ıpica para el DIG a

|z| = 2 kpc para la Vı́a Láctea) y un parámetro de ionización U = 4×10−6, necesitamos k ≈ 2400 para

poder llegar al brillo superficial SBHα = 2× 10−17 erg cm−2 s−1 arcsec−2 observado por Rand (1998).

Es decir, necesitamos ≈ 2400 capas de mezcla, como las modeladas en este trabajo, por arcsec a lo

largo de la rendija para poder tener el mismo SB que el observado. Una posibilidad para aumentar

SBHα de la CMT es aumentar la densidad ne, sin embargo aún aumentando la densidad en un orden

de magnitud, son demasiadas las capas de mezcla por arcsec que se necesitan para reproducir el SBHα

observado. Para valores más altos de densidad, entonces tendŕıamos además el problema adicional de



94 Modelos de capa de mezcla aplicados al DIG de NGC 891

no tener suficientes estrellas O en el disco galáctico para producir el flujo de fotones ionizantes que se

requeriŕıa.



Caṕıtulo 5

Modelos de fotoionización

En este trabajo hemos mencionado en varias ocasiones que los cocientes de ĺıneas producidos por

el DIG no se pueden reproducir con modelos de fotoionización que consideren como única fuente de

fotones a aquellos producidos por estrellas jóvenes y calientes (Cap. 1 en la página 3). De hecho en el

Caṕıtulo 2 en la página 31 de este trabajo propusimos un criterio de separación para el gas del DIG

de aquel perteneciente a las regiones H II basándonos en estas diferencias del espectro emitido entre

una y otra región. Este mismo análisis (Sec. 2.3 en la página 47) nos ha permitido retomar la idea

inicialmente propuesta en la literatura por Lyon (1975) y explorada más tarde por Sokolowski & Bland-

Hawthorn (1991) de que el papel que juegan los fotones provenientes de las estrellas evolucionadas

y calientes en la fotoionización del medio difuso puede ser comparable (incluso hasta dominante)

a aquel que juegan los fotones escapados de las regiones H II t́ıpicas. En el trabajo realizado por

Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991), los autores concluyen que los modelos de fotoionización que

toman en cuenta los fotones escapados de regiones H II y también a los fotones de núcleos de Nebulosas

Planetarias, son capaces de reproducir las observaciones que hasta el momento se teńıan del DIG (Hα,

[N II] y [S II] en imagen directa). Más tarde, Sokolowski (1993) realiza modelos de fotoionización

en los cuales propone tomar en cuenta el aparente calentamiento que sufre un campo de radiación

(aumento de la enerǵıa promedio de la distribución de fotones) como resultado de la absorción selectiva

del gas de la nube. En estos modelos, que resultan mucho más completos que aquellos publicados

en 1991, Sokolowski concluye que el aumento en la enerǵıa promedio de los fotones de la fuente

ionizante junto con una disminución en la abundancia Z del ISM es suficiente para poder reproducir

las caracteŕısticas espectrales observadas en el DIG. Sin embargo, ambas publicaciones carecen de la

información necesaria (intensidades de las ĺıneas: [O I], [O II], [O III] y He I) para hacer una comparación

completa de las predicciones de los modelos, con las observaciones que se tienen hoy en d́ıa del DIG

y particularmente del eDIG.

Tomando estos modelos como punto de partida, en este trabajo hemos desarrollado dos grupos de

modelos de fotoionización: el primer grupo conformado por modelos similares a los de Sokolowski &
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Bland-Hawthorn (1991) y Sokolowski (1993) utilizando Cloudy c08.00 y por lo tanto introduciendo

los cambios que se han dado en la f́ısica atómica y en la determinación de la metalicidad del ISM

en más de una década, además de que en este caso hemos utilizado modelos de atmósferas estelares

de Rauch (1997) como fuentes ionizantes en vez de cuerpos negros (únicamente para las estrellas

calientes evolucionadas). El segundo grupo de modelos está conformado por aquellos mucho más

completos ya que combinan, al mismo tiempo, varios efectos sobre la ionización del DIG: absorción de

la fuente ionizante, contribución de estrellas calientes evolucionadas y cambio de metalicidad del gas.

Al comparar las predicciones de los cocientes de ĺıneas de los modelos, con los datos observacionales

en DIGEDA, hemos encontrado que el aumento de la enerǵıa promedio de los fotones de la fuente de

ionización del gas difuso, es un mecanismo que permite producir, de manera natural, el comportamiento

de los diferentes cocientes de ĺıneas que presenta el DIG en los diagramas BPT del Cap. 2. Si bien es

cierto que con estos modelos favorecemos éste mecanismo como aquel responsable de la ionización y

calentamiento del DIG, no descartamos la posibilidad de que otros mecanismos f́ısicos o propiedades

del material (no tomados en cuenta es este trabajo) tengan una influencia significativa en la emisión

de los cocientes de ĺıneas.

En este caṕıtulo de tesis damos una breve descripción del código numérico Cloudy, aśı como de

los modelos desarrollados por Sokolowski en la década de los 90’s. A partir de ello, realizamos modelos

actualizados de fotoionización y una comparación de éstos con los modelos de Sokolowski. Usando este

punto de partida, posteriormente realizamos modelos compuestos en los que tomamos en cuenta:

1. Absorción de fotones por una nube de gas intermedia (entre la fuente de fotones y el gas difuso),

2. Contribución de estrellas evolucionadas y calientes al espectro ionizante, y

3. Disminución de la metalicidad del DIG por formación de polvo.

Finalmente presentamos el lugar que los diferentes modelos de fotoionización ocupan en los dia-

gramas BPT y su relación con el problema del mecanismo y fuente de excitación y ionización del

DIG.

5.1. Descripción del código numérico Cloudy

Con el objetivo de comparar los resultados de los cocientes de ĺıneas observados en el DIG dis-

ponibles en DIGEDA, desarrollamos modelos únicamene de fotoionización con la versión c08.00 del

código numérico Cloudy (Ferland, 2003). Éste código fue diseñado para, a partir de simulaciones

numéricas, entender ambientes f́ısicos complejos partiendo de primeros principios. Cloudy determina

las condiciones f́ısicas (temperatura electrónica y grado de ionización) de una nube de gas fuera de

equilibrio termodinámico local que es excitada por una fuente externa y predice el espectro emitido

por esta nube.
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Resolviendo las ecuaciones de equilibrio de ionización (balance entre el número de ionizaciones y

recombinaciones, Sec. 1.1.1 en la página 7), equilibrio térmico (balance entre el calentamiento y el

enfriamiento, Sec. 1.1.2 en la página 12) y de transferencia de radiación, Cloudy permite predecir

muchas de las cantidades observadas en el gas a partir únicamente de la especificación de las propie-

dades f́ısicas de la nube (metalicidad, densidad, factor de llenado) y del campo de radición que llega

a ella (Distribución Espectral de Enerǵıa).

Los parámetros que mı́nimamente se requieren definir para correr un modelo de fotoionización con

Cloudy son:

Continuo incidente. Éste se refiere al campo de radiación externo emitido por un objeto

central y que incide en la nube. Normalmente ésta es la única fuente de enerǵıa de la nube y

para poder definir este parámetro es necesario definir tanto su forma como su intensidad:

• Forma del continuo. Ésta especifica al código la relación de intensidades en cada longitud de

onda entre 1×10−36m (∼100MeV) y 10m (aunque puede ser especificado omitiendo parte

de este rango). En Cloudy la forma puede ser una forma anaĺıtica (cuerpo negro, emisión

ópticamente delgada libre-libre o una ley de potencia), resultados de códigos de atmósferas

estelares (CRFGEN, Mihalas, Kurucz, etc.), interpolando tablas de puntos, como el campo

de radiación transmitido a través de una nube o bien sumando una serie de continuos

(cuerpos negros, atmósferas estelares, continuos de AGN, etc).

• Intensidad del continuo. Ésta puede ser especificada tanto como un flujo de enerǵıa, como

un flujo de fotones o como la luminosidad radiada por una fuente. En el caso en el que

la intensidad del continuo se especifique como un flujo (Φ(H), fotones/s/cm2), el radio

interno de la nube no tiene que ser especificado y en este caso Cloudy supondrá una

geometŕıa plano-paralela automáticamente. En este caso las ĺıneas en emisión del espectro

serán determinadas en forma de intensidades (enerǵıa radiada por unidad de tiempo y por

unidad de área en la superficie de la nube). Si la intensidad del continuo se especifica como

una luminosidad, el radio interno de la nube debe de ser especificado y la salida de Cloudy

estará dada también como luminosidades de las ĺıneas. En este caso la geometŕıa por defecto

se considera esférica.

Cloudy permite sumar hasta 100 continuos diferentes para formar el continuo incidente. Se

deben especificar el mismo número de formas como de intensidades de continuo, en el caso en el

que no sea aśı el código se detendrá.

Geometŕıa de la distribución de gas. La geometŕıa que utiliza Cloudy para resolver las

ecuaciones de transferencia y equilibrio siempre es esférica, es decir en una dimensión radial.

Sin embargo, dependiendo de la relación que guarde la esfera entre su radio interno (r0) y
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su grosor (Δr), puede mantenerse como una esfera (Δr/r0 ≥ 3), simular una cáscara gruesa

(0.1 ≤ Δr/r0 < 3) o una geomeŕıa plano-paralela (Δr/r0 < 0.1) . Por defecto Cloudy considera

que la distribución de gas tiene una densidad constante y el volumen completamente lleno, sin

embargo Cloudy permite que se utilicen otras leyes de presión (densidades) y parte del volumen

lleno.

• Factor de llenado. Éste representa lo agrupado (grumoso) que está el gas que emite dentro

de la nube. En Cloudy cuando se introduce un filling factor, la densidad de hidrógeno dada

será la densidad dentro de las condensaciones de gas, mientras que el espacio alrededor se

considera vaćıa.

• Geometŕıa limitada por materia. Se tiene esta geometŕıa si el ĺımite externo de la región de

H+ está definida por el ĺımite externo de la nube y no por la opacidad. En este caso la nube

está ionizada totalmente y es ópticamente delgada al continuo incidente. La luminosidad

de una ĺınea de recombinación en este tipo de nube (suponiendo una distribución de gas

homogenea) es proporcional al producto del volumen de la nube por la densidad, es decir,

con la medida de emisión (ver Sec. 1.2 en la página 14).

• Geometŕıa limitada por radiación. Este tipo de geometŕıa se tiene si el ĺımite externo de

la región de H+ está definida por la frontera de ionización, de tal manera que existen en

la nube tanto regiones neutras como regiones ionizadas. La región de H+ será en este caso

ópticamente gruesa a los fotones ionizantes de hidrógeno provenientes de la fuente central.

Composición qúımica. Si no se indica lo contrario Cloudy considera la abundancia de todos

y cada uno de los 30 elementos qúımicos más ligeros sin tomar en cuenta la existencia de granos

de polvo en la nube. Sin embargo es posible cambiar estas condiciones con un sólo comando. La

composición que toma Cloudy en cuenta, a menos de que se indique lo contrario, es la solar.

Los cambios de metalicidad se pueden hacer con combinaciones de manera standard o de manera

arbitraria cambiando la abundancia de cada elemento. Una posible combinación automática de

la composición qúımica es aquella introducida con el comando metals deplete y se refiere a la

disminución en la cantidad de metales en el gas debido a que se encuentran en granos de polvo.

La composición por número de los 30 elementos respecto al hidrógeno de la metalicidad solar

acual, de aquella utilizada en las versiones del código anteriores a 1994 y de aquella disminuida

por polvo, se encuentra en la Tabla 5.1 en la página siguiente.

Para mayores detalles respecto al funcionamiento de Cloudy, éste código cuenta con la documen-

tación hazy (www.nublado.org). Ésta viene en tres volúmenes en los cuales se describe de manera

detallada cada uno de los parámetros y consideraciones que toma en cuenta el código numérico. En el

primero de estos volúmenes se describen los comandos utilizados en el código, en el segundo se describe
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A Śımbolo Átomo solar old solar Factor de ISM Planetary
12+log 12+log disminución Nebula

1 H Hidrógeno 12.00 12.00 1.00 12.00 12.00
2 He Helio 11.00 11.00 1.00 10.99 11.00
3 Li Litio 3.31 3.31 0.16 1.73 -8.00
4 Be Berilio 1.42 1.42 0.6 -8.00 -8.00
5 B Boro 2.79 2.88 0.13 1.95 -8.00
6 C Carbono 8.39 8.55 0.4 8.40 8.89
7 N Nitrógeno 7.93 7.97 1.00 7.90 8.26
8 O Ox́ıgeno 8.69 8.87 0.6 8.50 8.64
9 F Fluor 4.48 4.48 0.3 -8.0 5.48
10 Ne Neón 8.00 8.07 1.0 8.09 8.04
11 Na Sodio 6.33 6.31 0.2 5.50 6.28
12 Mg Magnesio 7.54 7.58 0.2 7.10 6.20
13 Al Aluminio 6.47 6.47 0.01 4.90 5.43
14 Si Silicio 7.54 7.55 0.03 6.50 7.00
15 P Fósforo 5.51 5.57 0.25 5.20 5.30
16 S Azufre 7.27 7.21 1.0 7.51 7.00
17 Cl Cloro 5.28 5.27 0.4 5.00 5.23
18 Ar Argón 6.40 6.60 1.0 6.45 6.43
19 K Potasio 5.12 5.13 0.3 4.04 5.08

20 Ca Calcio 6.36 6.36 1× 10−4 2.61 4.08

21 Sc Escandio 3.17 3.20 5× 10−3 -8.0 -8.0
22 Ti Titanio 5.02 5.04 8× 10−3 2.76 -8.0

23 V Vanadio 4.00 4.02 6× 10−3 2.00 -8.0
24 Cr Cromo 5.67 5.68 6× 10−3 4.00 -8.0

25 Mn Manganesio 5.46 5.53 5× 10−2 4.36 -8.0

26 Fe Hierro 7.45 7.51 1× 10−2 5.80 5.70

27 Co Cobalto 4.92 4.92 1× 10−2 3.00 -8.0
28 Ni Niquel 6.25 6.25 1× 10−2 4.26 4.26
29 Cu Cobre 4.21 4.27 0.1 3.18 -8.0
30 Zn Zinc 4.60 4.66 0.25 4.30 -8.0

Tabla 5.1: Abundancias de los 30 elementos más ligeros utilizadas por Cloudy c08.00. En la cuarta
columna de esta tabla se encuentran las abundancias solares actuales por número respecto al hidrógeno,
en la quinta columna se encuentran aquellas abundancias que utilizaba Cloudy en las versiones del
código de 1984 a 1994. En la sexta columna se encuentran los factores de disminución que se asumen
cuando se considera la formación de polvo en el gas. Estos factores se introducen automáticamente
cuando se usa el comando metals deplete en Cloudy. Las últimas dos columnas se encuentran las
abundancias por número respecto al hidrógeno que considera Cloudy con las opciones de ISM’ y
Planetary Nebula respectivamente. La descripción detallada de la fuente de estas abundancias se
encuentra en el manual Hazy 1.

la f́ısica detrás de Cloudy y en el tercero se describen a detalle los archivos de salida generados por

los modelos numéricos.

5.2. Modelos de fotoionización en la literatura

Hemos mencionado varias veces en este trabajo que las propiedades f́ısicas del DIG, y en general

de una región fotoionizada, influenćıan las ĺıneas espectrales que emiten y las cuales dan cuenta del

estado de ionización y de la temperatura del gas principalmente. Los modelos de fotoionización en

una dimensión, han sido utilizados por más de dos décadas con el objetivo de reproducir y explicar las

ĺıneas en emisión del DIG (e.g. Mathis, 1986; Sokolowski & Bland-Hawthorn, 1991; Sokolowski, 1993;

Domgoergen & Mathis, 1993; Hoopes & Walterbos, 2003), sin embargo hasta el momento, ninguno

de los modelos de fotoionización desarrollados ha sido completamente satisfactorio en reproducir las

tendencias de los cocientes de ĺıneas del DIG (al menos de [O I], [O II], [O III], [N II] y [S II] al mismo
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tiempo). Particularmente aquellas regiones en las cuales tanto el cociente [N II]/Hα como el cociente

[O III]/Hβ crecen al aumentar la distancia al plano galáctico han presentado un problema para la

interpretación f́ısica del DIG. Otra dificultad que hasta el d́ıa de hoy han encontrado varios de los

modelos de fotoionización propuestos es que, al suponer regiones limitadas por densidad o materia

(es decir, regiones en las que el 99% del hidrógeno está ionizado), la predicción del cociente [O I]/Hα

es completamente irreconciliable con las observaciones (demasiado alto en la frontera de las regiones

consideradas debido a la recombinación y al intercambio de carga entre H+ y O0).

Dos casos particulares de los modelos de fotoionización en la literatura que tratan de explicar

los cocientes de ĺıneas observados en el DIG (especialmente el DIG extraplanar de NGC891) son los

desarrollados por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) y Sokolowski (1993). En estos modelos los

autores toman en cuenta dos efectos que tienen una gran relevancia en la ionización y excitación del

gas, ya que ambos producen un endurecimiento de la radiación ionizante incidente a la nube (aumento

de la enerǵıa promedio de los fotones de la distribución espectral de enerǵıas). Estos dos efectos serán

descritos en las siguientes páginas:

1. Contribución de fuentes estelares evolucionadas.

Figura 5.1: Esquema de la distribución del gas y de los campos de radiación de los modelos de
Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991).

La posibilidad de que las estrellas evolucionadas y sobre todo aquellas muy calientes (Teff ∼
50− 200 kK) tengan un papel relevante en la ionización del gas de baja densidad fue propuesto

por primera vez por Lyon (1975) y retomado más adelante por Reynolds (1984). Un ejemplo de

este tipo de estrelas con aquellos núcleos de Nebulosas Planetarias que han barrido con buena

parte de sus envolventes pero que no se han enfriado lo suficiente como para ya no ser capaces

de ionizar el gas; aquellas estrellas que han barrido por completo con sus envolventes muchas

veces tienen aún la temperatura necesaria para ionizar el gas, pero su luminosidad es sumamente
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baja, por lo que su contribución pudiera ser poco apreciable. En su art́ıculo Reynolds (1984)

propone que las únicas posibles fuentes con la luminosidad suficiente como para contribuir de

manera significativa a la ionización del DIG son las estrellas núcleos de Nebulosas Planetarias

(CPNs) (ver la Tabla 1.1 en la página 20), sin embargo el primer y único trabajo en el que se

presentan modelos de fotoionización que combinen los efectos de la radiación de las estrellas

jóvenes y calientes (OB) con aquellos de la radiación de las estrellas evolucionadas (a partir de

este momento las llamaremos en general WD por las siglas en inglés de White Dwarft), es el

publicado por Sokolowski & Bland-Hawthorn en 1991 (en adelante SB91).

(a) (b)

Figura 5.2: Modelos de fotoionización desarrollados por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) en
los que se combinan los fotones ionizantes provenientes de estrellas jóvenes y estrellas evolucionadas
(WD). Los páneles (a) y (b) muestran los comportamientos de los cocientes de ĺıneas de [NII]/Hα y
[SII]/Hα respectivamente como función del parámetro de ionización U. La ĺınea con sumas en ambos
páneles representa a aquellos modelos en los que la contribución de los fotones de las estrellas WDs al
espectro ionizante es del 0%, las ĺıneas con asteriscos del 25%, con rombos del 50%, con triángulos
del 75% y las ĺıneas con cuadros del 100% . Las ĺıneas punteadas corresponden a los cuartiles Q1 y
Q3 de la distribución de datos observacionales de DIG en galaxias espirales disponibles en DIGEDA
(Tabla 2.4 en la página 43).

En este trabajo, Sokolowski & Bland-Hawthorn realizaron modelos limitados por radiación uti-

lizando el código numérico Cloudy bajo la suposición de un gas con geometŕıa plano-paralela

con una densidad local de 1 cm−3 y con un factor de llenado de 0.25. La metalicidad que ellos

asumen para el gas es la abundancia solar que utilizan las versiones de Cloudy 84-94 (Anders

& Grevesse, 1989).

El continuo estelar representando a las estrellas O-B del disco en los modelos de SB91, fue

compuesto por una superposición de cinco atmósferas estelares (Kurucz 1979), de tal manera

que representasen una función inicial de masa (IMF) de Salpeter entre 15 y 40 M�. Con estos

modelos, cuando únicamente se tiene la contribución de estrellas calientes jóvenes, Sokolowski

& Bland-Hawthorn reportan estar en el rango de las observaciones hechas hasta aquel momento

del DIG en la Vı́a Láctea y significativamente por debajo de aquellas hechas para el DIG en
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Figura 5.3: Diagrama BPT de los datos en DIGEDA con los modelos de la Fig. 5.2 donde la con-
tribución de los fotones de las estrellas WDs es variable. El código de śımbolos utilizados para los
modelos es el siguiente: sumas: 0% de fotones de WDs, asteriscos: 25%, rombos: 50%, triángulos:
75% y cuadros: 100%. EL código de colores y śımbolos para los datos de DIGEDA son los mismos
que aquellos utilizados en la Figura 2.2 en la página 39 de este trabajo.

NGC 891, observación que los lleva a concluir que los fotones de las estrellas OB no pueden ser

la única fuente de ionización del DIG en NGC891 y que probablemente, por analoǵıa, tampoco

son la única en la capa de Reynolds (ĺınea con sumas en la Figura 5.2 en la página anterior).

A partir de esto, Sokolowski & Bland-Hawthorn desarrollan modelos de poblaciones estelares

mixtas, en los cuales existe un porcentaje de contribución al espectro ionizante por los fotones

de las estrellas OB y otro porcentaje por parte de los fotones provenientes de las estrellas evolu-

cionadas y aún calientes (WDs). Estos autores simulan la radiación de estas estrellas mediante

la superposición de cinco cuerpos negros con Teff = 40, 80, 120, 160 y 200 kK de tal forma que

tengan una función de luminosidad de Panagia & Terzian (1984):

φ(Teff) ∝ T−3.86eff (5.1)

Debido a que la distribución de estrellas OB en las galaxias espirales tiene una escala de altura

muy pequeña comparada a la escala de altura de las estrellas WDs, SB91 proponen en este

art́ıculo que los fotones provenientes de estas fuentes van a tener una contribución mayor, res-

pecto a los de las estrellas OB, conforme la distancia al plano |z| aumente, de tal forma que el
100% de los fotones ionizantes a |z| ∼ 1 kpc provenga de los WDs.

Estos modelos se encuentran graficados en la Figura 5.2 en la página anterior. En esta figura,

tanto el panel (a) como el (b) muestran cinco modelos de contribución variable de fotones

provenientes de WDs (sumas: 0%, asteriscos: 25%, rombos: 50%, triángulos: 75% y cuadros:
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100%). En estas gráficas hemos superpuesto los valores de los cuartiles Q1 y Q3 de la distribución

de las observaciones del DIG en galaxias espirales disponibles en DIGEDA (Tabla 2.4), con lo

cual es evidente el rango de modelos que reproducen las observaciones.

En este art́ıculo la conclusión de los autores es que los modelos de fotoionización con flujos

compuestos por estrellas OB/WD son capaces de reproducir los rangos de valores observados de

los cocientes [N II] y [S II] respecto a Hα tanto en NGC891 como en la Vı́a Láctea. Sin embargo

en el momento en el que se hicieron estos modelos no exist́ıan observaciones espectroscópicas

detalladas que permitieran hacer una comparación completa de las predicciones de los modelos

con las caracteŕısticas observacionales del DIG. Entre otras cosas, haćıan falta observaciones

de las ĺıneas espectrales de ox́ıgeno quizá por ello éstas no fueron publicadas en el art́ıculo lo

que hace imposible realizar una comparación completa de estos modelos con las estad́ısticas que

permite DIGEDA.

Por completés en la Figura 5.3 en la página anterior hemos superpuesto los modelos publicados

por SB91 en el diagrama de diagnóstico correspondiente con los datos de DIGEDA (bajo el

mismo código de colores y śımbolos que en la Figura 2.2 en la página 39). En esta gráfica es

notable que los modelos de SB91 tienen un excelente acuerdo con los datos observacionales

del DIG al menos en dos ĺıneas. Desafortunadamente tomar en consideración tan pocas ĺıneas

permite que una gran variedad de modelos sean capaces de reproducir las observaciones, muchos

de éstos f́ısicamente imposibles o incapaces de reproducir otras ĺıneas que hasta ahora no se han

observado.

2. La absorción de fotones de las estrellas jóvenes.

En este caso Sokolowski (1993) (S93 en adelante) presenta modelos en los que toma en cuenta

al mismo tiempo dos efectos sobre el campo de radiación ionizante del gas: por un lado el

cambio que sufre el flujo ionizante de una fuente al trasmitirse a través de un gas (aumento

de la enerǵıa promedio de los fotones); y por otro lado el efecto que tiene la disminución en la

cantidad de metales que contiene el gas que absorbe por la creación de part́ıculas de polvo sobre

la emisión de los cocientes de ĺıneas. Los modelos fueron realizados bajo la suposición de regiones

limitadas por radiación, al igual que los de 1991, con el código numérico Cloudy con un factor

de llenado de 0.1, con abundancias solares (modelos de partida) de la versión de Cloudy de

1993 y con geometŕıa plano-paralela. El campo de radiación ionizante de las estrellas OB, fue

simulado de la misma manera que en el caso de los modelos de SB91. Los modelos de partida,

e.d. aquellos sin tomar en cuenta la absorción que sufren los fotones al transmitirse se muestran

en el panel (a) de la Figura 5.5 en la página 105, mientras que aquellos modelos en los que

Sokolowski absorbe el 66% de los fotones ionizantes del campo de radiación (en este caso el

disco galáctico) y que consideran que el DIG tiene una abundancia de metales disminuida por
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formación de polvo se muestran en el panel (b) de la misma figura. El efecto de endurecimiento

del campo de radiación ionizante que se produce por la absorción de los fotones se puede ver

en la Figura 5.6 en la página 106, en donde se puede observar la disminución apreciable en la

cantidad de fotones disponibles a 1 Ry (13.6 eV). El efecto de tomar en cuenta esta absorción

sobre el comportamiento de los cocientes de ĺıneas es bastante notorio (panel (b) de la Fig. 5.5 en

la página siguiente), ya que la enerǵıa promedio de los fotones ionizantes del campo de radiación

aumenta de ∼ 21 eV a ∼ 26 eV.

Figura 5.4: Esquema de la distribución del gas y del campo de radiación en los modelos de Sokolowski
(1993).

En el panel (b) de la Fig. 5.5 en la página siguiente es claro que los cocientes de ĺıneas son

mucho más altos bajo el efecto de absorción de la radiación ionizante que aquellas producidas

por un campo de radiación sin absorber y por lo tanto Sokolowski concluye que el acuerdo entre

las predicciones de los modelos y las observaciones disponibles hasta ese momento es excelente.

Sin embargo, estos modelos tienen el mismo problema que aquellos de SB91: no se presentan los

comportamientos de [O I], [O II] y de He I, sino únicamente los rangos de éstos y por lo tanto es

imposible hacer la comparación completa de los modelos con las observaciones actuales.

Por oro lado, también en el panel (b) de la Fig. 5.5 en la página siguiente, hemos superpuesto

con ĺıneas punteadas los modelos limitados por radiación no publicados de Sokolowski en 1994.

Estos modelos fueron citados por primera vez por Rand (1998) para comparar las predicciones

de los cocientes de ĺıneas de los modelos de fotoionización y de modelos combinados de capa

de mezcla turbulenta con las observaciones espectroscópicas del eDIG en NGC891. Aún cuando

los modelos son similares a aquellos publicados por el mismo S93, los resultados parecen ser un

poco diferentes.

Para poder ver claramente la diferencia entre las predicciones de los diferentes modelos de
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(a) (b)

Figura 5.5: Figuras que muestran los comportamientos de los cocientes de ĺıneas de [O III]/2Hα (su-
mas), [N II]/Hα (asteriscos) y [S II]/Hα (rombos) con respecto al parámetro de ionización U. En ĺıneas
continuas se muestran las predicciones de los modelos publicados por Sokolowski (1993), mientras que
en ĺıneas punteadas se muestran los modelos de fotoionización no publicados desarrollados por Soko-
lowski en 1994 (modelos limitados por radiación extráıdos de la Fig. 2 de Rand (1998)). en el panel
(a) se muestran modelos de fotoionizción simple y en el panel (b) se muestran los modelos que toman
en cuenta la absorción de los fotones y la disminución en la abundancia de metales por formación de
polvo.

Sokolowski, en la Figura 5.7 en la página 107 hemos graficado estos modelos en el diagrama

BPT junto con las observaciones disponibles en DIGEDA. Es claro que aquellos modelos que

únicamente consideran fotones provenientes de las estrellas OB del disco sin absorber (ateriscos),

caen en la zona ya bien identificada de las regiones H II (el ala izquierda de la gaviota). Mientras

tanto, los modelos con absorción y cambio de metalicidad (triángulos), son modelos que, en

ciertos rangos de U, son capaces de reproducir algunas de las observaciones del DIG e incluso se

sitúan muy cercanos al centro de la distribución de las observaciones de éste. Los modelos más

cercanos al extremo de esta distribución son aquellos limitados por radiación extraidos de Rand

(1998) (cuadros). En esta referencia se deja en claro que estos modelos se desarrollaron en 1994

por Sokolowski pero que no fueron publicados.

5.3. Modelos actuales de fotoionización

Los modelos desarrollados por SB91 y S93, descritos en la sección anterior, tienen grandes ventajas

que ya hemos mencionado, sin embargo también existe una serie de deficiencias en ellos:

1. En primer lugar, cuando los modelos de Sokolowski fueron publicados no exist́ıan observaciones

espectroscópicas del DIG fuera de nuestra galaxia, por lo tanto una comparación completa de

las predicciones de los modelos con las observaciones era imposible.
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Figura 5.6: Comparación de dos continuos de modelos Stb99 de formación estelar continua de
5 ×106 años. En un caso (ĺınea continua), el campo de radiación no ha sido absorbido por ningu-
na nube de gas intermedia a la fuente y al DIG, y en el otro caso (ĺınea punteada), una nube de gas
de metalicidad solar actual (Cloudy 08) ha absorbido el 66% de los fotones ionizantes de ese mismo
continuo. Ambos continuos están normalizados de tal forma que log Φ(H) = 5.5.

2. Segundo, las predicciones de estos modelos para el comportamiento de cocientes de ĺıneas muy

importantes como [O II], [O I] y He I (todos ellos respecto a Hα) no fueron publicados, quizá en

gran parte motivados por la falta de observaciones, las cuales hoy se encuentran disponibles para

un número considerable de galaxias y por lo tanto requieren de modelos que predigan un valor

para éstas.

3. Tercero, de la publicación de estos modelos a la actualidad han pasado más de 15 años en

los cuales la información de la f́ısica atómica utilizada para generar los modelos numéricos ha

cambiado. Aunado a ello, las abundancias aceptadas para el ISM también han sido ajustadas y los

modelos de atmósferas estelares son modelos más precisos que permiten un mayor acercamiento

a la realidad.

4. Cuarto, hemos encontrado que falta claridad en la publicación de los parámetros adoptados para

la realización de estos modelos de fotoionización, lo cual nos ha dado como resultado el no poder

reproducir los resultados obtenidos y publicados en SB91 y S93.

Estas cuatro razones hacen primordial la necesidad de contar con nuevos modelos de fotoionización

que exploren las dos hipótesis planteadas en los modelos de Sokolowski: 1) El aumento de la enerǵıa

promedio de los fotones en la SED por absorción y 2) La contribución de los WDs al campo de

radiación ionizante. Para ello, en primer lugar hemos desarrollado una serie de modelos que tratan

de reproducir los modelos de fotoionización ya publicados y que se han descrito en la Sec. 5.2. Estos

modelos serán tomados como punto de partida para nuevos modelos que, entre otras cosas, tomen en
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Figura 5.7: Figura de las predicciones de los cocientes [N II]/Hα y [O III]/Hβ como función del paráme-
tro de ionización U de los modelos de fotoionización limitados por radiación de Sokolowski sobre los
datos deDIGEDA. La ĺınea con asteriscos representa a aquellos modelos de S93 en los que la radicaión
no ha sido absorbida (panel (a) de la Fig. 1 de S93). Con una ĺınea y triángulos se representan los
modelos de S93 en los que se absorbe el 66% de los fotones ionizantes y se disminuye la metalicidad del
DIG, se representan con una ĺınea y triángulos (panel (b) de la Fig. 1 de S93). Finalmente los modelos
limitados por radiación no publicados de 1994 se representan con una ĺınea y cuadros (escaneados de
la Figura 8 de Rand (1998)).

cuenta al mismo tiempo los efectos de absorción y de contribución de estrellas evolucionadas en la

ionización y excitación del DIG, modelos que nunca antes se hab́ıan publicado y que se describen más

adelante en la Sección 5.3.3 en la página 114.

A partir de este momento, todos los modelos que presentamos mantienen constantes cuatro carac-

teŕısticas importantes:

1. Geometŕıa plano-paralela. Hemos supuesto este tipo de geometŕıa para los modelos ya que la

radiación principal sale del plano galáctico de manera perpendicular sin sufrir los efectos de

dilución geométrica al ionizar el gas difuso del halo galáctico.

2. Regiones limitadas por radiación. En virtud de que el gas que estamos modelando es un gas

difuso que se extiende hasta más allá de 2 kpc, cuya densidad es una función exponencial de

la distancia al plano y que el campo de radiación no sufre dilución geométrica (únicamente la

absorción por la diversas capas del gas), hemos considerado que aquellos modelos que suponen

que quien determina la “frontera” de la región ionizada es la extensión del campo de radiación

ionizante, son los modelos más adecuados para reproducir las condiciones f́ısicas presentes en el

DIG. Aunado a esto, el cociente [O I]/Hα se emite en la frontera de ionización de este tipo de

regiones (debido a que la ĺınea [O I] se emite en la zona de recombinación).
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3. Φ(H) constante. Zurita et al. (2000b) reportan la luminosidad en Hα del DIG en una muestra de

6 galaxias espirales. Tomando sus números en cuenta y suponiendo que el DIG se encuentra en

equilibrio de ionización (número de recombinaciones = número de ionizaciones), en este trabajo

hemos supuesto que Φ(H) = 3.2×105 fotones/s/cm2, es un número representativo y f́ısicamente

viable para el número de fotones que llegan al DIG. Por lo tanto, en los siguientes modelos

hemos considerado siempre un valor constante de log Φ(H) = 5.5.

4. Variaciones en el parámetro de ionización. Debido a que hemos considerado en todos los modelos

un Φ(H) = cte., las variaciones en el parámetro de ionización U, las hemos introducido haciendo

una variación de la densidad electrónica del gas. Esta suposición es f́ısicamente justificable ya que

en varios trabajos (e.g. Dettmar & Allen, 1993; Berkhuijsen & Müller, 2008; Gaensler et al., 2008)

se ha encontrado que la densidad electrónica del eDIG va disminuyendo de manera exponencial

con la distancia al plano galáctico.

5.3.1. Modelos con absorción del campo de radiación proveniente del disco

Figura 5.8: Comparación de dos continuos emitidos como resultado de modelos Stb 99 de: un brote de
formación estelar de 15 a 40 M� de edad cero (ĺınea continua) y una formación estelar continua de
10 a 120 M� de 5 ×106 años de edad (ĺınea punteada). Ambos modelos han sido normalizados de tal
forma que log Φ(H) = 5.5.

Siguiendo los pasos publicados en S93, en este trabajo realizamos una serie de modelos que, en

primer lugar, tratan de reproducir los modelos ya publicados. Sin embargo estos modelos, aunque

tratan de ser muy similares, no son estrictamente iguales ya que hay cambios en:

1. Atmósferas estelares. Los modelos de Sokolowski fueron realizados utilizando una combinación de

modelos de atmósferas de Kurucz de 15 a 40 M� (para simular el campo de radiación proveniente
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del disco galáctico), mientras que en este trabajo utilizamos modelos completos desarrollados

con Starburst991 de formación continua con:

a) 15 a 40 M� de edad cero, y

b) 10 a 120 M� de 5 ×106 años.

En la Figura 5.8 en la página anterior se muestra la diferencia que hay entre el continuo del

modelo (a) (ĺınea continua en la figura) y el continuo del modelo (b) (ĺınea punteada). En esta

figura es evidente que entre 0 y 2.5 Ry la diferencia entre ellos es poco apreciable. Esto se debe a

que si observamos una región con un brote de formación estelar después de 5× 106 años de que

éste ocurrió, todas las estrellas con M > 40 M� ya han evolucionado saliendo de la secuencia

principal, por lo tanto los continuos generados en un brote de 15 a 40 M� de edad cero y en una

formación continua de 10 a 120 M� de 5× 106 años son completamente equivalentes.

2. F́ısica detrás del código. La versión de Cloudy c08.00 utilizada en este trabajo es diferente a

aquella utilizada por Sokolowski en la década de los 90’s y contiene los cambios en los paráme-

tros de la f́ısica atómica que se han dado con forme las investigaciones en este campo han ido

evolucionando.

(a) (b)

Figura 5.9: Modelos de fotoinización limitados por radiación desarrollados con Cloudy c08.00 bajo
lo suposición de una geometŕıa plano-paralela. En el panel (a) se muestra la predicción de los cocientes
de ĺıneas del modelo en el que el total de fotones ionizantes emitidos por la fuente llegan al gas para
ionizarlo, mientras que en el panel (b) un porcentaje de los fotones ionizantes ha sido absorbido por
una nube de gas previamente y el DIG tiene una disminución en la abundancia de metales por formción
de polvo. El resumen del código de colores y los principales parámetros de los modelos se encuentra
en la Tabla 5.2 en la página 111.

La Figura 5.9 muestra los comportamientos de los cocientes de ĺıneas [S II] (rombos), [N II] (aste-

riscos) y [O III] (sumas) respecto a Hα de varios modelos de fotoionización. En el panel (a) las ĺıneas
1Software dedicado al modelaje de las propiedades f́ısicas, en particular el espectro, de aquellas galaxias con formación

estelar. http://www.stsci.edu/science/starburst99/
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negras muestran los modelos publicados en S93, mientras que las ĺıneas verdes muestran modelos con

parámetros muy cercanos a éstos (no iguales por el tipo de atmósferas y a la f́ısica atómica utilizadas

en los modelos). Estos modelos de comparación (verdes) fueron desarrollados utilizando un modelo

Stb99 de edad cero con masas estelares entre 15 y 40 M� y con la misma metalicidad solar que teńıa

Cloudy 84-94. Es claro que, aunque se han reproducido las condiciones publicadas en S93, los mode-

los realizados en este trabajo producen cocientes de ĺıneas mucho más bajos que aquellos desarrollados

por Sokolowski. Las curvas azules y rojas muestran modelos desarrollados con la misma distribución de

enerǵıa pero esta vez utilizando una metalicidad de gas correspondiente al medio interestelar (ISM) y

a una Nebulosa Planetaria respectivamente. Aunque estos modelos resultan ligeramente más cercanos

a aquellos publicados en S93, tampoco son iguales. En el mismo panel de la Fig. 5.9 en la página an-

terior, las ĺıneas cyan muestran modelos actuales de fotoionización que, por una parte, utilizan Stb99

de formación continua de 10 a 120 M� con una edad de 5× 106 años y además utliza la metalicidad

solar actual.

Por otro lado, en el panel (b) de la Figura 5.9 en la página anterior se muestran los modelos de

fotoionización en los cuales se considera que los fotones provenientes del disco han sido absorbidos en

un cierto porcentaje por una nube de gas intermedia entre la fuente y el DIG (el cual se considera

esta vez con abundancia de metales disminuida por formación de polvo). Mientras que en negro se

muestran una vez más los modelos publicados en S93, las ĺıneas con diferentes colores muestran modelos

desarrollados en este trabajo para diferentes profundidades ópticas (τ) de los fotones ionizantes de la

fuente (azul: τ = 1.079, rojo: τ = 1.772, magenta: τ = 12.024, amarillo: τ = 58.884). En esta figura es

claro que aunque en S93 se pretende que haya una absorción del 66% de los fotones (τ = 1.079), el

modelo más cercano a los modelos publicados, es aquel que considera una absorción del 99.9994% de

los fotones (τ = 12.024). La discusión de una posible explicación a este comportamiento se encuentra

más adelante en la Sec. 5.4 en la página 122.

Aun cuando el panel (b) de la Fig. 5.9 en la página anterior es reproducible (aunque no de manera

idéntica quizá por el cambio en los parámetros de la información de la f́ısica atómica entre las dos

versiones de Cloudy), el modelo de partida, es decir el panel (a) de la misma figura, no es el mismo

que en el caso de S93. Por lo tanto, no tenemos certeza respecto a cómo se realizaron estos modelos

publicados por Sokolowski (1993).

Un resumen de los parámetros más representativos de los modelos utilizados en la Fig. 5.9 en la

página anterior se encuentran en la Tabla 5.2 en la página siguiente.

5.3.2. Modelos con contribución de estrellas evolucionadas (WDs)

Estos modelos fueron realizados suponiendo una vez más un Φ(H) total constante y suponiendo

una función de masa y de temperatura de las estrellas evolucionadas constante. Ésto siguiendo la

función de luminosidad de las estrellas WDs propuesta por Panagia & Terzian (1984) para estrellas
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Fig.5.9 Modelo SED Edad Disk Abun τ DIG Abun

Negro Comb de Atm de Kurukz - Cloudy 84 0.0 Cloudy 84
a Verde Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy 84 0.0 Cloudy 84

Azul Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy ISM 0.0 Cloudy ISM
Rojo Stb99 15 a 40 M� cero C Planetary Nebula 0.0 C Planetary Nebula
Cyan Stb99 10 a 120 M� 5 ×106 años Cloudy 08 0.0 Cloudy 08
Negro Comb de Atm de Kurukz - Cloudy 84 0.0 Disminu polvo
Azul Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy 84 1.079 Disminu polvo

b Rojo Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy 84 1.77 Disminu polvo
Magenta Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy 84 12.023 Disminu polvo
Amarillo Stb99 15 a 40 M� cero Cloudy 84 58.884 Disminu polvo

Tabla 5.2: Tabla en la que se resumen los modelos presentados en los páneles (a) y (b) de la Figu-
ra 5.9. “Comb de Atm” se refiere a la combinación de modelos de atmósferas estelares utilizadas por
Sokolowski, “Cloudy 84” se refiere a las abundancias solares utilizadas en las versiones 84-94 de
Cloudy. “Cloudy ISM” y “C Planetary Nebula” se refiere a los grupos de abundancias descritos
en Hazy1 (manual de Cloudy) para las fases tibias y calientes del medio interestelar. “Cloudy 08”
refiere a las abundancias solares que utiliza actualmente el código numérico y “Disminu polvo” refiere
a una disminución en la abundancia de los metales por formación de polvo (columna 6 de la Tabla 5.1
en la página 99).

con masas iniciales entre 0.8 y 7.0 M�, en donde:

φ(M,L)
dL
dT

∝ M−2.5 L−12/7 dMdL (5.2)

Si consideramos la luminosidad de las WD’s según lo propuesto por Salpeter & Hamada (1951):

L ∝ M−0.63 T4eff (5.3)

substituyendo dL/dT de ésta en la Ecu. 5.2, tenemos que:

Φ(L) ∝ T−27/7eff (5.4)

Pero, por otro lado:

L ∝ T4eff (5.5)

Por lo tanto, la función de luminosidad de las estrellas evolucionadas como función de la tempera-

tura resulta ser casi constante, lo cual facilita mucho los cálculos. Es importante tomar en cuenta que

para temperaturas mayores a 150kK esta función de luminosidad no se comporta de manera constante

debido a que, para una masa dada, hay un ĺımite en la temperatura y en la luminosidad que pueden

alcanzar las estrellas y son sólo las estrellas de alta masa las qe pueden llegar a temperaturas de 150kK

y su tiempo de evolución es mucho más corto por lo que la contribución puede bajar drasticamente.

Los efectos de este hecho serán motivo de un estudio futuro.

En los páneles (a) y (b) de la Figura 5.10 en la página siguiente se muestran los resultados de los

modelos con geometŕıa plano-paralela y limitados por radiación en los cuales se combina el espectro

ionizante producido por las estrellas OB que sale del disco galáctico (simulado con un modelos Stb99),

con un porcentaje variable de contribución de cinco espectros de estrellas evolucionadas que repre-

sentan a las estrellas WDs del disco grueso y halo galácticos. En el caso de las ĺıneas punteadas estas
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(a) (b)

Figura 5.10: Modelos con geometŕıa plano-paralela y limitados por radiación en los cuales se combina el
espectro ionizante producido por las estrellas OB que sale del disco galáctico (simulado con un modelo
de Stb99), con un porcentaje variable de contribución de cinco espectros de estrellas evolucionadas.
Las ĺıneas punteadas representan modelos en los que estas estrellas fueron modeladas utilizando cinco
cuerpos negros (Teff = 40, 80, 120, 160 y 200 kK). Las ĺıneas continuas representan aquellos modelos
en los cuales estas estrellas fueron simuladas utilizando cinco modelos de atmósferas estelares de
Rauch (1997) (Teff = 50, 80, 120, 160 y 190 kK). Las sumas representan modelos con 0% de fotones
provenientes de estrellas WDs, los asteriscos con 25%, los rombos con 50%, los triángulos con 75% y
los cuadros con el 100% de fotones de WDs.

estrellas fueron modeladas siguiendo los pasos de SB91: utilizando cinco cuerpos negros (Teff = 40, 80,

120, 160 y 200 kK), mientras que las ĺıneas continuas representan aquellos modelos en los cuales las

estrellas WDs fueron simuladas utilizando cinco modelos de atmósferas estelares de Rauch (Teff = 50,

80, 120, 160 y 190 kK). En ambos páneles de la Fig. 5.10 cada curva representa un modelo con dife-

rente proporción de fotones de las WDs con respecto a los de las estrellas OB (sumas: 0%, asterscos:

25%, rombos: 50%, triángulos: 75% y cuadros: 100%).

Si comparamos los cocientes de la Fig. 5.10 con aquellos de la Fig. 5.2 en la página 101 es notorio

que el rango en el que se encuentran los modelos publicados en SB91 y los desarrollados en este

trabajo tratando de reproducir sus condiciones (ĺıneas punteadas) son completamente diferentes. Si

en vez de usar cuerpos negros para simular las estrellas WDs (como se hizo en SB91) se usan modelos

de atmósferas estelares (ĺıneas sólidas) los rangos obtenidos se parecen un poco más a los publicados,

sin embargo aunque la forma de las curvas es muy similar, el máximo de [N II]/Hα de los modelos de

SB91 se tiene para U = 1 × 10−4 mientras que en nuestro caso éste se encuentra un poco desplazado

(alrededor de U = 3×10−4). Al igual que en el caso de los modelos de la Sec. 5.3.1 (S93), los resultados
de los modelos de SB91 son reproducibles hasta cierto punto pero bajo condiciones diferentes a las

publicadas en ambos art́ıculos.

Por completés en la Figura 5.11 en la página siguiente se muestran los modelos compuestos de

Stb99 de 15 a 40 M� de edad cero, con las cinco atmósferas estelares de Rauch (modelos con ĺıneas

punteadas de la Fig. 5.10), superpuestos en las observaciones de DIGEDA. En esta figura el código
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 5.11: Modelos de la Fig. 5.10 (en los que se toma en cuenta la contribución de los fotones duros
provenientes de las estrellas WDs) graficados sobre los datos de DIGEDA. En estos modelos no hay
absorción de ningún tipo por el gas, la metalicidad de éste es solar y los espectros se han combinado
haciendo uso de un modelo Stb99 (ver texto) y una combinación de modelos de atmósferas de Rauch
(1997) de 50, 80, 120, 160 y 190 kK de contribución variable al total de fotones ionizantes (sumas: 0%,
asteriscos: 25%, rombos: 50%, triángulos: 75% y cuadros: 100%). El código de colores y śımbolos
para los datos de DIGEDA es el mismo que en la Figura 2.2 en la página 39.

de śımbolos para los modelos es el mismo que en la Fig. 5.10 en la página anterior, mientras que para

los datos en DIGEDA es el mismo que en la Fig. 2.2 en la página 39. En estas gráficas en cada una

de las curvas el parámetro de ionización vaŕıa de 1× 10−5 a 3× 10−3. Es claro que aquellos modelos

con más del ∼ 50% de fotones provenientes de estrellas WDs, en un cierto rango de U, son capaces

de reproducir una parte de las observaciones del DIG en galaxias espirales. Es importante tomar en

cuenta que aquellos modelos que se han realizado con cuerpos negros (ĺıneas punteadas en la Fig.5.11),

tal como se indica en el art́ıculo de SB91, son poco exitosos en la reproducción de la distribución de

datos observacionales del DIG.
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Figura 5.12: Esquema de los modelos de fotoionización combinados propuestos en este trabajo. En
este escenario los fotones producidos en las regiones de formación estelar son absorbidos, en un cierto
porcentaje, por el medio que rodea a las regiones H II y que permea los discos galácticos. Aquellos
fotones que escapan de este medio suben al halo combinándose con los fotones producidos por las
estrellas WDs (en porcentaje variable dependiendo de la altura al plano galáctico). Finalmente esta
radiación combinada ioniza al gas difuso que se encuentra a |z| ∼ 1− 2 kpc del plano.

5.3.3. Modelos combinados

Hemos visto que, tanto la absorción de cierto porcentaje de fotones ionizantes de la fuente (Sec. 5.3.1)

como la inclusión de estrellas muy calientes evolucionadas (Sec. 5.3.2), tienen un efecto de aparente

calentamiento del espectro ionizante (aumento de la enerǵıa promedio de los fotones ionizantes). Este

efecto es justamente el requerido para la reproducción de los datos observacionales del DIG (aumento

de [N II] y [O III] al mismo tiempo), sin embargo tomando cada uno de estos efectos por separado,

para reproducir los cocientes de ĺıneas observados en el DIG, es necesario que:

1. Se absorba más del 99.9% de los fotones ionizantes producidos por las estrellas OB (argumento

f́ısicamente inviable por la cantidad de fotones que escapan del plano de una galaxia y por el

flujo absoluto de Hβ del DIG), o bien

2. Se requeriŕıa que, por un lado no escaparan fotones ionizantes del disco, y que por el otro,

a lo largo del eje z (perpendicular al plano de la gaaxia) la temperatura de las estrellas WD

fuera aumentando con la distancia al plano para aśı poder reproducir las tendencias de las

observaciones (aumento de [O III], [N II], [S II] con la distancia al plano). Esto es f́ısicamente

inviable ya que significaŕıa que conforme nos alejamos del plano de la galaxia, las estrellas WD

son cada vez menos evolucionadas (e.d. más calientes), y sabemos que la población estelar del

halo es mucho más antigua que aquella del disco grueso y ésta a su vez que aquella del disco

delgado (donde se encuentran confinadas las regiones de formación estelar).
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Figura 5.13: Descripción gráfica de los tres posibles escenarios de la distribución del eDIG. En el
primer escenario se considera un gas de distribución continua. En el segundo escenario se considera un
gas con una distribución en grumos, pero estos llenan una buena parte del espacio. El tercer escenario
se considera también una distribución del gas en grumos, pero en este caso el factor de lenado, o el
espacio que éstos ocupan es mucho menor que en el escenario dos.

Es por ello que en este trabajo hemos considerado un esquema del halo de la galaxia como el

que se muestra en la Figura 5.12 en la página anterior. En esta distribución el espectro ionizante

proveniente de las estrellas OB es absorbido por una capa de gas y polvo que se encuentra en el mismo

disco galáctico. Posteriormente se mezcla con la radiación proveniente de las estrellas evolucionadas y

calientes (WD) para que ésta combinación de espectros sean los que finalmente ionicen al gas del eDIG.

La proporción en porcentaje de fotones con los que contribuye cada una de las fuentes irá variando

con la distancia al plano de la galaxia (disminuyendo la de las estrellas OB y aumentando la de las

WD), de tal forma que Φ(H) se mantenga constante.

En cuanto a la distribución del gas ionizado difuso en el halo, hemos considerado tres posibles

casos, los cuales se muestran de manera esquemática en la Figura 5.13. En el primer escenario, si

se considera un gas de distribución continua, la estructura de ionización del gas que se espera es la

misma que se encuentra t́ıpicamente en una nube fotoionizada por una estrella central, es decir, la

emisión de [O III] seguida espacialmente de aquella de [O II] y ésta a su vez de la de [O I]. En el eDIG

particularmente se encuentra un comportamiento diferente en virtud de que en cada punto del halo es

posible encontrar emisión en las tres ĺıneas en la misma región espacial. Por lo tanto el escenario uno es

incapás de reproducir de manera natural las observaciones, es decir es necesario, para poder reproducir

el comportamiento de los cocientes de ĺıneas observado en el eDIG, tomar en cuenta que el gas se

encuentra distribuido en condensaciones con ne > 0 cm−3. En el segundo escenario consideramos que

el gas se encuentra en condensaciones de densidad constante distribuidas ocupando una buena parte
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Figura 5.14: Considerando el tercer escenario descrito en la Figura 5.13, en este esquema se presenta
la geometŕıa y estructura de ionización que cada uno de estos grumos de gas presenta. Si bien es
cierto que las cuatro caras deben de estar ionizadas y contempadas en los modelos, como una primera
aproximación, en los modelos de este trabajo consideramos únicamente la ionización de la cara de la
nube de gas que recibe de manera directa los fotones provenientes del disco galáctico.

del volumen del halo de la galaxia. En este caso, la ionización del gas no es capás de llegar hasta las

alturas en las que t́ıpicamente se observa el eDIG, por lo tanto para poder reproducir las distancias a

las que se oberva el eDIG, es necesario tomar en cuenta que los fotones tanto escapados del plano de

la galaxia como producidos por las estrellas evolucionadas calientes, deben viajar grandes distancias

antes de ser absorbidos. Tomando estos dos requerimientos en cuenta, hemos considerado un tercer

escenario para los modelos de fotoionización de este trabajo. Este escenario consiste en considerar

que el gas del eDIG se encuentra en condensaciones, cada una de densidad constante, que ocupan un

volumen reducido del volumen total del halo galáctico. En este escenario la geometŕıa y estructura

de ionización que cada una de estas condensaciones presenta se muestra de manera esquemática en

la Figura 5.14. Cada uno de los modelos de fotoionización en este trabajo representan a cada una de

estas condensaciones de gas.

Los modelos desarrollados son modelos limitados por radiación con geometŕıa plano-paralela en los

que suponemos que los fotones ionizantes que se producen en el disco de la galaxia (por las estrellas

OB y simulados mediante un modelo de Starburst99 de formación continua de 5× 106 años) han sido
absorbidos en un 66% por el gas y el polvo que rodea a las regiones de formación estelar y que permea

los discos galácticos. Al llegar a cierta altura sobre el plano de la galaxia (alrededor de 250 pc), los

fotones escapados del disco se combinan con los fotones ionizantes que son producidos por las estrellas

WDs (50000 ≤ Teff ≤ 190000 K, simuladas mediante la combinación de cinco atmósferas de Rauch).
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A partir de este escenario general hemos desarrollados tres secuencias de modelos tomando en

cuenta ligeras variaciones en los efectos considerados que pueden tener un impacto en los cocientes de

ĺıneas emitidos por el DIG:

1. En el primer caso suponemos que los fotones provenientes de las estrellas WDs no han sido

absorbidos, es decir, que no encuentran ningún gas en su camino entre la estrella y el gas di-

fuso. Estos modelos se muestran con ĺıneas continuas en la Figura 5.15 en la página siguiente.

Las sumas representan aquellos modelos en los que no hay contribución alguna de los fotones

provenientes de las estrellas WDs, y los cuadros representan a aquellos modelos en donde la

contribución de los fotones de los WDs es del 100% (aumentando en pesos del 25%). En esta

figura, en ĺıneas punteadas se muestran los modelos desarrollados sin tomar en cuenta la ab-

sorción selectiva de los fotones provenientes de las estrellas OB (Sec. 5.3.2 en la página 110 y

Fig. 5.11 en la página 113).

2. En segundo lugar consideramos que las estrellas WDs no se han deshecho completamente de

sus envolventes gaseosas y que por lo tanto éstas absorben un porcentaje de los fotones que las

estrellas emiten. A primer orden, dependiendo del tiempo de evolución que tengan las Nebulosas

Planetarias será la cantidad de gas que aún las rodea (más jóven la nebulosa, mayor la cantidad

de gas a su alrededor), por lo tanto, en este caso hemos considerado que en promedio los fotones

producidos por las estrellas WDs están absorbidos en un 50% (tomando en cuenta nebulosas

evolucionadas y jóvenes). En este caso el endurecimiento del espectro ionizante compuesto es

mayor a aquel en el que no se toma en cuenta esta absorción. Los modelos de este caso se

muestran en la Figura 5.16 en la página 119 en ĺıneas continuas y bajo el mismo código de

śımbolos que los modelos anteriores. Una vez más se muestra la comparación del efecto que la

absorción del campo de radiación tiene sobre los cocientes de ĺıneas emitidos por el DIG mediante

la comparación con los modelos que no toman en cuenta ninguna absorción pero śı la existencia

de estrellas WDs (ĺıneas punteadas).

3. Finalmente desarrollamos modelos en los que hemos supuesto que el gas del halo de la galaxia

tiene una composición qúımica en la cual los metales se ven disminuidos por la formación de

granos de polvo (Tabla 5.1 en la página 99). Estos modelos se muestran en la Figura 5.17 bajo la

misma convención de śımbolos y ĺıneas que las Figs. 5.15 y 5.16. En este tipo de modelos no sólo

el espectro ionizante es más caliente sino que además la cantidad de enfriadores (metales) en el

gas disminuye, por lo tanto la temperatura del gas es mayor que aquella de todos los modelos

anteriores. Se muestra la comparación con los modelos sin absorción pero con estrellas WDs

(ĺıneas punteadas).

En la Tabla 5.3 en la página 121, se encuentra un resumen de los parámetros utilizados en estas

tres secuencias de modelos aśı como de los parámetros de la secuencia de comparación (modelos de la
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 5.15: Modelos de fotoionización que combinan dos efectos sobre el gas (ĺıneas continuas): 1)
absorción del campo de radiación que sale del disco galáctico y 2) contribución a los fotones ionizantes
tanto de estrellas jóvenes (OB) como de estrellas evolucionadas calientes (WDs). Estos modelos utilizan
espectros de StB99 de formación continua de 5×106 años con metalicidad estelar solar (para el espectro
integrado de las estrellas jóvenes), y de atmósferas de Rauch de 50, 80, 120, 160 y 190 kK para simular
las estrellas WDs. La metalicidad del gas se considera en todo momento solar. La absorción de los
fotones ionizantes de las estrellas OB es del 66%, mientras que la contribución al espectro total de
las estrellas evolucionadas es variable (sumas: 0%, asteriscos: 25%, rombos: 50%, triángulos: 75%,
cuadros: 100%). Las ĺıneas punteadas representan a los modelos descritos en la Figura 5.11 en la
página 113.

Figura 5.11 en la página 113).

Predicciones de los modelos de fotoionización

Un aspecto muy importante que queda pendiente es la predicción del cociente He I/Hα de los

modelos de fotoionizción. En la Figura 5.18 en la página 121 se muestra la predicción de este cociente

con respeto al porcentaje fotones ionizantes provenientes de las estrellas WDs (panel (a)) y como

función del parámetro de ionización (panel (b)). En estas figuras se puede ver que la predicción más

baja de dicho cociente es de He I/Hα ∼ 0.04, mientras que Rand et al. (2008) reporta como ĺımite

superior a sus observaciones un cociente He I/Hα ∼ 0.045. Por las razones ya mencionadas en la
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 5.16: Modelos similares a los de la Figura 5.15 en la página anterior. En este caso el espectro
compuesto de los WDs ha sido absorbido en un 50% de los fotones ionizantes. Las ĺıneas punteadas
representan los modelos de la Figura 5.11 en la página 113.

Sec. 4.3 las observaciones relizadas por Rand son observaciones en las que se puede tener un alto

grado de confianza y en ellas sólo se reporta un ĺımite superior debido a la dificultad que tiene He I

para ser detectada. En nuestro caso, como ya hemos mencionado, existe una serie de factores que no

hemos tomado en cuenta en los modelos, entre ellos, la existencia de vientos estelares o quizá una

mayor absorción de los fotones provenientes de las estrellas WDs, lo cual daŕıa como resultado una

disminución de dicho cociente. Debido a que en DIGEDA no se cuenta con una muestra apreciable

de observaciones de esta ĺınea, no podemos hacer una comparación confiable de las observaciones

con las predicciones de los modelos teóricos, es por ello que se hace indispensable la realización de

observaciones mucho más profundas del DIG, sin embargo las diferencias entre las predicciones de los

modelos y las observaciones no parecen ser irreconciliables. Por el momento sólo nos es posible decir

que son poco probables aquellos modelos que predicen He I/Hα > 0.06, es decir aquellos modelos con

U< 1× 10−4 y un porcentaje de contribución de los fotones provenientes de los WDs > 50 %.

Por otro lado, en la Figura 5.19 en la página 122 se muestran las predicciones del cociente de las

ĺıneas infrarrojas [Ne III]/[Ne II] de los modelos de la Fig. 5.16 bajo el mismo código de śımbolos. En la
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(a) (b)

(c) (d)

Figura 5.17: Modelos similares a los de la Fig. 5.16 en la página anterior. En este caso el espectro
compuesto de los WDs está absorbido por un gas cuya metalicidad está disminuida por formación de
polvo. Las ĺıneas punteadas representan los modelos de la Fig. 5.11 en la página 113

Sec. 4.3.1 en la página 78 mencionamos que Rand et al. (2008) reportaron observaciones (únicamnete

tres puntos) de las ĺıneas infrarrojas de [Ne II] 12.8 μm y [Ne III] 15.56 μm. En este art́ıculo Rand

et al. reporta 0.32 como el valor máximo del cociente [Ne III]/[Ne II] en el halo y 0.13 en el disco,

con una tendencia de aumento como función de la distancia al plano |z|. Es claro en la Fig. 5.19

en la página 122 que el rango de valores reportados por Rand et al. es reproducible con los modelos

propuestos en este trabajo. Aunado a ésto, la tendencia de aumento de este cociente como función de

|z| encuentra una explicación similar a aquella que encuentra la misma tendencia presentada por los
cocientes [O III]/Hβ, [N II]/Hα y [S II]/Hα: al aumentar la distancia al plano de la galaxia el porcentaje

de contribución de fotones provenientes de los WDs es mayor, por lo tanto, la temperatura promedio

de los fotones del campo de radiación incidente al DIG es cada vez mayor y en consecuencia estos

cocientes también lo son.

Por último, la Figura 5.20 en la página 123 muestra el comportamiento del cociente de [OIII]

λ5007/λ4363 (diagnóstico de temperatura electrónica, el cociente disminuye con el aumento de la

temperatura) con respecto al cociente [N II]/Hα. En esta gráfica, además de observar los valores
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Figura Ĺınea Disk Abs Disk Meta DIG Abs DIG Meta
5.11 continua 0% solar 0% solar
5.15 continua 66% solar 0% solar

punteada 0% solar 0% solar
5.16 continua 66% solar 50% solar

punteada 0% solar 0% solar
5.17 continua 66% solar 50% disminuida

punteada 0% solar 0% disminuida

Tabla 5.3: Tabla que resume las caracteŕısticas de las cuatro series de modelos de fotoionización
actuales. En cada una de las series la contribución al porcentaje total de fotones ionizantes provenientes
de las estrellas WDs va desde 0% hasta 100% en pasos de 25%. En esta tabla “solar” se refiere a la
metalicidad solar considerada por Cloudy 08 y “disminuida” refiere a la metalicidad disminuida por
formación de polvo considerada por Cloudy 08 (Tabla 5.1 en la página 99). En la primera columna
se encuentra el número de figura que representa dichos modelos en este trabajo. Las columnas 3 y
5 representan el porcentaje de absorción de fotones ionizantes por parte del disco (col. 3) y del DIG
(col.5). En las columnas 4 y 6 se presentan la metalicidad del gas perteneciente al disco y al DIG
respectivamente.

(a) (b)

Figura 5.18: Predicciones de los modelos de fotoionización en los que se combina la absorción de la
radiación de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribución variable de
las estrellas evolucionadas (WDs). En el panel (a) se muestra la variación del cociente He I/Hα con
respecto al porcentaje de contribución de las estrellas WDs, mientras que en el panel (b) se muestra
la variación del mismo cociente respecto al parámetro de ionización.

predichos por los modelos de fotoionización propuestos en este trabajo, encontramos que para un valor

dado del parámetro de ionización, el aumento en el cociente [N II]/Hα se da mediante el aumento en

la temperatura electrónica del gas. Sin embargo existe un rango en el cual el aumento de [N II]/Hα

se puede dar dismunuyendo la temperatura electrónica siempre y cuando el parámetro de ionización

disminuya también.

Ninguno de los tres diagnósticos presentados en esta sección cuentan con un número importante

de observaciones en DIGEDA por lo que no se hace una comparación estad́ıstica, sin embargo hemos

graficado los valores de estos tres cocientes de ĺıneas (He I, [Ne III]/[Ne II] y [O III] 5007/4363) ya que
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Figura 5.19: Predicciones de los modelos de fotoionización en los que se combina la absorción de la
radiación de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribución variable de las
estrellas evolucionadas (WDs) que también han sido absorbidas en un 50%. Las sumas representan
modelos en los que la contribución de los fotones de los WDs es del 0%, los asteriscos del 25%, los
rombos del 50%, los triángulos del 75% y los cuadros del 100%.

los consideramos como diagnósticos muy importantes en los cuales hay que enfocar el estudio del DIG.

5.4. Discusión sobre los modelos de fotoionización

En primer lugar, la suposición de que el DIG es una región limitada por radiación, en los modelos

realizados en este trabajo, además de parecer la descripción más adecuada a la distribución que el gas

difuso y las fuentes de fotones ionizantes presentan en las galaxias, posee una gran ventaja sobre los

modelos limitados por materia: reproduce de manera natural la emisión de [O I] que se encuentra en el

DIG. En el caso de los modelos limitados por materia, la zona de recombinación del gas es escasa y por

lo tanto la emisión de la ĺınea [O I]λ6300 es muy baja aunque es posible variar el resultado del cociente

[O I]/Hα dependiendo de la profundidad óptica que se considere para “cortar” el modelo; en el caso

de los modelos limitados por radiación la extensión de la zona de recombinación es suficientemente

grande como para tener una emisión de [O I] apreciable respecto a Hα.

En el panel (b) de la Figura 2.2 en la página 39 es claro que ésto es justamente lo que se observa en el

DIG. Sin embargo sigue existiendo la posibilidad de que las regiones fotoionizadas sean parcialemente

limitadas por materia, es decir, que sean regiones en las que la frontera de ionización esté determinada

por el balance que jueguen los fotones ionizantes con la materia.

Por otro lado en la Sec. 5.3.1 en la página 108 hemos concluido que los modelos desarrollados

en este trabajo más cercanos a los modelos publicados por Sokolowski (1993), son aquellos con una

absorción del 99.9994% (τ = 12.024 � 1×101.08) de los fotones ionizantes y no modelos que consideren
una absoción del 66% (τ = 1.079 � 1×100.033) de los fotones ionizantes como se indica en S93. Esto se
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Figura 5.20: Predicciones del cociente [O III] 5007/4363 de los modelos de fotoionización en los que
se combina la absorción de la radiación de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y
una contribución variable de las estrellas evolucionadas (WDs) que también han sido absorbidas en
un 50%. Las sumas representan modelos en los que la contribución de los fotones de los WDs es del
0%, los asteriscos del 25%, los rombos del 50%, los triángulos del 75% y los cuadros del 100%. Este
cociente de [O III] es un diagnóstico de la temperatura electrónica del gas emisor ya que este cociente
deisminuye con el aumento de la temperatura (Figura 5.1 de Osterbrock, 1989).

puede deber a una confusión con el logaritmo de la profundidad óptica ya que la entrada de Cloudy

“stop Lyman optical depth”, considera que el dato dado es el log τ y no τ (es decir, si la entrada

en Cloudy es: “stop Lyman optical depth = 1.08”, el código considerará una profundidad óptica

τ � 12). Aunque los cocientes de ĺıneas en este caso están dentro del rango de las observaciones, este

modelo que considera más del 99% de los fotones absorbidos es f́ısicamente inviable ya que el flujo

absoluto de Hβ es sumamente bajo.

Es importante resaltar que la absorción de los fotones producidos por las estrellas OB del disco,

provee un mecanismo natural de aumento de la enerǵıa promedio de los fotones que llegan a ionizar y

excitar el DIG (ver Fig. 5.6 en la página 106). Este efecto sobre los cocientes de ĺıneas se ve claramente

en la Figura 5.9 en la página 109 y parece ser un mecanismo importante a considerar en la emsión del

DIG.

Por otro lado, la implementación del uso de modelos de atmósferas estelares en vez de cuerpos

negros para las estrellas evolucionadas parece jugar un papel muy importante en la predicción de los

cocientes de ĺıneas en los modelos de fotoionización del DIG (Figura 5.10 en la página 112). Esto se debe

a que el continuo producido por la combinación de cinco atmósferas estelares tiene una contribución

apreciable de fotones duros (1.5 Ry < E < 3.5 ), que los cuerpos negros no tienen. En la Figura 5.21 se

muestra una comparación del continuo combinado por cinco cuerpos negros (ĺınea punteada) contra

el continuo combinado por cinco modelos de atmósferas estelares (ĺınea continua), donde se puede ver

esta diferencia.
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Figura 5.21: Comparación de dos continuos combinados por cinco cuerpos negros (ĺınea punteada,
Teff=40, 80, 120, 160 y 200 kK) contra el continuo combinado de cinco modelos de atmósferas estelares
(ĺınea continua, Teff=50, 80, 120, 160 y 190 kK).

El aumento del porcentaje de contribución de las estrellas WDs (fuente de fotones duros) con la

distancia al plano galáctico |z| parece ser la razón por la que, en su mayoŕıa, las galaxias espirales vistas
de canto presentan un aumento del cociente [O III]/Hβ y [N II]/Hα (principalmente) como función de

la distancia al plano de la galaxia. Este efecto es evidente en la Figura 5.15 en la página 118 en donde

para un parámetro de ionización dado U, el aumento en el porcentaje de fotones provenientes de las

estrellas WDs es el parámetro que permite un aumento de [O I], [O II], [O III], [N II] y [S II] respecto

a Hα al mismo tiempo.

En el panel (c) de la Figura 5.15 en la página 118 también se puede notar que hay una ligera falta

en el ajuste de los modelos numéricos sobre las observaciones. Hemos considerado que ésto puede ser

corregido haciendo cambios en la metalicidad de [S II] y/o [N II] en los modelos. La suposición de que

el gas del DIG puede tener una metalicidad diferente a la que tiene la vecindad solar (la supuesta en

los modelos desarrollados en este trabajo), es f́ısicamente plausible en virtud de que el gas del halo

galáctico es menos metálico que el del disco (ya que no ha sido enriquecido por varias generaciones

de estrellas) y es ah́ı en donde se encuentra la mayor parte de DIG observado (lo que hemos llamado

eDIG).

En la Figura 5.17 en la página 120 se puede observar el efecto en los cocientes de ĺıneas emitidos

que produce la disminución del contenido de metales en el gas difuso por formación de polvo. Al

disminuir el número de enfriadores (metales) permite llegar al extremo del ala derecha de la gaviota

(distribución de DIGs) con menor porcentaje de fotones provenientes de los WDs. Esto es de gran

ayuda debido a que los WDs con relativamente pocos y un gradiente en la metalicidad podŕıa ayudar

a compenzar el gradiente de Q(H0) como función de la distancia al plano.
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Sin embargo, ésto tiene la gran desventaja de que no es posible dar una solución única de porcentaje

de contribución de fotones de los WDs y de metalicidad del gas del DIG al mismo tiempo para una

observación dada. Es decir, hay una degeneración en los modelos que tratan de reproducir los datos

observacionales del DIG.

Figura 5.22: Comparación de los continuos incidentes al DIG utilizados en los modelos de este trabajo
(todos normalizados a Φ(H) = 3.16 × 105 s−1 cm−3): continuo de una formación continua de 10
a 120 M� sin absorción (negro), continuo anterior absorbido en un 66% de los fotones ionizantes
(magenta), combinación de un 25% de fotones provenientes de una formación estelar continua y
un 75% de fotones provenientes de estrellas evolucionadas (verde), misma combinación pero con el
continuo de las estrellas evolucionadas absorbido en un 50% de sus fotones ionizantes (rojo) y mismo
continuo que el anterior pero tomando en cuenta la disminución de metales en el gas del DIG debido
a la formación de polvo (azul).

Finalmente, en la Figura 5.22 se muestra una comparación de las cinco series de continuos utilizados

en este trabajo. Los modelos negro y magenta no tienen contribución de fotones de WDs mientras que

en los modelos verde, rojo y azul el 75% de los fotones ionizantes proviene de las estrellas evolucionadas

y calientes. Es claro que, aunque la metalicidad del gas y la absorción del campo de radiación produce

efectos muy importantes en el espectro emitido por la fuente, el principal efecto es aquel producido por

la contribución de fuentes estelares sumamente calientes (50 ≤ Teff ≤ 200 kK), apoyando la hipótesis

propuesta por Lyon en 1975.

Congruencia del flujo ionizante proveniente de las estrellas evolucionadas

Al igual que los modelos realizados en el caṕıtulo anterior de este trabajo, los modelos desarrollados

con el código numérico Cloudy, son capaces de reproducir la distribución de los cocientes de ĺıneas

observados en el DIG. Sin embargo hemos visto también que esto no es suficiente para poder confirmar

la propuesta de la existencia de una sóla fuente de ionización para el DIG (la fotoionización), aún

cuando ésta provenga de dos poblaciones estelares distintas. Es necesario, por lo tanto, hacer una
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discusión respecto al flujo de fotones ionizantes de hidrógeno provenientes de las estrellas WDs que

hemos supuesto y aquel detectado en diferentes galaxias.

Quizá la forma sencilla de saber si el flujo total Φtot que ioniza el DIG y el cual hemos inferido a

partir de las observaciones de Zurita et al. (Cap. 5.3 en la página 105) es congruente con el flujo de

estrellas evolucionadas que tiene una galaxia, es comparando el número de estrellas WDs (NWD) que

se necesitaran para tener un Φ(H) = 3.25× 105 fotones/s/cm2 en una galaxia. Para ello es necesario

observar el flujo de fotones, proveniente de una sóla estrella, que llega a un elemento de superficie por

unidad de tiempo:

Φ(H)� =
Q(H0)�
4 π r2

cos θ (5.6)

donde Q(H0)� es el número de fotones ionizantes promedio que produce una WDs por unidad de

tiempo, r es la distancia a la que se encuentra la estrella del elemento de superficie y θ es el ángulo

de incidencia de los fotones con respecto al elemento de superficie.

Si consideramos una densidad de estrellas:

N� =
NWD

volumen

entonces tendremos que el flujo total de fotones será:

Φ(H)tot =
∫ π

0

∫ 2π

0

∫ R

0

Q(H0)�
4 π r2

cos θN� r2 sen θ dθ dφdr (5.7)

que resolviendo:

Φ(H)tot =
Q(H0)�

4
N� r

donde r es la distancia de la fuente de fotones a una condensación de gas que está siendo ionizada

(en este caso R será el tamaño total de la región de gas considerada). En el caso extremo de los

modelos presentados en este trabajo (caso en el que el 100% de los fotones provienen de las estrellas

WDs), podemos considerar que la condensación de gas se encuentra a 2-3 kpc de plano de la galaxia

(máxima distancia promedio de las observaciones del eDIG en la literatura). Entonces, si consideramos

también un caso promedio del número de fotones ionizantes Q(H0)� que emite una estrella WDs

(Q(H0)� = 1×1047 fotones/s), la densidad de estrellas evolucionadas que proveen los fotones necesarios
para ionizar el DIG seŕıa:

N� =
4Φ(H)tot
RQ(H0)

∼ 6 kpc−3 (5.8)

Si ahora consideramos una galaxia como un cilindro de 10 kpc de radio y de altura 3 kpc (tomando

ésta como la altura t́ıpica máxima del eDIG), entonces el número esperado de estrellas WDs que se

requeriŕıan en una galaxia para ionizar el eDIG seŕıa de:

NWD ∼ 100000 estrellas (5.9)
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Desafortunadamente estamos hablando de estrellas que no se observan en el rango óptico del

espectro electromagnético (Teff = 100 kK), ni tampoco en el de los rayos X, por ello, son estrellas de

las cuales no se cuenta con un censo observacional que nos permita una comparación de la predicción

realizada en este trabajo con las poblaciones estelares que se encuentran en las galaxias. En virtud a

ello, hemos decidido examinar la posibilidad de que le flujo ionizante del DIG sea enteramente provisto

por estrellas evolucionadas a partir de dos trabajos realizados previamente en la literatura:

1. Comparación de flujos ionizantes en otros trabajos. Para poder explicar la emisión de gas ionizado

encontrado en galaxias eĺıpticas, Binette et al. (1994) realizaron un modelo del flujo ionizante

que puede ser emitido por la población de un brote de formación estelar de edad 1.3 × 1010

años. En este trabajo Binette et al. derivan el número de fotones ionizantes y la distribución

espectral de enerǵıas de la radiación emitida por una población de estrellas generadas en un

brote instantaneo de formación estelar (utilizando una distribución de masas de Salpeter (1955)

entre 0.1 y 125 M�).

En la Figura 1 de este art́ıculo se puede observar que el flujo de fotones ionizantes proviene de

diferentes poblaciones estelares dependiendo de la evolución temporal del brote de formación

estelar. Mientras que a edad cero el 100% de Q(H0) proviene de las estrellas jóvenes y calientes

OB, éstas evolucionan rápidamente permitiendo que los fotones de las estrellas post-AGB (aque-

llas estrellas que aún conservan su envolvente gaseosa) y old post-AGB (aquellas que hace más

de 5000 años que salieron de la rama asintótica y que ya no conservan la envolvente gaseosa)

se vuelvan dominantes alrededor de los 5 × 107 años, contribuyendo estas últimas con fotones

ionizantes hasta una edad mayor a los 1010 años. En este trabajo Binette et al. (1994) hacen una

comparación de la luminosidad en Hα que predice su modelo para 15 galaxias eĺıpticas con aque-

llas luminosidades observadas en éstas, encontrando que 14 de las 15 galaxias tienen un cociente

≈ 1 entre ambas luminosidades, lo cual significa que las estrellas old post-AGB (las únicas que

contribuyen al flujo ionizante al tiempo considerado) son capaces de producir la totalidad de los

fotones que se requieren para ionizar el gas de las galaxias eĺıpticas (suponiendo que la eficiencia

de procesamiento de los fotones por el gas es del 100%).

Por otro lado, Binette et al. encuentran que el ancho equivalente de las ĺıneas (EW) aumenta

con la edad del brote de formación estelar y aquel predicho por los modelos de 1.3× 1010 años

es de ∼ 1.7 Å el cual encuentran consistente con aquel medido en las observaciones (1.5 - 4 Å).

Dados estos dos argumentos, los autores concluyen que las estrellas old post-AGB son candidatos

serios para generar la cantidad de fotones ionizantes implicados en el gas tibio observado en

galaxias eĺıpticas.

2. Conteo de Nebulosas Planetarias. Buzzoni et al. (2006) basados en la teoŕıa desarrollada por Ren-

zini & Buzzoni (1986) hacen una predicción del “número de Nebulosas Planetarias luminosidad-
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espećıfico” dependiendo de la edad del sistema de luminosidad Ltot y del tipo morfológico de

éste (en el caso de galaxias completas):

α(t) = NPN/Ltot = β τPN (5.10)

en donde β es el “flujo evolutivo espećıfico”, el cual contiene la información del tiempo de

evolución de la estrella central de la NP, el cual a su vez depende de la masa inicial de la estrella

y de los modelos que se utilicen para calcular los episodios de pérdida de masa, duración e

intensidad de la estrella en la fase asintótica. Posteriormente, hacen una comparación de este

número de NP observables con 14 galaxias que contienen un censo considerable de estos objetos.

Para ello, los autores hacen uso de factores de completés por aquellas NP que no se han podido

observar principalmente debido a los ĺımites de magnitud de las observaciones. De tal forma, por

ejemplo para la Vı́a Láctea (que contiene ≈ 2000 NP observadas), estiman que debe de haber

alrededor de 25000 NP observables al d́ıa de hoy, lo cual implicaŕıa α = 4 × 10−7. Por otro

lado, en este trabajo Buzzoni et al., para una galaxia tipo Sc con un evento de pérdida de masa

conservador, predicen α = 1.62× 10−7 con lo cual, si se toma la luminosidad bolométrica de la

Vı́a Láctea como L = 4.4× 1010 L� hace un estimado de ≈ 7000 NP observables en un sistema

de 15 Gyr de edad.

Es importante hacer notar que las grandes incertidumbres que hoy se tienen respecto a las masas

de las estrellas núcleos de NP, aśı como de su evolución, de la función de luminosidad de las NP,

etc. hacen que la predicción de α tenga grandes incertidumbres que, aunadas a las incertidumbres

en los factores de completés de las observaciones, llevan a una predicción del número total de

NP observables en un sistema muy incierta. Por otro lado, en este mismo trabajo, Buzzoni et al.

hacen incapié en la conjunción que deben de tener los tiempos de evolución del núcleo de la

NP y del tiempo dinámico de evolución de la envolvente gaseosa para que una NP pueda ser

ionizada y por lo tanto observable.

Si bien es cierto que no conocemos el número de WDs que pueda haber en una galaxia, es también

cierto que la probabilidad de que se de una estrella caliente evolucionada carente de envolvente ionizada

(es decir, sin envolvente que absorba los fotones ionizantes que de ella emanen), parece ser mucho más

alta que aquella de que se de una NP observable, por lo tanto, podemos inferir que el número de

WDs debe de ser mucho mayor al número que se estima de NPs en una galaxia. Por lo tanto, aunque

no podemos decir si el número estimado de WDs a partir del flujo requerido para ionizar el DIG es

congruente o no con las observaciones, basados en los trabajos de Binette et al. (1994) y de Buzzoni

et al. (2006), es posible decir que tampoco es número que parezca irreconciliable con la información

que hoy en d́ıa se tiene respecto a este tipo de población estelar en una galaxia.
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Burbujas “fósiles” calientes en los halos galácticos

Sabemos que las Nebulosas Planetarias son nebulosas gaseosas que son ionizadas por estrellas

evolucionadas y muy calientes que poco a poco se van dispersando en el medio interestelar pero que

se mantienen aún calientes. La posibilidad de que estas burbujas fósiles aún existan en el halo sin que

las distingamos del resto del plasma (que formen una buena parte del eDIG) depende del tiempo que

la nebulosa tarde en:

1. Recombinarse

2. Enfriarse

El tiempo de recombinación de una nube de densidad ne a temperatura Te = 10000 K esta dado

por:

tR =
3.17× 10−8

ne αB
yr (5.11)

donde αB es el coeficiente de recombinación. Para una nube de densidad ne = 0.1 cm−3 este tiempo

de recombinación es de 1.2× 106 años.

Por otro lado, el tiempo de enfriamiento de la misma nube estará dado por (Ecuación 6-10 en

“Physical Processes in the Interstellar Medium”, Lyman Spitzer 1978):

tΓ =
2.0× 104

np
yr (5.12)

donde np es la densidad de protones en el medio (que si se considera compuesto únicamente de

hidrógeno es igual a ne). Suponiendo la misma densidad que en el caso anterior, el tiempo de enfria-

miento de la nube es de 2× 105 años. Es decir, una nube supuesta de Te = 10000 K y ne = 0.1 cm−3

tarda en recombinarse 6 veces más que lo que tarda en enfriarse, por lo tanto el tiempo de “vida” de

una nebulosa “fósil” estará determinada por este último (ya que es el más corto). 2× 105 años es un

tiempo muy corto como para considerar a estas nebulosas fósiles como una contribución primaria a la

emisión del eDIG.
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Caṕıtulo 6

Conclusiones

Al inicio de esta invesigación, nos planteamos como objetivo buscar una respuesta a tres preguntas

fundamentales en el estudio de Gas Ionizado Difuso:

1. ¿Cuál es la diferencia emṕırica entre el gas de las regiones H II y aquel del DIG y que por lo tanto

nos permite hacer una clasificación objetiva de estos dos medios (ambos tibios y ionizados)?

2. ¿Cuál es la diferencia en las caracteŕısticas f́ısicas de ambos medios que permite hacer esta

diferenciación?

3. ¿Cuál o cuáles son las fuentes de ionización y calentamiento más probables del DIG?

Para poder alcanzar estos objetivos dividimos la investigación en dos partes: el enfoque estad́ıstico

y el teórico (a partir de modelos numéricos). Cada una de las partes nos permitió dar respuestas

concretas a estas dos preguntas:

1. Encontramos que aquellas regiones con log([N II]/Hα)< -0.5 pueden ser clasificadas como re-

giones H II y aquellas regiones cuyo log([N II]/Hα)> -0.3 pueden ser clasificadas como DIGs,

dejando los valores intermedios como regiones de transición. Aunque varios de los cocientes de

ĺıneas estudiados presentan diferencias claras entre las regiones H II y el DIG, el [N II]/Hα por la

clara diferencia entre las distribuciones, porque no requiere corrección por enrojecimieno y por

la cantidad de observaciones con la que se hizo la estad́ıstica, parece ser el más indicado para

dar un criterio de diferenciación entre ambas regiones.

2. La diferencia f́ısica fundamental entre los dos tipos de regiones parece ser la temperatura del gas

(el DIG es más caliente que las regiones H II). Esta diferencia, aún siendo ambos medios tibios,

hace que la distribución de varios de los cocientes de ĺıneas entre una región y otra cambien

sustancialmente. Entre estos cocientes de ĺıneas se encuentran principalmente [O III], [N II] y

[S II].
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3. Los modelos de fotoionización limitados por radiación desarrollados utilizando un campo io-

nizante compuesto por una combinación de fotones de estrellas OB del disco absorbidas con

fotones de estrellas evolucionadas calientes (WD), reproduce naturalemente la distribución y

comportamiento de los diferentes cocientes de ĺıneas observados en el DIG. Aunado a ésto, la

comparación con varias fuentes en la literatura parece indicar que la población de estrellas WD

estimada para varias galaxias espirales y eĺıpticas, tiene una contribución de fotones ionizantes

que es plausible con lo necesario para ionizar al DIG bajo las suposiciones de los modelos de

este trabajo.

Además, durante el proceso de esta investigación, el trabajo realizado nos permitió llegar a una

serie de conclusiones que vale la pena mencionar y para ello, a continación hacemos una descipción

breve del trabajo realizado.

Enfoque estad́ıstico

Realizamos la recopilación de los datos observacionales del DIG en la literatura, lo cual nos permi-

tió crear la primera base de datos del gas ionizado difuso -DIGEDA- la cual se encuentra disponible

de manera libre en http://vizier.u-strasbg.fr. Esta base de datos contiene 1061 grupos de observaciones

diferenciadas en regiones H II, regiones de transición y regiones difusas. Los datos fueron digitalizados

de 17 referencias bibliográficas y contienen datos de 25 galaxias espirales (tanto vistas de canto como

vistas de cara) y de 4 galaxias irregulares.

Una vez compilada DIGEDA, encontramos que el ∼ 76% de los datos de ésta no teńıa una clasi-

ficación de las regiones observadas, de estos datos ∼ 96% correspond́ıan a datos de galaxias espirales

vistas de canto (en donde el DIG queda relativamente aislado de las regiones de formación estelar).

Por lo tanto, para este tipo morfológico de galaxias propusimos un primer criterio de clasificación del

DIG en este trabajo basándolo en la distancia de la región observada al plano de la galaxia. De esta

manera, todas aquellas regiones cuya distancia al pano fuera menor a 500pc fue considerada como

región H II, aquellas con una distancia entre 500 y 1000pc fue considerada como región de transición

y todas aquellas con una distancia mayor a 1 kpc fue considerada DIG extraplanar (eDIG).

De esta manera ∼ 98% de los datos en DIGEDA pudieron ser incluidos en un análisis estad́ıstico

basado en los diagramas de diagnóstico de ĺıneas de emisión, tal como [O III]/Hβ vs [N II]/Hα (dia-

grama BPT). El primer resultado que encontramos de este análisis fue que la región en la que se

encuentran localizados los datos (sin importar si son regiones H II, transición o difusas) provenien-

tes de galaxias irregulares se localizan en el extremo izquierdo del diagrama BPT ([O III]/Hβ alto

y [N II]/Hα bajo) junto con la distribución de datos correspondientes a las regiones H II en galaxias

espirales. Esto nos ha permitido proponer que lo que hasta el d́ıa de hoy se han clasificado como

regiones de DIGs en galaxias irregulares son posiblemente regiones H II de muy bajo brillo superficial

o bien no son DIG en el sentido de las galaxias espirales debido a que posiblemente el mecanismo de
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ionización y excitación en ambos tipos de gas difuso son diferentes.

Por otro lado, encontramos que las distribuciones de [O III]/Hβ, [N II]/[S II], [N II]/[O III] y de

la medida de emisión (EM) no muestran diferencias apreciables entre un gas y otro por lo que no

pueden ser utilizados como diagnósticos de clasificación como se ha propuesto por diferentes autores.

Sin embargo, si se considera el criteŕıo de clasificación del cociente de [N II]/Hα es posible encontrar

una medida de emisión cŕıtica para cada galaxia que permite diferenciar entre las regiones H II y el

DIG.

Los principales resultados de esta parte del trabajo fueron publicados y se encuentran disponibles

en Flores-Fajardo et al. (2009).

Enfoque teórico

Tomando como punto de partida a la galaxia más estudiada (además de la Vı́a Láctea), NGC891,

desarrollamos modelos suponiendo que el DIG es una capa de mezcla, entre un gas tibio, estático y

un viento caliente. Estos modelos fueron desarrollados con el código numérico mappings ic tomando

en cuenta la disipación de enerǵıa que se da en el gas por la viscosidad turbulenta y la fotoioniza-

ción en un modelo f́ısico único. Dos secuencias de modelos desarrollados bajo la descripción de la

disipación de enerǵıa por conducción turbulenta nos permitieron reproducir las tendencias globales

de los datos espectroscópicos publicados de NGC891. La primera de estas secuencias es aquella en

la que la veocidad del gas caliente aumenta de 27 km s−1 a 133 km s−1. Si esta secuencia fuera una

descripción f́ısicamente válida para el mecanismo de excitación y ionización del DIG, esto significaŕıa

que la velocidad del viento caliente aumentaŕıa al amentar la distancia al plano galáctico. La segunda

de estas secuencias es f́ısicamente más intuitiva ya que supone que el parámetro de ionización es el

que cambia (disminuye de 4.0 × 10−5 a 4.0 × 10−6) al aumentar la distancia al plano galáctico. En

esta secuencia de modelos pudimos concluir que el proceso de fotoionización no es el dominante en la

capa de mezcla en virtud de que la emisión de todas las ĺıneas prohibidas disminuyen al aumentar U.

Aunque los modelos desarrollados de capa de mezcla son exitosos en la reproducción de los datos

observacionaes y de las tendencias que éstos siguen en NGC891, un cálculo nos permitió cuncluir que

se requeriŕıan ∼ 2400 capas de mezcla por arcsec para reproducir el brillo superficial observado en Hα

(2× 10−17 erg cm−2 s−1 arcsec−2) por lo que el argumento no es válido f́ısicamente.

Los principales resultados de esta parte del trabajo fueron públicados y se encuentran disponibles

en Binette et al. (2009).

Por otro lado, realizamos modelos de fotoionización con el código numérico Cloudy tratando de

reproducir los modelos publicados tomando en cuenta la contribución de los fotones povenientes de

las estrellas centrales de nebulosas planetarias (Sokolowski & Bland-Hawthorn, 1991, CPNs), y por

el otro la absorción de un cierto porcentaje de los fotones del campo de radiación proveniente de las

regiones de formación estelar en el disco galáctico (Sokolowski, 1993). En estos modelos encontramos
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que los parámetros de entrada de los modelos publicados en estos art́ıculos no son del todo claros y

no permiten una reproducción de los resultados que publicaron.

Además de estos dos trabajos, Rand (1998) utiliza modelos de Sokolowski de fotoionización que

reporta que no fueron publicados y da una visión de los parámetros utilizados en estos modelos. La

reproducción de los cocientes de ĺıneas predichos por estos modelos tampoco se pudieron reproducir

bajo las condiciones que Rand publica en su art́ıculo.

En resumen, en este trabajo hemos realizado una investigación bibliogáfica exhaustiva que dio

como resutado la primera base de datos del DIG: DIGEDA. Posteriormente desarrollamos dos tipos

de modelos numéricos buscando la fuente de ionización y excitación del DIG: modelos de capa de

mezcla y de fotoionización pura. Proponemos que los modelos de fotoionización que toman en cuenta

al mismo tiempo efectos que, por śı solos, no son del todo capaces de reproducir el rango completo

de las observaciones del DIG, son capaces de reproducir dicho rango y parecen ser muy cercanos al

escenario f́ısico que prevalece en el DIG.

Trabajo a futuro

El trabajo realizado en esta investigación ha puesto particular énfasis en trabajo, tanto observa-

cional como teórico, que hace falta por hacer:

De las 29 galaxias de las cuales se cuenta con datos espectroscópicos en DIGEDA, únicamente

4 de ellas son de tipo morfológico irregular, por ello un análisis estad́ıstico es imposible, y por ello

en este trabajo no se puede concluir nada respecto al DIG en este tipo de galaxias. En virtud a ello

es indispensable aumentar la muestra observacional del DIG en galaxias irregulares para aśı poder

confirmar o refutar la propuesta realizada en este trabajo de que lo que hasta el d́ıa de hoy se ha

clasificado como DIG en estas galaxias no tiene la misma naturaleza f́ısica que el DIG en espirales.

Es de suma importancia que las observaciones espectroscópicas que se hagan sean con telescopios de

gran embergadura ya que es necesario detectar emisión de muy bajo brillo para poder aśı descartar

que no se haya observado el DIG por falta de profundidad de las observaciones.

Por otro lado, aunque la muestra de galaxias espirales en DIGEDA es lo suficientemente grande

como para poder hacer conclusiones importantes respecto a las caracteŕısticas f́ısicas predominantes

en el DIG en estas galaxias, la información que se tiene de varios cocientes de ĺıneas que pueden dar

información relevante respecto a la fuente de ionización y excitación del DIG es incompleta. Entre

estos cocientes, la razón de He Iλ5876/Hα ha sido poco observada y su observación es indispensable

para acotar la dureza del espectro ionizante del DIG. Otro de estos cocientes de los cuales se carece

de información, es el de [O III]λ5007/λ4363, el cual es un diagnóstico de la temperatura del gas.

La observación de estos cocientes de ĺıneas requiere observaciones muy profundas del gas ionizado

difuso con grandes teslescopios o bien con muy largos tiempos de exposición en telescopios medianos

(OAN-SPM por ejemplo).
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Finalmente, aunque los modelos de fotoionización realizados en este trabajo son modelos mucho

más completos que los que hab́ıa antes, no son modelos lo suficientemente completos ya que hace falta

desarrollar modelos que tomen en cuenta varios efectos: los gradientes de metalicidad (del gas y de las

estrellas) con la altura al plano galáctico, aumento del porcentaje de absorción del campo de radiación

que sale del plano galáctico al aumentar la altura al disco de la galaxia (ésto cambia a cada paso la

pendiente del espectro ionizante y por ello la enerǵıa promedio de los fotones que llegan al DIG), etc.
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AB5TRACT 

h is gencr~lly b.:lie\"cd Ih:1I O S[ars. confined Ile~r Ihe ga laclic midpl,tnc. ~re somchuw ~blc [O pholoioni~.e ~ signif· 
ieanl fraeüun uf ",h~1 is lerl11eu lhe "uifJuSl! ioni7.e<.! g~s" (DIG) uf spir;\l gabxies, which can e ~ lenu up lO f ~2 kpc 
abo"e Ihe galaelie l11iuplanc. The healing oflhe DIG remains poorly unucThlood. ho"'ever. as simple phutuioni7.ation 
I1100cls uo not reproduce lhe obsen'e<.! lioc r;lIio correlmions "'ell or thc DIG tempcrmure. We presem lurbulcm 
Illixing layer (TML) IllOOcls in ",hieh wann phOloionized eondcnsations are illllllerscd in:1 001 . upcrsonic ",ind. 
Turbulent diss ip~lion and mixing gener31e an intermediate region where Ihe gas is aeceler~led. heatcd. and mixed. 
The emission spcelnnn uf ,uch byers i ~ curnp~red \\'ilh "bser"ati"ll, uf Ranu uf tlJ<, DIG in lhe cdge-un spiral 
NGC 891. We generalc 1"'0 sequence of nlOdels tha! tit the lint' rmio currt'l<ltions bt't"'c<:n [511 [/Ha. [O t [fHa, 
[N tt)/[5 u[. :tnd [O ttt)/Hf:I reasonably ",dI. In onc ~cquen"e uf mOOels. thc hot ",ind \'elocity increases. ",hile in 
Ihe other, the ioni7.alion pammeler anu layer opacily increa,e. Dcspile the success of Ihe mixing 1:tyer mOOels. Ihe 
o"emll efliciency in reprocessillg the >lellar UV is much too lo\\'. much less than 1%. whieh COlllpelS us 10 rejcet 
Ihe TM L modi'l in ilS prescnt foml. 

Kry \\"ord,,'." hne: fOrrTIation - h)'drodynamics - turnulcnee - galaxies: indi l'idual (NGC 891) - 15M: lines and 
bands 

l . INTRODUCTION 

The "a51 majority of lhe frt.'C eleclrons in lhe imcrslellar 
rnediulll (15 M)oflhe Milky Way resiue in a !hick (- 900 pe sea le 
heighl) ditl""sc layer, ",hieh ¡ills aboul 20% oflhe 15M \'ulumt'. 
,,'ilh a loca lmidplane density of aOOul 0.1 cm-J. 5ueh a phase 
is now kl1()\O:n to be a geneml feature of cxternal Slar-forming 
galaxies. both spimls (e.g .• Wallemos 1998: Ülte el al. 2001 . 
2002) ~nd irregubrs (e.g .• Hunler & Gallaghcr 1990: M~rtin 
1997). h is referred loas lht' wann i(mizt'd rnedi"rn (W II\ I)orthe 
dilTuse ionizcd gas (DIG ). Fur euge-un spirals, unly in lhe more 
actj,'ely smr-funning galaxies does thc gas m:tnifcsl itsclf as a 
smooth. wiue. prcad !ayer of cmission deleetable abo"e the H ti 
region layer (Rand 1996). ]¡ is gencmlly bdiel'ed Ihm O slars. 
confined prilllarily 10 widely sCp!lrated slellar associmions near 
tht' G;llactic rnidpl:mc, are somehow able 10 phOlOionize a 
signifieant fraction of the: 15M nO! only in the disk bul also 
",ilhin lhe h:tlo. 1- 2 kpc ,lbo\'e lhe miuplJlle. The hcating 
of the WIM or DIG rcnmins poorly uooersl00d. oo"'el'er. As 
ShOWll by Madsen el al. (2006). IIlt: IClllpcraturcs of the Galactic 
WIM is 2000-3000 K higher than I h~1 (lf Galaoic H n rcgions. 
Interestingly. the r~l ios of forniddcn lines such ;lS [5 u[. [N n[ 
or [Ol[ ",ilh respcct lO H" h~\'e beell sh<N:n lO anlkurrelale 
,,'ilh thc WIM/ DlG Ha suñace brighlncss (e.g .. R<lnd 1998. 
hereafter R98: Madsell el al. 2(06). Thc fainter the cmissiull 
brightness. the higher Ihesc mlios bccome. A . imilar lrend is 
found with seale heighl : abow the di.,k in edge·on ga laxies. 
Reynolds CI al. ( 1999: hercafter RHT) propose thal an inerease 
in gas lempcr;lIure rnay suftice 10 cxpl~in such increase in Ilne 
rmios. The dewilcd MUuy by Collins & Rand (2001 ) of the DIG 
in four euge-on galaxies sugge>ls. howe\"er. thal a syslcmatic 
increase in ionizmion. at leasl of Ihe fmelion of 0 -. mighl be 
rcquired as welllO aecounl for Ihe obser"cd Ircnds. 

Turbulcm mixing !ayer (hcreafler TM L) induced by a h01 
winu is one of the m~'Ch~ni sm s con,i<lcrcd by R98 10 provide 
supplcmental ionizalion and heating. lt allowed the author 10 
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satisfaclOrily rcprOOu<'e the line r~tios ooserwd in Ihe DIG of 
Ihe edgC-Oll spir~1 NGC1I91 (siluated al 9.5 Mpc). In "rder 
10 ubwin a rcason"ble fit h",,'c"er, the mixing I~yer rnOOd 
had 10 be combined with a varying proponion uf maner­
boundeu photoionizcd condensmions. In thi s cumposite mooel. 
the photoionization moocls were taken from J . Sokolo",ski 
(more informal ion C:lI1 be found in Bland-Ha"'lhom et al. 1997). 
while Ihe mixing laycr calcul:lIiolls were borrnwe<.!4 from 5la\' in 
t't al. ( 1993: here<tfter 55B). In the prt'sent worl< , we propuse 
two improvcnlen1s 10 the heuri stic COlllflosil/' mOOel introduce<.! 
by R98: ( 1) an imegmted mOOcl- the mi xing layer anu the 
nmttcr-bounde<.! photoionizcd condcnsalions are e~1culated as 
:l single ·gas compom'nl submitted 10 ~n eXlem,,1 ioni7.ing flux: 
(2) beller lurbulenee n1icrophysics------r~the r Ihan considcring :l 

single TML lempcrature gi\"en by the geometrieal mean of the 
warm anu hOl phases. " 'e uerive a IcmpcrJture SlnlCture for 
the TML using the mixing length scheme prescnted by Cantó 
& Raga ( 1991 ). Ialer intplemenleu in the cmission-linc cOOe 
M.\l'I'INOS le (Binetle el ~l. 1999). 

TIle paper is org,mizcd as follows. The equalions desc ribing 
a TML and lheir inlplcll1entation in Ihe eOOe MAI'P1 NGS te are 
ui scu.se<I in 5ection 2. The reslIlt s ublaineu from calculatiu n!; 
of Ihe TML >lruelure and of il s emission-lille .pcclrum are 
preSl' nte<.! in Section 3 and compart.--d ",ilh the line mtios frol11 
lhe DIG of NGC 891. A brief discuss ion follows in 5eclion 4. 

2. MODELlNG TUR BULENT M1X ING LAYER5 

2.1. P«'r;,," s \\nrksOII TML 

1t is nOl su elear ",hat exaelly tht' differenee is between 
"stanuard" shock wave he<tting (i.c .. heating and / or ioniza!ion 
uue to the pass~ge of a single. well -dcfined shock "'ave). alld Ihe 
heating Ihm takes place in a eOl11pI'C-,siblc. TML. In j)anieubr. 

• tn panitular.l"" modot o( SSIJ ... i\h t', .. H ~m s-' . t _ to'-' K and 
<lrplacd g.s n"-1atlid,,,,,, 
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il is nOI enlirely clc¡¡r whclher such a lUrbuknl layer aClU¡¡lIy 
,generales a number of weak shock wa\"es. or whelher il has 
a lurbulcll1 cascadc ending in lurbukll1 dissipmion wilhoUllhc 
appcaranee of shock wa\'cs. 

The ini1ial work on lhe lheory of aSlrophysical lurbultnl 
mixing layers was presellled by Kahn ( 1980) in Ihe conleXI 
of Herbig-Huro jets. Kahn studied lhe linear ,md qu~tdralic 
penurb.1lion lheory of the interface .n the ed,ge of ¡¡ jel 11",,·. 
The line¡¡r lheory w¡¡s swdied by a number of aUlhors in 
considerable detail in lhe COnleXI of e.\lragalaclic jets in both 
lhe gas dynamic and lh<' magnetohydrodynalllie COll1eXIS (see. 
e,g .. the rcview of Bodo 1998). For Ihe rad;,u;l'e Hcrbig-Ham 
jel case. numcrical silllulalions h,wc been carr;ed out. e.g .. by 
Rossi et al. ( 1997) and Stone et ¡¡1. ( 1997). Analylic modcls 
ba.-:ed on the sland¡¡rd "1lIrbulenl viscosity" appro.lch (with 
a turbulcm viscosi!y p"r~llleteri7xd Wilh ¡¡ simple. "Illixing 
lenglh" approxim.nion) were compUl<-d by Cmló & R¡¡ga 
( 199 1) and Noriega-Crespo el ¡¡1. ( 1996). Also. Oyson et ¡¡!. 
( 1995). LizmlO & Gio\"¡¡nardi ( 1995). and Taylor & Raga ( 1995) 
eOlllpllled models Ihm includcd more or less dewilcd IrcatmenlS 
of Ihe chcmislry associalcd wilh mixing Ia}·ers. However. Ihese 
l110dels did nOI includc a propcr cakulalion of Ihe ionizalion 
stale und line elllissil'Íly of lhe ionited regiuns of Ihese lIows. 
Binenc el '11. ( 1999) 'ldopled Ihe mixin,g layer scheme den:loped 
by Rag¡¡ & Cantó (1997) and incOJl'Orated Ihe ionizalion 
e\"olulion of all the species considered and Ihe imegralion of 
Ihe full clllission-line spe<:lrum from Ihe mixing I'lyer. These 
inilial calculalions were intended 10 explain Ihe speclnnll fmm 
small excilaliOll knots obscr\"ed in Herbig-Haro objetls. 

In lhe conleXI of lhe interslellar 'lIld the intr.,c1uslcr media. 
Bcgelman & Fabian (l 990) proposed a pre,criplion for e\"3Iu­
aling Ihe temper.llure of a TML. [n a sU~luellt work. SSB 
used lhe samc prcscripliol1 10 calculale Ihe emission-line 5pee­
Imm from such layers. Their mooel includcd radiarive lransfer. 
which allowed lhesc aUlhors 10 con,ider lhe dTeel of lhe ionizing 
pholons emined by Ihe mixing !ayer il-"elf. Tltese calculations 
were lIscd by R98 in his study uf lhe NGC 891 DlG_ 

For lhe preSCnt lI"ort. \\"e adoPled lhe mixing kngth presc rip­
lion of RineHe el al. (1999). Jescribed beloll". We also il1cor­
pormed radiali\"e lransfer. which will al10w us 10 considers Ihe 
imp.1C1 ofionizil1g pholons Ihm oril.>Ínme nol only fromlhc inter­
nal difTuse tield produccd by Ihe mixing layer. bul fmm eXlenml 
sources as well. sU<'h a~ Ihe ionizing UV fmm H 11 rcgions. 

2.2. A 1I1;.I";"g u/lgl/, Aflflro<1c/' 

For simplitilY. we assume an infini!e planc imerface. along 
which u hOI wind of h:mperJlure T •. is lIowing supcrsonically 
,,'ith \"eloci!y V., ,,' ilh rc,;peCI tO a slalÍc wann gas I'lyer of 
hydro¡;en numberdensi ty 11 0 anJ tC111per~!Ure To . The TML thal 
Je\"elops belll"een Ihe hOI and warm pha,es has a geometrical 
lhiekness /". as deseribed in Ihe diagram of Figure 1. For Ihe 
ca"\C of a Ihin. sleady 'Iale. high ~hch number radiali"e mixing 
layer. Ihe ad"eclil'C Icrms along lhe dircclion of Ihe mean 1I0w 
can be ncglceted wilh respcCt lO lhe corresponding lenns aCfOSS 
lhe thickncss of lhe mixing layer (see Jcwilcd des¡;nPlion in 
Binene el al. 2009). UnJer this appro.~ilHa!ion. lhe momenlUlll 
and energy equalions e,m be wriuen as 

<I~u 
"-, = O. <ly-

1/1T (dUJ' <--, +/' - =L-G. 
<ly- <Ir 

(1) 

(2) 

H¡:u ... 1. Sd""l\;IIÍ< diagr.m ,lItNins ,"" eros, """;00 .""'~ "'" .I',,-,i, uf a 
pt:me-¡w-.lld 1I1i,i"~ I.)'er u( ,h;';~IICSS l • . The ~· .. is ",ns ,">rJlkl lo ,ll< H",,·. 
TI>: mixi"g la},", is fom>e<l b}' ,he inlo""",ion <>r. '"PO"",,,;'; "'" "'illd (u( 
'empo"""'" T~ and ,,,Ioci'y V,. J "i,h. ,,,tte l,y"'"fw .... 1l g., (m 11 ""m!>:. 
dcn'i'y n. _lid 'cmpcrnlU'" T.)_ Thc ~a' i$cn'r':Iined in'<> ,11< mi,i"~ I.ycr:ulll 
!X,,,,," , ,d"city " ... ·hich i""",,OS<'> "", ... ""icoll)" frum " _ O (.' .I' = O) up 
'o V ... Thc dilTcren,la)'t"TS.", 011 isob:oric. wilh prcssu"" 1'. 1" 2kn. T. J. Thc 
".tk 1.), ... ""'y roo,.;". phot<>iooi",,' "1'ion 1.helO<1 "\1 11 e",." in the figure. 
T .. ·" "''''''''" of ioni,i"8 rh~o'" ,,:¡ti he ron,idcrO<1: ex,,,,,,,,1 tlV """"'es u( 
Hu, 1"> J ... lo ho~ \lar>.1Id ,he X.r:ty diff"", field go:""",.,od b)' lhe bol willd 
'l'X lo( col"mn Nx .1Id ""lago: ",mporn'"", T x). Thc ",I:±ti,·" im!Xln ...... u( 'll< 
,,,rbulen,:uIII "",;"1 • .',= is a free ¡W-J"""<T. 

where.l' is a eoordinUle measured from Ihc onsel of Ihe mixing 
layer (se .. Figure 1). v(y) is lhe bulk lIow \'clocily along Ihe 
x-axis. L and G are Ihe r:ldialil'C energy IOS5 and g¡,in per unil 
,-olume. reS[I<.'CIÍ\'ely. 'lIld /J .lnd t( are 1he lurbulent vi.'cOSilY 
.1Ild conJucli\"ily. respeclil'e1y. which 'H"C assul1l<-d 10 be constan! 
Ihrougholll Ihe cross seclioll of Ihe mixing !ayer. Eqllmion ( 1) 
can be imegrJlcd 10 oblain Ihe linear Coucue now Solulion 

,. 
¡:(y) = V •. '-. 

" 
(J) 

where 1" is lhe Ihickness of Ihc TML. and V •. is the mean 
wlocily nf Ihe hOl wind (d ireCled par~lIel 10 lhe slalÍe warm 
ph,Is,c'S slIñaee). This solution can be substilUled in F.qualion 
(2). which can thcn be inlegf:lled 10 deri"e the lempcrJ1UrC ('ross 
s,cction ncrms lhe la)"er. 

Wilhin lhe TML. we eOllsiJer Ihe equalÍotls gOl'eming 1he 
//"I/('/iolllll abund,mceJi of e;!ch 5[1<.'Cics i. This abulldance mUSI 
S'llisfy Ihe eqllation 

,', 
/)r...:.J.!... = S¡ • 

dyl I 
(4) 

whcrc SI is Ihe tlCl sink lerm (including eollisional ionizmion. 
radialil'e nnd dielcrlronic rcrombinalÍon. charge lransfer. and 
processes which populale Ihe currcnl species) of Ihe species 
i. The lurbukm difTusil'ily. D. is of lhe oroer of unily and 
aSSlImed 10 be posilion independen1. Al lhe inner and OUler 
bound'lries of Ihe mixing layer. lhe ioni7.mion fra<:lions are sel 
by Ihe equilibrium \'alues. 

To complele Ihe descriplion of lhe mixing layer. \Ve require 
!aleral prcssure equilibnum (which delennines lhe dcnsily of 
Ihe 1I0w along Ihe y-ax is). and ('alculale Ihe lurbulcnl viscosily 
with a simple. mixing length par:unelerizmion or Ihe fonn 

11 = el PI/·/I". (SI 
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",he!\" PI "nd ("/ are thc mass dcnsity (gcrn- J ¡ ;lnd sound 
speed (respectively) a\"er.lg~-d s o\"<:r Ihe cross seclioll of Ihe 
mixing layer./" is Ihe gcomctrlcalthickness orlhe Illi~ing layer 
(Figure 1). 

From ¡he work ofCantó & Raga ( 1991 l. Ihe value of Ihe pro­
porcional;l)' conSWI1¡ a is 0 .00247. as c];lritiC() in Appendix A . 
This is 1h.: required value for a supc:rsonic mixing layer modd 
10 match Ihe opening angle of "" 11 of subsonic. high Rcynolds 
numbcr laboratory mixing layers in Ihe limil in ",hieh Ihe jet 
Marh l1l1lllbcr ¡cnds 101. Cantó & Raga ( 1991 ) also find Ihm 
mixing ]ayer modcls ",,¡th this value fOTil reproduce lhe opcning 
;lnglc ofmixillg laycrs in je1S w¡th M ach I1l1lllbers.h M . o' nf up 
1020. OUT m:almem of Ihe TML can be eXlcnd~-d 10 co,-cr Ihe 
subsollic case by replacing ("/ in Equalion (5) by V •.• whcne"er 
v.' < <.'/ (see Appendix A). 

Considering Ih31 Ihe lurbulcnl conduclion and diffusion 
Prandll numbers ;lre nf order l. we can compute lhe cundUClion 
cocfficiem as J( "" I!.C p (where cp is th.: hem c;lpacil)' per unit 
mass a\"cragcd aeross Ihe mi.~ing layer eross seclion) and the 
diffusion coeflicicnt as D "'" I1fii.lnlhis wa)'. wcoblain a doscd 
sel of second·orderdifferenlial L,<¡ualions. Equ"lions (2) "od (4). 
which can be inlegr~led wilh a ~implc. slIccessi\"e u\"crrela~alion 
num.:rical schem.:. 

Z.J. TML CtIICl,lmioll.'· ,,'ir/¡ /11(' MlllliI'IITIJO"·f Ct)(/¡> 
.'j,lrI'/NGS le 

\Ve use the cOOe M.' I'PtNGS Il' (Ferruil el al. 1997) 10 compule 
the radiali".: .:n.:r¡;)' loss term L aud Ihe pholOhealing Icrm G 
(Equmion (2» al e3eh posilion across IhcT/\.'IL. Al bolh Ihe inner 
and OUler ooundaries of Ihe mixing layer. \\'e assume equil ibrium 
ioni~"lion of the dift',:,relll spe<:ies. ""hile aeross Ihe layer. our 
simple o\'errrl;lxalion scheme i¡; uscd 10 detennine Ihe iunization 
fmelions (Equalion (4». For lhe ion dilTusion 01" each species 
f¡ . Ihe spalial differential C<.¡u;.lions are e"'l\'ened 10 lemporal 
cqu;llious. wilh Ihe us.: ofpscudolime sleps Ili = tJ.J1/~/(o¡;¡I·I). 
where ii is Ihe a\"erag.: H number densit)'. This allows us 10 

use Ihe temporal algorithm pre\'iously deseribed in BineHe & 
Robinson ( 1987) for delennining the spatial dill"usion of the 
ionic speeies. 

The r.ldi;uiv.: Iransfer is detennincd by imegr.lting (l"1Om the 
hOl I~yer _1' = I~ down 10 y = O) the imen,Íly of Ihc UV 
diffm;e field Ihal the la)'er produces. a~>ull1ing the olllll'",d mIl\' 
"ppmximation. Any CXlemal UV rJdiation impinging fmm the 
e ~lem;11 side is simply added 10 lh.: diffui\e ticld ;1\ the 011Set 
of the illlcgrJlion. The imensity of the .:xtemal ionizing ficld is 
defined by Ihe ionilmion par.lmeler as follows: 

(6) 

wherc l' is Ihe speed of lighl. 'fJ., is lhe flux number of iuoi1.ing 
photolls impioging on Ihe n"l L. and ti" is Ih.: total H densil)' m 
_1 ' = O. The flux <{l., is the sutn of 1"'0 eomponems: <{l. resulting 
fmm eXlemal UV ,ources such as hot ,tars and <{Ix due to the 
X·my dilTuse tield gencrJled by the hOI ""ind (of column N)I. 
""d 3'-eragc lemp.:rmurc Tx). TIte absorpliu11 processes Ihm ;Ire 
taken imo aeeoom in the transfer equations aeross lhe TML 
include al l the releval1l pholoclectric eross sections of Ihe ions 
prescnt. 

Collins & Rand (2001 ) used ~ 11Ielhod ba<;cd on IN 111).6583 
10 eslÍm;lle lhe gas tempermurc ando by bootSlr.lpping. lhey 

J Tbc suhind<~ I dOIl{)l,.,. "'U<l1l'" .en", tI>: nI;,ing l'jcr. ,,"o J\.f'PCndi, /'l. 
• h i~~u"onl3J)' '" npTl'>< \ 'r in ,"rnl' ur tI>: ...-ind ~t:.:h nUnlocr. 
.\Ir _ \ 'r ¡'· •• \\ ocre ~. iS tb< adioOOIi< ",,,,,nd ,,,,,011 in lb< >tali< b)w. 

could infcr Ihe ;OniZalion fraelions of N ;md oth.:r specie,. TIte)' 
find Ihm the h)'drogen ionizmion fr-Ktion in NGC891 is as 
high1 as 0.55-0.80. Becausc H is fairly ionized and since X·my 
ioni1.alion is , 'ef)' incfticienl in comparison ",ilh UV ntdi,uion. 
we infcr that Iheir rule rclali"e 10 Ihe son UV flux fmm Stars 
muS! be rel;lti"ely unimpunant. \Ve Ih.:refore neglccled Ihe term 
<(Ix b), sening Nx to a negligible value. 

For all the calcul:ilions prcsenled in this ",ork. lhe mixing 
layers are considered immersed in Ihe r~diation I,eld lh"l eSl:ap.:s 
fmm H 11 rcgions located in the disk. This piclure as~umes lhm 
disk H 11 regions are on the whole IlHltler bound~-d. According 
to Beekm~n el al. (2000). Zurita el al. (2002). and Rclaiio et al. 
(2002). Ihe frJClion of Lyman pholOns Ihat el,eap.: gianl H 11 
region. (Iabeled "Ieakage frJCtiun" in Section 3.2) may lie in 
lhe r~"ge of 30%-50'K. The impaet of phOloionizmion 011 our 
TML modcl can be inferred from thc imemal behavior of r 
;Ieross Ih.: layer. \\'here r is defincd as I"ollo\\'s: 

L-G 
r ~--. 

L>G 
(7) 

The quantil)' r is zem wh.:n Ihe lelnp.:rature correspunds 10 lhe 
equi!ibrium "alue;md lends to\\'ard unÍly when cooling becomes 
Illuch slronger than heming. In our calculalions. \\'e itemlil'rly 
delemlinc T" al y = O until r = O is obl"ined. 

After cornpllling lhe emissiun-line spectnnl1 uf a gj\'en TML. 
MAPI'INGS !e offers the option of sc:par.llely computing !he 
emission hncs gellcratcd b), Ihe inner photoionized layer (i .c .. 
y < O in Figure 1) where equilibriurn ionizalion pre\'aik A 
simpll' isobaric pholOionizalion mOOel is c"kubl~d in lhis case. 
using lhe r.ldi;uion 1ield Ihm h;ls 110/ been absorbed by lhe 
mixing layer. The 100allin.: speclrum f10m al1lhe layers is th.:n 
gi\'en b), Ihe slIIn of the line imensilies fmm both the TML and 
Ihe &Iatic equilibriuI11 pholOioniz:uiol1 c;l!cubtiOI1. For al! lhe 
mOOels studicd. ho,,"e\'er. ,,"hene"er a stmie photoionized lay.:r 
was inc!uded. it dominated the tOlal spcelrum and dwarfed Ihe 
spectrJI signalurc ofthe turbulent layers. In order toenhance lhe 
conlribution of lhe TML ;Iud sut'eessfully 1'1 lhe r~lios observed 
in NGC 891. Ih.: slalie equilibrium r.:gion must be obviated. and 
the tot;lllhickncss of the emission layer becomes equ;11 10 thm 
gi\'en by the lurbulenl hlyer alone. Th is mighl come 300UI in a 
three·dimensional gcolllCtf)' iflhe t'old gas ",ere to reside in lhe 
core of dense eondenS!llions whose (lrf'(I is muc h smallcr than 
Ih~1 of the surrounding turbulclll lay.:rs. 

Sinee lhe mixiug layer is isobaric. ",ith pressure 1'". lhe 
density pro1i1c depends on Ihe behm'ior of the kmpcr:tlUre 
wilhin lhe byer ilsclf. TIle valuc nf Po is set by 1,,"0 quarnilies 
c"alualed ,n the inner TML boundary (y = O): Ihe deosil), ti" 
;md lhe ~'(]uilibriurn lernper~lure T~. TI) be detinile. a dcusilY of 
1/ " = I was adoPled that applies tu a1l modcls prescl1led in Ihis 
..... ork. At sueh a low dcnsity. the lo ... ·dl,lIl"itl" regimc fully applies. 
and the calculated line ralios are Iherefore indep.:ndcllI of Ihe 
aoual It " "alue uscd. pnl\'idcd the product 11"1,, is conscr\'ed. 
Our mOOels are appmpriale for any densily 11" ;S 50. \Vhen Ihe 
e~lern;11 par.uneters (U". T., and V •. ) are kepl constam. TML 
mOOels tum om to be equivalcl1l whene"er Ihe produel of lhe 
H densily IJ " and Ihickncss 1" is the same. Therefore. at least in 
lhe lo", den __ il), limit rcgime typical of the D IG. it is suflicienl 
\O specif), Ihe qu;u1\i ty 8 N" = 11"1,, 10 uniquel), dc1ine;1 mOO.:l. 

, Comparabk ,-al"", "W" infe"'"<'\ (o< tl>c !)IG in tb< ,\liIL~ w.)' by 
Rcynold, 01 01 . (1998) ",ing 10 '1),6300 . 
• TIIC q<>anli!y N .. ¡, acom·cnknt n>U<lc1 dc><·riplO<. Ho·.,cI"<r. il is. had 
""in"'tO< "r toc !ro< intrsratc-..! H .'01"", •. whié'll i, a 1 ... , .",Iler "i"", 11\< 
olcn,ilY i< .... ",n",,"t oo! <Irrre .... " a< toc tcmpe"'""''' ri",< with thicLOC<$ l' 
(Fi~"", 1). -
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1, ¡, .,,,,,,IN! ,11.:0, ,he OIG ¡, ">po:-..:d ,,, th¡s .hs<>rt>cd SEO. 

\Ve found Ihat the lempcr:'lUre {,fthe hOl wi nd i., nOI a cri lieal 
p:tr~m~t~r 01' I~ TML mO<:i<'ls. lis ":tl u~ can be "aried ~nd still 
results in a sc<¡uence of equiw1cnt modcls (i.e .. wilh similar 
!ine ralios). pro\'idcd lhe vnlue of V •. is kcpl l:onSI:IIII. For Ihis 
reason . " 'e adoplcd Ihe ~Jtne "alue of T., = 8 >< l(f K for all 
lhe modcb pre,ented in Ihis work. 

To summarize. in order lO compule solulions 10 the mixing 
layer. we mOSI tirsl deline lhe eXlernal radimion tield and lhen 
speci fy lhe \'nlues of lhe followiog p,tr:unelers: Ihe mi~ing 

la)'er's N". lhe ioni~ation p.lr~meler. U". Jnd fin,tll)' the .-elocílY 
ofthc 1101 wind. Vo" arld ils lempcr:nure. whi"h w~ kepI CO'l'il~nt 
aI8><1(fK. 

3. MODEUNG THE I) IG IN NGC891 

3, /. Tlle Gas Almml<ll/{'f''' 

Unles.~ olherwise speófied. lhe ,tbundances of lhe clemenlS 
are sular (Anders & Gre\'esse 1989) and hase lhe foil",," 
ing: \'alues: (He. C. N. O. Ne. Mg. Si. S. Ca. Ar. Fe) = 
I Uf. 363. 112.851. 123.38.36. 16.2.3.3.6.471 >< 10-6 rcla· 
ti\'e 10 H (by number). Dep1eled or o\'ersol¡¡r luelallieities re· 
sulled in line ratios difficullw reeoncile with Ihe forbidden linc 
Tatios ob-.cT\'ed in NGC 891. 

.1.2. T/I<' IUllbllg Spf{'tml EII<'fg)' DistriblltiUlt 

The tirsl step eonsists of defining the spectral encTgy dislribu· 
tion (SED) of the ionizing radi"tion ficld reUl'ilillg the DlG. A 
useful conslraim is provided by lhe obser'ed He 1 .l.5876/Ha m­
lío. In a previous obserl'Jtional ,,'ork on NGC891. Rand ( 1997) 
measured a ratio of He 1 ;"5876/ H" "" 0.034. which he esti­
m~ted implies a ralio of He ionizing phol<1!lS 10 H ionizing pho-
1011S. Q"IQ"". of about 0.08. To be cOl1siS1<·nt wilh this d:ltulll. 
R,lIld f",'ors" slell,lr Icmpcrmure of 37 .500 K. [n lhe c"lcu lal ions 
presc'lIed here. we adopt a similar temper,llure of38.ooo K. The 
,mnosphere modds used in MM'I'INGS le ~n: from Hummer & 
Mih:tlas (1 970). As in R98. we assume lhat 0111)' a fraction of 
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Fi~o", .1. Bclu.'ior of r (Etjo3lion 17 ~~ .nd <>f ,he k><0I 'cmpcrnlUI'< as a 
fo"",ion of la) ,he ele<,ron colom" <lon,i,y (non"ah'.ed 'o ,he ,,,,.1 '";I tue of 
1. 1 ~ 10' · <m- l ) and of (hl ,he ,. .... "'li«"<I ohid,ncs. , 11 • . ll>r ",ndd , 110,.." 
!la, v" _ liS ~m'-' . T~ _ 8 ~ 10' K. U. _ 10-' .0<1 N. _ 1O".m- l . Tt>c 
'empcrntu", ",.Ie i. n<>rTIUli«<l Id.,i". 10 T" . Th< ,,,loe u f tIlc "'Iuilioounr 
,en'pcrJt""'."' the 00"" <>f ,he I")'or. ¡, T. _ ~390 K Ii .... T.IT~ _ O.OO5~ ). 

lhe sle1lar radial ion escapes lhe H 11 regions in Ihe spiral disk 10 
reneh lhe DlG. To be detinile. we h'l"e sellhe leakage fraClion 
10 2W,. To compule lhis modified SED. we ha\'e compul~-d '1 
plJne-JXlrallel photoiooitation modcl and eMr,IC1~-d the photon 
spcl'1rum at a deplh where 80% of ¡he ioni1.ing phQtons ha\'e 
becn uscd up. Thc diffuse ionizing rJdialion from lhe slab itself 
has becn includcd. The resulling: SED isshown in Figure 2 (solid 
line). Bcc¡¡use lhis modified SED cOI1l~ius few ionizing pholons 
bc)'ond 24.6 eVo Ihe mi"ing I¡¡,-er modc1 pres<:nl~-d bclow is 
",h~r:lCteriz<,d by an He I ;"51176/ Ha r~liu as lu", ~s :::::: 0.003. 
This suggesls a higher stdlru lempemlure for NGC 891 lhan 
considered here and in Rand ( [997). or a lar¡;cr leak:lge fraclion 
thJn assulued abo\'e. 

Wc h"w wrified lhat Ihe stellar tempcrature can be r~iscd 
up to 40.000 K wilhout excL,<,ding Ihe observcd He l/Ha "alue 
(as,uming lhc samc leak<lge fmelion). For Ihe DIG in the Mil~y 
\Vay. llel /..S8761Ha is ob>er'ed 10 be signifieamly snmllcr. 
Iying in the range 0.01-0.04 (Madsen el al. 2006). 

3.3. nll. Tl'lJIf1t'mllll"<' milI {¡!l/i~'ti"" Strllctl/rl' 

[n Figure 3. we prescm I~ beh"vior of lhe tempcralure as 
well as uf Ihe imbalance belwe<:n ~'()()Iing and healing (r: >ce 
Equmion (7)) as a fUHClion Oflhickness .l' wilhin a rcpre>emmi"e 
mi"ing la)'er ca1culation. For this mude!. lhe hOl wind n:locily 
is 114 kms- I• while the iuni1.ation par:unctcr is U" = 10-S 
and 1111: layer's column Na = IO l1cm- 1. The inner boundary is 
dmraclcrizcd by an ~-quilibrium lemperalUre of T" = 4390 K. 
As illus1mted in Figure 3. due 10 lhe very hOl wiud lcmpcmlUre 
( 7~. » 1;,). r inere¡¡s<:s monOlonically 10 rcaeh uni1y JI .1' = 1" 
as a resu\t oflhe cooling tenn br,.-coming progressi\'ely dominalll 
relali\'c to die phololleating tenn. 
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Thc ionilalion slruclUre wi(hin the same TML is showo in 
Figure 4. 1ñc: s!alic laycr ir il "'as prescnl ,,",ould have ionizmion 
fractions quite similar to those fOllnd m the extreme left in 
this figure. Une intensities dcpcnd on tempcrJtllre. but ,;cales 
!lIso with dt'"nsity square. Since the quantity (/1 x /1, )1 decrem'cs 
strongly Wilh iocrcasing thickness (see lhe lhiü gray dashcd 
linc). lhe local cmissi"ilies likewist'" dccrease markedly lowarus 
lhe righ1. 11 is tht'"rcfore ap]Xlrenllhal any t'"mission from 101111 
or any olher s~ies wilh similar or highcr ionizalion poll'nlia l 
are produced in Ihis modd only wilhin Ihe mixing layer. and 
nO! within Ihe sl'lIic byt'"r. 111is wooltl of cuursc be diffcrcnt if a 
signilit'antly highcr slcllar Icmperamre waS choscn. 

3.-1. DIG Lim' RlII;{) Tremls;/I NGC89/ 

For com)Xlri,on wilh TML modcl,. "'e sclcCled Ihe ,,"ork of 
R98 on Ihe DlG in NGC 891. The data on this object present the 
following adl'antages: 1111' s~trJI data are homogcn<.'OUs: Ihey 
are of suftkicn t qualily 10 rel't'"al sobtle intrinsi,. corrt:!at ions 
among the line rJtios obserl'cd at different positions across 
and along the disk of thi s edge·on spiral: linally. mid·infrared 
halo and disk obsermtions with the Sp;/:a SIN/a Ttdrsl"O/'" 
(557) are now al'ailable (Rand et al. 2008). We poSlulatc that 
the line r:ttio corrclations are a dir...'Ct manifestation of the DlG 
excitation mcchanism mthcr than positional changes in gas 
metallicity or in efl"ectil'e ,te llar lempcr:llurc. 

To optimi ~e Ihe comparison with models. we prcscm Ihe 
line mtíos in Figore 5 in a fumlat which re"eah lhe cssential 
lrends found by R98 in hi s lung sht data. The Ihrcc ralios 
10 1I11/HfJ (5007/ 4861 J. 10 I]/Ha- (6300/ 6563) and IN II]/IS 11 1 
(6583/ 6716) are all plotted againsl lhe same ratio IS lI lfHcr 
(6716/ 6563). 111e 101ll1/HfJ line r;'lio lies below unily in 
,,11 n\C"surel11ent~ (¡Xlnel (1). What is most Slriking ;,bO\l1 lhe 

dma is thm nO! ünly do lhe forbiddcn hne intensitics 10 ti. 
INIII incrcase along with [S II VHcr, but the high excitation 
101u)IHfJ ratio ,l~ "'ell. Such a beh:lvior runs countc/ 10 lite 
prcdictions of simple phO!üionization moocls wherc 10 ml/HfJ 
iocreast'"s markedly when lhe ionizalion par;lItlC1Cr is ittcreascd. 
whi lc lhe T:ltios [SlIllHcr. [OI [lHa or INIIIIHa- all dc<:rease. 
This leads 10 the propu,ition by R98 and Collins & Rund 
(2001 ) that anotlter ionil.ali'jr\ proeess besidcs pltolQiunizalion 
is like1y 10 be involl'ed. Willt lite /T.-!ilky W~y DIGs. the derivcd 
lempcrutures;ore found 10 increase alon¡; willt the inl'rea"" of 
tltc forbidden lines relative 10 Ha- ur H{:I (e.¡; .• Madscn el al. 
2(X)6). Accordiog tO RHT. a sySlcm;ttic tel11('IC ruture incre~se 

Inigltt be all lltul is o~cessary tO reproduce the incre",.., in lhe 
forbidden !ine intensiüe~. Again. thi~ run~ eounte r 10 predietions 
of~illlple pltotoioniation Illodels where lhe teltlpcr:tlure isquite 
insensiti"e 10 elt;mges in lite I'alue uf U". Henee I'arious authors 
Itave concluded in the cxislence of ~ ne'" Iteating (e .g .• RHT) 
;lIld possibly ioni;r.ing lllecltanislll (e.g .• R98) in additioll 10 
photoionizalion. For the sake of complelcness. we included an 
insel in Figure 5 (p;mcl dJ ",here the IN Il J telllP<'r:ttureCOltlpUled 
in models is plotted Jgainsl IS lI]/Hcr. We may /eJsonably 
e.'pect Iltm ;lny /e;¡lístic DIG Illodels sltould SltO\\';I signilicant 
temperJture gr:tdient in sueh a diagram. 

J.5. Speeific TML ÜtlCII/W;OIl" 

We carricd OUl an cxlcnsiw t'"xplorJt iün of lhe ]XlrJIllC1Cr 
space in oruer 10 delCmtine lhe pammClt'"r rJnge thm eould 
best rcproducc the trcnds presem in Figure 5. As in prel'ioos 
sludics. ",e concur llt:l1 lhe layer Itas to be ttlaner IJ¡lunded. 
O1lte rwise lhe 10 11;"630011S lI J).6716 rJtio woold signiticuntly 
exceed the übserved I'alues. Funltennore. for lhe calcubtions to 
sho\\' a signifiC;lI1t dcp"nurc frorn ste;tdy·state pltowiooi~ation 
as a result of lorbulent dissip:uion und iünizalion mixing. 
it requiR-o an eXl rerncly lhin laye/. willt " colunm 1/ " of 
order - 1011 cm-~ only. This r"ises concems aooul the 
efficiency of turbulem dissipmion 10 comribute significantly 
to the DlG elllission. as discusse<! in Scction 4. Beeause the 
TML ¡arer in the cOlllposi le modcl of R98 "'as decoupkd flOm 
the photoionized component. lite author was free to adopt a 
n1llch ¡arger eolumn of 2 x IOISCIll-~ in Itis lllatter·bouOOcd 
photoionization calcu1:ttiotls. 

A eharacteristic ofthe DIG is ilS /ebtil'c1y weak (011111ine 
imellsity, which favor.; /elatively slllall values for the ionilmion 
1l.1r:tlllcte/ when considcring photoionilation (e.g .. Sokolowski 
& manu·1 ta ..... thon' t99t ). In lhe case of the eomposile T/\,IL 
models of R98. lhe aUlhor has "Illployed values thut vuricd 
belween I x IO-~ and 8 x IO-~ . In the TML T\?gime th~t 
WC hal'e explored. 'l-.'t'" are Icad toward similnr values. with U" 
typically al ~ IO-'. We ¡iOO thal the IOtt1l flux is lhe result 
of turbu lent dissipation ntlhcr than of pholoionilmion. On lhe 
OIher hand, lo", ionization spccies rcspunsiblc for hnes such as 
1011 1. IN 111. IS ni ... are mostly caose<! by photoiOltil,uion. but 
the additional he:!ling due 10 lurbulcnt di ssipalion t'auses these 
lines to bccüme moch brightt'"r. In fact, if a stalic layer (see 
Figure 1) witlt such a low value 01' U" was prescnt bdtind lite 
TML. lhe oveml1line ratiüs wüuld lie ncar 1 N III/[S 111 = 0 .93. 
IS III/Ha- = 0.087 and 10 I]/Ha = 0.013. 111ercfure. lhese rJtios 
woold alllie OUlsidc lhe ooundarics from lhe three linc diagrJms 
(a). (b), and (e) uf Figure 5. lf we rclied ünly ,)n plt()'oioni~,ation 

(\\'ithoot uny TML) lO til the obseT\·alions. " 'c ",ould h;¡\"e tO 
adopt a muclt It~rder ionizing SED (bul see Section 3.2) tO 
prüvide the nccess;¡ry heating aOO tite ionil.mion up tO 0+1. 
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"I~u,.,. 5. l.;"" <*;' .. "((1) 10 "'1/111'. (blIO 'I/Hu. I~) IN "IIIS 111 ond (d)!h< 1:"," ,,,,,,.,,"",",-,, •. 11 . , a fu ... ,,,,,, ([(Ihe IS u 1/11« h ... mio. Opm ,;qu""': ... ~" 
of 1I:'I&0(!h< I)IG in NOCIl9I : "".u,,,,,,,,,, 11110: " ....... """ ([(nll. _1> in ."Ii<h V .. ¡" (lr'OI~!o>¡,.dy ;~a"'" by 0.1 de>. rmm n '" lB ~m >~ '. " 'hi"'''''''' 
~...., I.:tpo....,..,...., N~ _ 10" "'" !."" U • • 10-'. lbt l3lio ISIIY¡ 1ct ;..,~."" " 'Mh .........,. ...... V., lbt .... tnll .... .."..,.,... a '-aJ}"'t m",,,,,, <JI 
,_ .... , ",h1 ... Ia,-"" ond .......,.,..,..,.,. ...... ..--bwnded ".; .... 1> """ ,,= (II"Opl>C\I1»' R98. 

J51. Thr I'.-Sn¡,~ 

In Figure 5. we Mlpcrpo...: a sequeoce of n. IL models 10 
Ihe dma. in ",hich lhe ",iOO "docily is progress,\"ely iocrcased 
in loclcd MeP'. by 0. 1 de,;. from V., = 21 10 133 km s- ' 
(eOl"TOpondin~ 10 Mach nUlllbl'rs inc .... asin¡ fmm M .. = 2.53 
10 13.5), The oolumn N" was sct 10 10' cm-! ;lIld V6 10 
10- '. In Ihal !>((jucoce. I~ forbidden linl' ralios of [O II IVH,8 
~oo [S 111/1 1,6 iocrea".. wilh inc .... "-,ing V." We note Ihal Ihe 
lempcr.llure infem..'d fmm ,he IN 111 (5755/ 6583) linc ralio. 
Ts • • increase~ sli¡;hlly ah",¡; wilh IS II [lHO'. as shO\>m in Ihe 
uppcr ri~hl insel (panel di. O'·erall. Ihe m:nds in lioe ralios 
are well r~produ~-.:d. bcller in fael Ihan wilh I~ composilc 
(photoioní."ulilH1+TML) modcl ofR 98. which is represcmcd by 
Ihe !loned lille. R98 ~IK)Wed Ihal lhe linc rJÜOS nOl on ly corrclme 
w¡lh dcnc:"illg ~IO' -",rface brightness. bu l " Iso w;lh ;nereasing 
: hei~h l abo,·c Ihe disk of NGC891. If lhe V •. sequence of 
mndds were " "ulíd Oe!oCriplion of Ihe long-slit me;¡sorcmelll~ 
of R98. lhis wou ld imply Ihm lhe wind \"docily is increa~i ng 
wilh :. 

J.J.l, T/w U. :M-" .... 'w{' 

Allemuli,·cly. il is possible 10 reproduce I~ lioe rJlio ~orre' 
1~liol1~ by "urying lhe ionizalion pammeler inslead of V ... In 
Figure 6. " 'c sltow a st:quence of modds in which both V~ aOO 
N~ increa.c9 in lock ~Iep' by 0.2 dl'x. while V .. is kepl constant 
al 85 k1ll s - l . TItc inÍlial "allll's of V" and Na are ~.O x 10 .... 
aOO 0.'1 x 1017 em- l• respe.:li\"ely. whi le Ihe fi nal \';llues are 
10 limes 13Il1er. Varying No> in lockcd sleps wilh lhe iOl1i1,;1Iioll 

• Sud! a .'"'1"""""' .. xtloc."'¡ ti) ;"""'''''''1 boIlI q""'''''' """ ;ni l. ;" Iocl 
""'p> ... ~;Ic I:t<-P .. ~. """"-. 

pararneln- limils lhe ";ui~lions in H I opacÍly. which is dcsirable 
othcrwi.c Ihe TML laycrs eilhcr gel 100 Ihin 01" reach a regime 
in "hi~'h phOIoioni1.alion mkes o·"er. In Ihe set¡lII'uce slto"'n in 
Figure 6. wc ha,'", cn~un:d Ihal pooloiooizalion does 1101 recome 
lhe dominant ¡>rOC\'ss. In r;¡ct. IOm1 ~nd lhe other fOl"bidden 
lincs acluall y decrea:.e as V" is increa...:d. For inSlauce. [O II IJ 
gels weaker as V" iocreases recause I~ a\"erage gas lemperalure 
w~", il is produced r/tC"''';''s along lhe set¡ucnce from 51.5(X) 
to40.300 K. Thi~saluence ofmodcls sho"'sa [N IIJ lemperalure 
gr.lllienl (Figure 6(d)) Ihm is slmnger Ihan in Ihe pf"C\' ious se­
qucoc~ (Figure 5{d»), When compared 10 Ihe dala on NGC89 1. 
I~ hl'ha"ior nf Ihe 10 11 1111 1/1 r.llio is no! as closely lil as in lhe 
V .. ,cquence. ho.,1 ¡he fi l orlhe other line mlios are bcller. 

).6. Ollwr {)le Olm'n·(l/iOlI.~ 
All hough Ihi, .'llIdy !'OCII),CS un NGC 89 1. IiHing similar li ne 

r.llio lrelld, in OIher objcCls is certain ly achie\'ubie. In il sclf. Ihis 
<loes nOI "alid:l t~ TML l11odc l ~. ~ince lhe l11a;n reasoll for Ihis 
is Ihe higlK'r numlx'r of free p:LrJIIICICrs Ih:1I can Ix' "aried Jnd 
which were already Ill1l11erou~ in Ihe allemali\"e c~sc of pure 
phO!oioni1,:lliO'I. 

Allhough forbidden lin~ rJlio~ ""ilh respo:<:l 10 HO' or H,8 
incre~sc wilh heighl : abow lhe midplanc in NGC 891. Ihis 
beha\"ior i~ 001 rep.:aled in all sp;rJIs, Cases fOl" inSlancle where 
[OmVH,8 d«rc3'>CS or rewr>c IrcOO wilh heighl : are " 'di 
OOcumcnlcd in Ih~ Mudies of Miller & Vcil1eux (2003). Olle 
C1 al. (2002). a.1(j Collins & RaOO (2001 ). ln IhcirSludicsofface· 
00 ~133. Voges & \Vallemos (2006) fin<! sudden changcs in Ihis 
rJlio. Wilhin lhe pl'l')po:<:lÍ\'e orTML modds.lhcsc OOsef'\"3lions 
bring IIC'" ~'On>lr.tinIS 10 lhe imerpn:1a1ions Ihal modcls are able 
10 pl'Q\·ide. F()f' inManee. in ca.c!i "here [OI1lV.I ,8 decrcases 
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Fi~" ... 6. Ih"'cd li",,: • S<'tl""ncc 01' T.\lL n>O<kl, in "h",h !be ¡""i",;"" 1"""""""" ¡, r."'gro"';".'}' ¡..,,,, .. «:d h)' 0.2 de.,. f'Qm 4.0 x lO·· lo 4.0 x 10"' . Tho co'u"m 
N" i,,,,rcaSh in lile ",me I"""""i,", fron\ 004 x 10" '04.0 x 10" cm-l . "hile \'~ ;' k.pt <1>n".nl "' &'i k"' _'-' 11>< "ni" [S "Vil" d"-fMY' ",i,h ¡"""'",in¡; U • 
..... N." Otller ,)'''bol' ha,.., ,1>0 ""ne ", •• ning as in Figuro S. 

wilh~. we f1nd il improb;lble ¡ha! V", could be det'reasing wilh 
hcigln. as rcquired by ¡he V.' sequence (Figure 5). In ,he case 
uf Ihe U" SC\jllcncc (Figure 6). hmwver. a TML inler¡m:taliol1 
wnuld irnply ,ha! Uo is inercasing wilh heighl. whieh eould "nly 
corne abouI if Ihe ambiem gas prcssure deercases fa$ler wilh ~ 
Ih;!n lhe ¡ocal ionizin!; flu". 

Thc direel rneasuremenl uf Ihe IN nIIClllper~lUn: is diflicult 
owing lO Ihe inlrinsic "'e~kness of Ihe INuP,-5755 lines. Thc 
IN 111 (5755 / 6583) line r¡¡¡io has nevenhe1css been deleflllined 
in Ihe Milky W,IY for Illree D1G si¡;1l1 hnes (Madsen el al. 2006: 
Reynolds el al. 20()] ). The infem:d lempef:llUreS ,lre ploued in 
Figure 7. The 1"'0 upper limils fOf NGC 891. as delennined by 
Rand ( 1997). are also ploued. Tlle comparison of Illes.: Ihree 
lemperJlllreS by 1\1:1m.en el al. (2006) wilh Ihose of "classicar' 
H 11 regions confinns 111m lhe DIGs are appro"imalely 2000-
3(0} K wanncr Ihan H 11 regions. The TM L models presenlcd 
in Ihis ..... ork are o"erlaid in Figure 7. !)espile Ihe scan:e dma. Ihe 
comp3rison ..... illl modcls is encouraging insofar as il shows Ihm 
lurbulenl di s.\ipmion and rnixing can prol'ide Ihe eXlra he31ing 
requil"t--..:I by Ihe Gala,'lic DlGs. 

Wilh Ihe TML modds presenled in Ihis work. in which none 
of Ihe 10 mi cmission is Ihe resull of pholOionizmion bul ralher 
due 10 Illrbu!cnl mixing and di ssipmion. we find Ihm 10111] is 
produceo al a deplh .1' of \"Cry high eleclron lernper:llure. The 
bcha\"ior of Ihe 10 mi (4363/ 5007) line ralio in models shows 
Itml in boIh scquenees Ihe inerease in 10 mi is cau.ed by an 
increa'iC in al'erage lO lemperalure. fmm ::::: 40.(0} 10 52.000 

,o Bocau,", <>f ,110 ''' .. p 'ompo:~ ... ure gradicnl acro" 1110 T,\IL. lb< in'O(lJ1Olcd 
101111 H3ól t5007f li D< ""., "'I""",nl, "" · ... ycrag<··lemper:uurr tI .. l i, 
"rongl)' bi,,'<t! '<l\\":Ifd, 1.:0)'.0" "hcre ,he gos i, ocn"", ,..,hcr than bcing d o", 
lo ,he ", n'pe"'lu'" wlocrc ,he f""'lion <>f o·, pea~' (S<"< boha,-"" <>f (n ~ n, r 
;n Figure ~ I. 

K. These \'~Iues ~rc much h;g~r lh~n Iho~e Ch~rJrleri1.ing 1~ 
[N 111 emission ZOrIC . lO lhe CXlcnl lhal Ihe 10 1111'.4363 line flux 
i.~ bel\\'een lhe 1'~lue of Ihe [Nll].l.5755 flux ,,,,d half of;1. In 
principie. me:tsuring a high 101l11lcmperJ1Ure ur nm w'ould 
prol'idc a wong di~erirninanl for or agairl~1 TML modds. 

J.7. Tloc Mil¡'¡IIfmred{Nt! //{ ¡ 1. 8 ¡1'1II",,,f{N~ III, /5.56IUII 
Ulle" 

Mid-infrarcd obserl'mions of NGC 891 using lile SST 1l,1\"e 
been reponed by Rand el al. (2008). Of panicular il1lere~1 are 
Ihe mcasuremeots ofllle INeu112.81 I,m. INeIIlI15.S6/lm. 
and 151111 18.71 11m lIuxcs of Ihe DIG in Ihe 11:(10 (1"'0 
measurements) as well as in Ihe disk (OrIC mC:lsurement ). 
Intereslingl y. Ihe obscrl'ed INe IIllflNe ni mlio incrcascs wÍlh 
heighl : by 3 factor of 3. This is qualilalil'ely similar 10 lhe 
Ircnds rcvcalcd by Ihe oplical ralios of 15 IllfHcr or 10 1l1lfHf.I. 
Our 11'.'0 TML .equences h'1\"e INe mltlNe III incrca.<ing along 
wilh 10 mlfH f.I. bullhe incrcase isonly a faclnr2. The maximum 
values reachcd for Ihe ralin INe IIIlflNe ni are 0.067 ami 0.070. 
for Ihe V.' sequence and U" scqu,·ncc. rc'pecli\'e!y. Thio; is 
300m 4.5 limes lOO wc:ok ",ilh rcSpeCI lO Ihe observed halo 
value of 0.3 1. In his ~naly sis, R"nd el aL (2008) "dOPled a 
Ne/ O abund"nee 2.5 limes hig~r rJÜ" Ih"n Ihe sular \·"Iuc 
(5~'C!Íon 3.1 ). Ch,"'ging our abund:on~e sel mighl resol"c Ihis 
di,crepancy, 

4. DlSCUS$ION 

A pholOionized TML can rcprodu~e lhe line rJlio Ircnds 
obscrn:d by R98. if il is m,U\er-oound~-d. OUf work confinns 
lhe inilial inwilion of R98 who mixed l\\'O causally unrelmed 
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lo, [NlI lIHn (6563/6~3) 

~i~" ... 7. T.~. lempo""", ".,., dcrh'<:d rrom 11>0 tOOll[><."f"JIU'" ",n,;I;\'O IN"I 
(S755f65~3) li"" rulio "' ~ f"ocl ioo "r thc IN IIIJH<r lioc rJ'io. n..: thn..., ",~id 
"-I"an-, ("""'PU"" 1<, ''''''P''''''"''''·' boo"",,~-d (rom of ~I """," e' al. (2006) 
."" Re)'""," 01 .1. (1001 ) uf ,1>< DIG in ,1>< Mil 'y lI'.y. ~'hik ,"" t"· .. "PP" 
limi" rof""J>OO<lIO NGC g91 IRa"" 1997J. {h'crla}'N'''' tI>< "'"'" U. and V., 
""'1"""' .... "f F;guro 5 (">lid li",,) .nd F;~"", 6 (d,"II,,<l-I; .... ). r~_'p«1;,-cI), 

ionized componenls in ad hoc pmponions: a TML comjlO­
n('nt :tnd a mau('r-bounded pholoioniz<'<l component. The main 
mJ"antage of our inlegnncd model is lhm Ihe ionizcd slab 
considcrcd is submiucd in a se-If-consislcnl matmcr 10 bolh ex· 
cilalion mechani_'lll s: lurbulenl dissipalion amI photoionization. 
Adjusling Ihe pm-:unelers so Ihal lhe obS<'rwtl linc mlios c,m 
be reprotlucetl. howel'cr. comes al a price. llIe Ihid:ness of 
Ihe TML layer bttnmes so small lhal the Ol"emll eflieiency in 
gcnaating emissinn lines bccnmcs a contem. This ('an be il­
luslraled as follnws. Frnm ,he tlefinition of V"' Ihe ionizing 
phu!On flux impingi ng nn our pUlali"e rnixing 1:J)'er uf area A 
is 3_0 x lO" A ,, _, U_~ quamas- '. where V_~ is U"/IO-~ "nd 
1/ _ 1 = l/y/O. 1 cm-J . In lhe caS<' uf pure photoioni~lion. a~­
~ lttning iunizalion equilibrium. Ihe Ha- luminosilY is gi\'en by 
L, ~, = 4.44 x 10-8,/A II _ , U_~erg s-'. where '/ is a tnca,ure 
of Ihe reproce"ing efficieney lhal reaches unily in lhe ease of 
an ;u,,;Z¡II;OI¡'/¡ow,ded layer. where all Ihe ionizing phUlons are 
absorbed. When lhe LB" frollllhe TML mooels are cutnpared 10 
lhal e.~pccl~-d fmm lhis simple relaliun~hip. we find Ihm Ihe V.' 
SC(ll'ence is characlerized by an efficiency I/ lhm goes fmm 0.0 13 
10 OJXl3 1. as V.' is increascd. In lhe case uf Ihe Vo >equence. '/ 
g<J<:s from 0.00 13 100.027. as Un ¡¡no N" are ifloCrcascd. Whm 
is mu>! prOOlemalicis lhallhecfticiencyislo\\.eS!\\.hen turbo­
lem di ssip.1lion is ma~imiled. Ihm is. in lhe regime where Ihe 
10 I1llfH{:I rJlÍo is highesl. \\'helher \\'e eonsider Ihe V., sequence 
of I-igure 5 or lile Un sequence of Figure 6. The efficiencies m 
lhe high 10111 VII {:I end are unly 0.0031 and 0.0013. for Ihe V.' 
sequence amI U" sequenee. rcspecti\'ely. 

Sueh an effieiency is ufloComfon,lbl y lo\\'. This c,m be illus· 
lraled by using lhe obserl'mions of NGC891 by Rand (1997). 
Wilh Ihe long-slil perpendicular 10 lhe ga]aclÍc pla/lC of edgc­
on NGC 891. Ihe aUlhor measuretl an Ha surface brighlness of 
2 x 10- '1 crgcm- 1s- ' arcscc- 1 ala heighl : = 2 kpe. \\'ocre 
lhe 10 tnl/HfJ mlio peaks. Assuming a tlistnnce of D = 9.5 Mp<.' 

(1 arcsec = 46 pe). lile slil. perpendicular 10 lhe galaclic 
pl.me. crusses lile midpl.me of NGC891 al 4.6 "pe from Ihe 
nuc1eus. \Ve adopl 1" as lile reference spalial scale. \Ve in ­
legmle along lhe Ihic"ness of lhe layer. which \\'e assume 
eXlends al mosl ol'er 9 kpe along lhe line of siglll. so Illal 
lhe !ayer area A' exposed 10 lhe UV flu x ari sing fmm Ihe 
midpbnc beconlCs 46 pe arcscc - I x 9O(X) pe. The sorface 
brightness deril'cd from lhe LB" expression abol'e bttomcs 
Fu .. = Lu". k A' / (4" 0 1). wherc k is lhe number of projcclcd 
Ti\l L layers per arcsec (m : = 2 kpe) along Ihe slil. Hence. 
Fu .. = 1.6x 10- 11k'III _,U_, ergcm- 1s- 'aresec- 1. Foran 
cfficiency '1 ofO.0013 antl wilh U_~ = 0.4. malching Ihe OO· 
se-rl'ed sunaee brighlncss implies Ihe unreasonable numocr nf 
k :::: 2400 layers ll per arcS<'c along lhe slil. assuming a tlensily 
Iypical of lhe DlG in lhe Milky \Vay ( 11 _/ = 1). Evcn if nne 
raises lhis tlensil y by an oroer of magnilutle. 100 many layers 
are slill required. For higher tlensily \"alues beyontl lhat. lherc 
..... oultl nOI be cnough O Slars loaccount forlhe n .. quired ionizing 
flux. 

To summarize. il is possible 10 conlril'e lhe "alues nf lhe 
paramelers rn-scribing TML mooe ls so lhal lhe obserwtl lrentls 
in line mlios are reprotluced re,l"illnably ..... ell. Ho ..... cver. lhe 
efficicnc i~s uf lhe suct"essful tIlutlel, appcar tlownright tf>0 

insignifican!. In il s currem fonu our TML m<Xlel is lherefore 
in\"~litlaled . We may sp<..'Culale lhal the gradiem in lCtIlper.l1urc 
bem-ecn lhe hOl wind ,,"tl Ihe ..... aml phO«Jioni7.ed gas is so 
Sleep lhal lhe t1li~ing length "ppruach explured b)" Camó & 
R'Iga ( 1991 ) is nOl direell)" "pplicable «J Ihe \'ery hOl wind 
surrounding lhe DIG. V"lues for lhe conswnl a- (Eq llmion (5)) 
aboul 1 ..... 0 orders of 111agniwde lar¡;er ..... ould be required so 11lal 
lUrbule'lI l1li~in¡; aHu ubs ip~1iol1 ,"ould uperiue o\'er a I~yer's 
Ihickness mucll larger Ihan lhe l'eT)' small I'alues found in Ihe 
currem m<Xlel. 
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APPENDlX 

THE DERIVATION OFCONSTANT a-

From Equalion (A3) in CanlÓ & Raga ( 1991 ). we obluin Ihat 
lhe mrbolem viS(.·osily coeftkienl I( is gil'en by 

, 
l' = i2 p"<·" I,,. (Al ) 

" 'herc f is gil'ell by 0.089 x MINlf,.f¡1 wilh f, H:- :md 

fl = 1;'- (see lhcir F-'lu'llions (27). (30). and (36). <"lo' "nd Col 

correspond 10 Ihe adiahalic sound speed in Ihe hOl willd and in 
lhe slalie kl)'er. respccli,·ely. The subindex I denoles (/I'ertlges 
across Ihe mixing layer.Cam6& Raga ( 1991 ) refertolhef¡ < fl 
case as Ihe "Illixing layer limiletl·· case. whi1c Ihe 'jel lillliletl" 
case corrcsponds 10 f1 > fl. 

In Ihe case where f¡ < f/. since in Ihe isobarie case 
PI<} = p"l',;. after multiplying lhe nUlllemlor antl denornillalOr 

" N>< 'ni, p>nÍ<ul ... 1110<1<1. ,1>< I.)'er·, g"~'IC"ica' ,hic~flC>' ¡, 
lo "'- ~ " IOtl fn_, COl. ~ h;ch in a"l' ca", Ical"-' no 'pace r.,.. ,1>< not ~'i"" ,,, 
n"", ;U;'b')¡c. 
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by PI,',. we can rewrile Ihe " bu'-c exprcss ion as 

0 ,089 
1I = 3 X !1 Ple,l". (A2) 

In the nOlatíon used in this p.1pcr. the constam Ct símlll)' 
corresponds 10 ,he mtio 0 ,089/36 = 0.00247. [n lhe transonic 

~~;~I(~., ~' ~·~nx (~11 ~1 r'4 ~~ I.~rl~~~sc~~~ I~U~~~O~~a~~2~fb; 
-'-use(] by Sinctle el al. (1 999) is a fa,'lor J too [urge. This can oc 

COrTlX'ted by di"idinll by 3 lhe vulues ofthc layer's thickness. 11. 
quol~-d in the;r paper. 

REFERENCES 

AnoJe". E .. &: G""""",. N. 1989. G«>c~;",_ C<"mo<'~,m. ""l>. n. 197 
S .. dn"".l. En R", ... M .. Zuri,,,- "' .. W""OO. R. A .. &: ""'I"' •. J. H. 2OOO. ",J . 

119.2728 
B<~<h""n. M. e .. &: Fobia •. A.e. 1990. ~ 1 1'o'RAS. 2.u. 26 
Rin" .. e. L.. Cal>ril. S .. Ra~ .. A.o &: Can.<l.J. 1m. A&A. J.I<>. 2hO 
lIill<'''<. 1... Dri>""n. L. Ubc<la. L. Rlga_ A. c.. Roben. C" &: KrungolJ. Y. 

2!X}j. A&/\.. in .,...,,,. arXi,-:Q\102 . .l689 
8i"", ... L. &: ROOin>oo. A. 1987. A&.A. 177. 11 
Bla..:.l·II."Ih<1fn. J .. FI\...,m':ln. K. C .. &. Qu;nn. 1'. J. 19'n. ApJ. ~\IQ 143 
Sudo. G. 19911. ;n A,trophp",al Jr,,: Op<n Probl<"". <ti. S. ~I"",~h" " 

G. 11<><10, (Am"on!:tm: GonIon :.rnI1lf<""h). 161 
C. ntó.l . . &. !Ut •. A. C. 19'11. A¡tI . 3n.6-16 
C"mn,. J. A,. &. 1"'00.11. J. 2001. Ap.I . 551. 51 
Dy>oo.J . E..llanqui>l. T. W .• Mal""" .• \1. T .. &. 1'0)1' ... S. D. 1995. R",'M"AA 

Scr.c""r .. l . 119 

Ferru;t. 1' .. lI;nello. L.. Su,llcrland.lI. S ,." l""""'t:d. f.. 1991. AII:.A.3H. 13 
11.", ,,,,,,. D. e .. &. Mih,I". D. 1970. MNRAS. 147.339 
lIuntor. D. A .. 11:. eall:t¡;llcr.l. s .. 111. IWO. A¡tI . Jól.48O 
" .hn. F. 1980. A&.A. 83 . .lOJ 
U,,,.,.,. S .• " Gi<n""anli. C. 19'I.~. ApJ . +11. 142 
M:I<I ... n.G. J .. Rc), • .,kl<. R. J .. JI. 1M""",. L . • \1. 200t.. ApI. 6S2. 0101 
M,nin. C. L 1991. A¡tI . 491. SflI 
Mili .... S. T .. &. Vo;l",u,. S. 2003. Ap.I. 592. 79 
Nori<~ •• C""po. A .. e:",u,'ich. P.M .. Ras" A , c.. Cantó. L." lloom. K. 11 

19%. ApI . .tt>2. 8().1 

Olt<. 11 .• G:alla~llcr. J . S .• 111." Ikyn<>ld,. 11. l . 2002. ApJ. S12. 823 
Olle. 11 .. Rc)'n<>Id,. K.J. e,II,¡;Iler.J . S .. III. 11:. Fe'llu",,". A. ~ I . N. 21"I. A¡tI . 

SW.207 
K.~ •. A. e .. & Cantó. J. 1997. i. Moie<ub ;n A>I"'JIh)"i .... : "">/>eS • ..:.1 

I'"ru«<...". ro. f. . v.o Di""""'k (DooIr'<"<ht· Rddd ). 89 
K,nd. R. J. 19%. ApI . 0162. 712 
Rand. K. J. 1997. A¡tI . 474. 129 
R,nd. R. J. 1991!. ApI . 501. 131 
Ra..:.l. R. J .. W<xxI. K .. " Iknj3nl;n. R. A. 200S. ApI. 680. 263 
Kol,iI<>. ~I .. p.,irnllcn. ~I .. & 8e<~"1Jn. J. 2001. ApI . 56-1. 104 
RO~'Il,~d,. R. L lIarrner. L. ~L. & Tuftc. S. L 199'). ApI. S2S. 121 
Ro)'n<>IJ,. R. L llau",". N. 11. .. TuOe. S. L & Ihff""r. L M. 1998. ApI. 494 
,~ 

Ke)'n<>IJ,. K. J .. Storl;"@.N.C .. II,ff""r. ) •. M .. &.Tulle.S.I.. 200I. ,\pI.5-I8. 
1.221 

11."",;' P .. 1Iodo. e .. ~la'SJ.j1Ii". S .. & fo ..... ri. A. 1997. A&A. 3!1. 612 
SI.,'; •. J . D .. Shull.J . M .. & IIr~oln\an. M. e . 1993. ApI. 407. 83 
S<>Loi,)'I'--'~;' J.. & 81"""·11,,, 11>om. J. 1991. PASP. 103.91 1 
St""". J. M .. Xu.l .. " lIan1<e . P. t: 1997. ApI.48.1. IJó 
Ta)"". S. P .. & K"Ila. A. e . 19'J5. A&A. 296. 823 
\\''1/<'. E. S .. & W.ltcrbos.. R. A. M . .!006. ApI . 6+1. L29 
""1,,,,,,,,,,. R. A. ~1. 19\18.I'ASA. 15.99 
ZUlila. A .. Ikdman. J. E.. Ro"". M .. & R)-Jo<'. S . .!OO!. A&A . J8l>. 801 



1481er articulo: Photoionized Mixing Layer Models of the Diffuse Ionized Gas 2009, ApJ, 695, 552
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ANALYSIS OF T HE DIFFUSE IONIZED GAS DATABASE, DIGEDA 

Nahiely Flores-Fajardo. Christophc Moris.<o;C1. ami Luc Biuelle 
Inst ituto Jc !\stI'OIlOlllí". Ullh'ersidad Naciotwl Autónoma de ~ I éxico. l\lcxico 

Rccei/Jcd 2009 lime 17: uccc/J/c¡{ 2009 JI u!Jusl 15 

HESUl\IEN 

Los estudios del Gns Ionizado Difuso (DIG), hit~ta el momento sc han hecho 
sin un consenso del crit.erio estricto pura difercnciar cutrc el DIG .Y las reg iolH .. 'S 
H 11. En este trabajo rocopilamos las tnediciolH .. 'i> de Iw, líncas en emisión de 29 
g¡I]¡,xias disponibles cn la litentlur;¡. cre<lmlo 1<1 pt"ÍlIleHl buse de datos dcl DIG (DI­
CE DA). Hnciendo liSO de eslll base. nna1i~¡mIOS Ins propiedade; globales del DIG 
II partir de los cocienl(,'S dt~ lín CIL~ [N IIJ>.6583/Hu, [O IJ>.G300/ Ha. [O IIIJ>.5007/ H.6 
.Y [S IIJ>.6716/ 11(1. así como la lU('(Ii(\'l de emisiólI de Ho. Est.e am\lbis nos per­
mitió (,"Oucluir que el cocientc [N III/ H(1 es \111 criterio genelil l l:mla diferenci¡¡r si 
\lua regiólI ell elllisión es DIe o región H 11. mielllrnS que In El\I (Ho ) es un¡¡ can­
tidad útil Únic,mlcllt.e Cllando eonsidenlnlOti galaxias por scparüdo. Finahnellt.e. 
encolltnllnos que IlIs regiones d'L~i ficlldlls eOlllo DIG en galaxi;.,s Irr l»lrecen tener 
un comportamiento 1));\S cere<lno al de las region(,'I) 1-1 [ 1 que al DIG en gll lllxim; 
(,'i>pirales. 

AI3ST BACT 

St.lldies of the Diffuse IOlli7.ed eil ~ ( DIG ) hm'e pmgres.'ied withollt. pro\'iding 
SO far an.\' stl"Íct criterion 10 dist.ingnís h DIGs from 1-1 [ 1 regíons. lu thi~ wOlk 
\Ve ('"Oltlpi!e the emissiolt liue tttcas urettleltLS of 29 galaxies lltat arc lwailable in 
the sciclltific literatl1re, tllc1"euy sclling up t.he first ole databasc ( DICEDA ). 
l\[¡¡kíltg usc of lllis (Iulnbnsc. \Ve pl'ocecd !O nt!nlyze the glob<-¡) pmpcttks of the 
DIG llsing lIle [N Il j>.G583/ Ho . [O Ij>.G300/ Ho. [O IIIJ>.5007/ H.6 and [5 1 !J>.G7IG/ Ho 
line;; rillios. including thc Hu emi,;,; iOlI mcns ure. T his mllll),sis leilds ll~ to eOllclllde 
thal the [N III/Ho rlltio prol"Ídcs an objective criterion fOl" distinguishing whether 
nn cmi;¡siou region iS iI DIG oran H 1I region . wltile tIte El\I (Ho ) is " uscful qU!1ntit.1' 
olll.)' when I he gnlnxics ;)l'e collsidered iudividIHIII'y. Fitl;Jlly. \\'e ¡¡lIU I hnl ,he elnission 
regions of Irr gl,laxk'l) clllssified as Ole in ,he lilel"nt lll"e appca r in f<le\. to be lllllCh 
more similar to H [ 1 rcgioll~ tlmn to thc OIGs of spiral gl\l l\xi(,'S. 

f(ey lI'onl8: astronomical data h<lsl..'I) : mi>j(.·c1lml l'(J IlS gl\ lm;:i(,'lj: gelleral 15l\1: 
HII regiuns 15l\1: Elles ami batlds line: fonnatioll 

l. INTHODUCTION 

Frolll obsl'l" \'<IIiotls of frcc-frcc colllinulllll <lh­
sorptiOll. Ho.vll' & Ellis ( 1963) illfelTcd lhe exis­
t.ell(,"C of ti llC\\' g'L~ compo nel1\ of the inlerstdllH' 
medi1ll11 (ISl\I ) . They pmpOSt..'(] that thi~ !le\\" COlll­
pottetll \\'118 \\"il1"1n (T~ N JO' K). of low dellsity 
( I! ~ N JO- l cm-3 ). ioni%cd ;ltld tl!;)t it sUlTollndcd 
thc l\lilkv Way's di~k. The integrat.ed lmllillos it.\" 
of this hypothetieallll(,'(limll \\"'L~ comparable 10 tha! 
expect ed fmm pllotoionizatioll by O IInd Bstars fmm 
the disk. 

by (he dctcct ioll of f;, illt optical eUlis.sio!l lilles frolll 
the galllctic diffllSC intel",;tellar meditlm (Bcynolds. 
Seherb. & noesler 1973). Dcc[l imuges of ex\.er­
lIal ga l'lxk'S sllch a~ NGC 891 sho\\' a ~i11li1ar warm 
gas (,"Omp01\ent, (OettlllHl" 1900: n und 1998). T IJis 
COUlpOlle1lt lH~<; 5111<:c bcc1l fouud in sc \"eral other 
galllxies (c.g .. BlanU- Ha\\'thorll. Sokololl'ski . & Cecil 
1991a.b: Vci11ellx. CI.'(.' il. & Blalld- l-hl\\'t.hol"ll 1995: 

Thc exist.encc of this gas compollent was latcr 
confinn (,'"(1 hy t he s i¡''l lHl dispersion fmm pu lsar~ amI 

Greenuwuh. \Vnlterhos, & Bratm 1997: ~ I nrlin & 
](ellllicutt 1997: Wa1lg. Hccknw1J. & Lell1lert 1!)g7). 
Toda.Y. it cnrries \'nrious naulcs. SUcll as WIl\ 1 (\ V;,nll 
10ll izcd ~Iedium) . Dnl (Diffm;e l oni~(:<:1 l\ ledimn) . 
DIG (Diffu.->e loniz(,'(1 GIIS) or eOIG (extr"planur 

2GI 
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DIC ). Illld "ne~'nold's Layer" (in the c¡~.;;e of the 
Calaxy). Hereufter. we will use the g:enerie llH!IlCS 
DIC amI eD[e. 

Despite tlw fuct thut the DI G in our Galaxy 
accounrs for '" 00% of tite iOlli~.cd mcdilllll's rll¡L.'<S 
(Reynolds [!)!JI). the nature of this 10IV densit)' 
plflSlllfl is fur frolll bdng: well understood. The 
fir.% prohlem em:Ollll1ered in DIG st.ndil's is how lo 
fornwlly distinguislr Dle s fro1rl 11 11 regiolls, which 
similarl." ( :o rL~i~t of 11 wmm amI ioniz(.'(1 gas ph'L<;C. 
Several lllethuds Iw\'c lx.'ClI propo&.'d in the IitenL­
tm'C. Examples "re lhe Ho C<lllil'lIlenL widtll (Bland­
Hnll'thol'l\ el al. 1!l!Hn). thc 1·10 erlJis;;ion nreasure r. 
E:-' I (e.g .. Wfllrcrbos & 13nllnr l!l!l.!). 01' lhe S\11'­
face brighuless (e.g .. Ferguson et al. l!l%). Nel'­
crthdes;;. nOlle of tIre methods has so fur been uc­
ccpt.e<! ,IS standard . rnainly bccausc the densit,r ami 
size of the emitting regíons are I1s111IIIy unkno\\'n. 
To illustmte the lLllove problern. ,11l eXflmplc is pro­
vi(hl by thc galax.y :-' [31, for which \Valt.erbos & 
I3rUll1l (I OO'¡ ) fldopt ed the E:-'I criterioll lO distin­
gl1ish DIe" frorn H 11 rCb';ons. They found that. closc 
lO lo\\' st,ll' fOr1lrfltioll l'cgiolls, t.he DIe lLlwlLyS I¡¡¡d 
,m E~ I < 50pccrn- 6 . while near Itiglter Sl, .• r forma­
¡ion regíons. thc l/Lttcr Iwd ¡¡tr E~I lIcnr loo]>ccll1 - 6 . 

T hercfore. e\'cn t hough 1 he E~I is propon ional to t.he 
clectron density !\lrd should t.hereby reflcct ho\\' '·dif­
fusc" <lit emissiOll region is. tlris criteriOI) IWlS slro\\'n 
to nuy with po;¡ition in this galax,Y. 

Anotlrcr problcm in lhe stud,v of tIre DIG is the 
diflicultv in obserl'ing iL. muinl,\' bCClLUSC of its 1011' 
Slll'facc hrigltwess. As a result. the obljCrmt.ions in 
t Irc liternt tire ure sparsc 11m! only 1L fe\\' line nlt ioo mu 
1,l'picall,v reported. !:-" rrtlrermore. s.l'stemat.in.l com­
pllral ive stmlies of t.he gCIl\~ral bc1nwior of lhe E~"¡s 
01' of litre rat ios ,UJloug differellL ohject.s nre sti11 miss­
iug. For example, el'cn t.hough a rtlaj01'ily of anlhors 
¡.grcc on t.1,c existetrcc of lLn 1L1ll i-correllOt iotr bctweell 
the [N Ilj..\G583j Ho or [S IIj..\GiIG j Ho ratio;¡ wit.h Ihe 
E~I (tlrcse mtio;; inerensc wlren tire E~ I dccre¡¡st!s. 
e.g .. l3land-H')II,t.horn el. al. 1991a; Iland I!JIJ8). I'ery 
fe\\' sttldies were done \\'ith more thntr t\\'o galaxics 
(e.g .. Wang et al. 100i: Zurita. llif¿ilS. &: I:kckman 
2000: Tiillulllrm & Dellmar 2000: i\[iller & Veilleux 
2000). In tltis \\'ork, we \\'ill \wifl' for ¡he /irst time 
whether sllch an ant icorrch.tion is" general feat.ure 
of tIre DIG 01" tlOt. A not her ittterest iug lLS pcct is t he 
appm'Cut. confusion concerning ¡he [O Illj..\5OOi j H,6 
mtio in lhe lilerat.ure. for whidr sollle Ilnthol's rt. ... 
pon 11 constilnt bc1mvior lI'ith E~I (c,g .. \VllugctlLL 
I!JIJi. at ¡em;L for SOllle galaxÍl'S) . while o¡hers reporl 

'The E~I in unir" of pcc",-6 i~ dcfitlcd as E~I !5 

f"_ ,,,, + d~"'f,,~d~. 

au ¡ucrea¡;() \\'hen lhe EM decrel\scs (e.g., Rllud 1905: 
Tüllmann & Octtmar 2(00). 

The SIx."Ctral dUlracterislic~ (diflerenL from t.hOS(] 
of 111] regiolls) combitted wilh thc ¡¡¡rge sp"ti,,1 ex· 
lensiOll of the DIG (typicall.,I' Iz l ::::: 2 kpc). are nol. 
\\'ell reprodnced by tttodels that eOlrsidet' only pIte»­
toionization frOlll O-B st.ars (e.g .. Band, \\'ood, &: 
Belrjamin 2009), e\"eu though i¡ umld ]Jt'ol'idc the 
entire UV ph010n fl nx r(.'(ln inxlto lllam<lill the DIe 
iOllized (e.g .. Rc.nrolds 10!lO: Zuritu et al. 2(00). 
¡\ s a resulto scl'erul authors hUI'c suggestcd thilt 
lhe DIG oould be excited by extra ionization (01' 
Irenting) sourccs like: shocks (e.g .. Siqon. Swsirlsku, 
& Le<[l1enx 19S6), mixing: I"yers (e.g .. Biuelle et 
al. 2oo!l), old Irol sta]'s (e.g., Sokolowski & Bland­
H;\wtlrorll 1901 ). <111<1 dccllying <I"rk lllfltter (e.g .. 
Detunar & Sdmhz I !l92). In the stl1dy of tIre Scyfert. 
2 g"laxy NeC IOGS. l3¡alld-Hawthortr et uL (lOOlb) 
propo&.'d pholOionizalion by the AeN pOll'el' la\\'. 
NOlle of tltese 1tt(){!c!s i5 colll]Jletcly st1ccessful in ex­
plaining the line mUas. spntial ext.ensions <lnd lumi­
t10sitíes of Ihe D[es in spiral gullLxies. For!l com­
pletc re\'iell' of the posiblcs DIe; ionizing 01' lreaL­
iug sour(.'t!s, s(''C Bhmd- Hawt.horrL, Fr(.'CllHlIl, & Qllillll 
(1007). 

\Vilh the plUviom; arglllllents in mind, <lml t.o 
corrcct fol' tIre I"ck of c0tt11><.rllti"e STltdics itt tite 
ficld of diffusc emission, lI'e Iw\'e (.'Olllpilc<! il com­
prclwrlsÍ\'e dnt¡¡b¡~';C uf elttission lilre ratios 01' fluxes, 
from Dle s 01' 1-111 n.'giolL';. pHbli~hed in ¡hc litera­
t.ure. This datalmljC is hereafler calk·d the Diffusc 
100ríz(.'(! G .. s Emi5siolr D"tub¡¡se (O IGE DA) whidt 
lI'ill soon be .. l1.lil .. ble at tire Viziell lI'ehsite of CDS 
(Centre de DOllrrt-es Ast l'Onullliql1l's dc Stn'Sboltrg. 
http://vizier . u- strasbg . fr). 

The st.rncl.lll·e of the lLrtide ís the follo\\'irlg: fl fter 
dcscribing DIG EOA iu § 2. \\'c proceed \Virlr tire 
allalysis lUId in ter]}retation of tIre dala in § 3. A 
discussioll follo\\'s i1l § '1 a1l(1 n hrief conclusiott L~ 
gi\'en in § 5. 

2. THE DIe OATABASE 

A 11 extl'nsive 1'(.'SCill'CIr Olr DIG Ol>sct"lllt ions in t he 
lit.el'aturc led us 10 huild a compreltensi\'e databasc 
comprising DI G !\nd 1'1 11 region speclroscopic 01.0-
scn1niolls of 29 differeut glllaxics (25 spin.] gfl!nxies 
am!4 irTeb"tllLrS). Thi.~ snrvey cOlltains gah,xies wil,h 
u signifiClL!lt spreud in stflr fortttntiolt rUICS. Ho ht· 
rninasit.Íl'!;. distanccs. disk inclinations, slit posiliOlrs 
¡¡ud slit orieJt!¡.tiolls, 

2.1. lulenwl dllla slrllcltul) of OI G EOA 

Tuhle I li~t~ lhe I i bibliographic rcferellCl'S 1lS(.'(1 
in DIGE DA. ",hielt UlllOttllts to ¡l tOl111 of 1001 ¡ilte 
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T!\I3LE 1 

BIBLIOGRA PHIC,\L REFEn ENCES USED FOn: THE COl\lP IL.<\TIO.'l OF DICE[)A 

ReClD· Gnl,, ~ y S il' " Ob"ervH tlon "~ No r.,g io ,,~ 

(k",..,,,,,,i. O·Odorico . .le Poi",!,,,,, (1976) ~ 1 33 hotcrarm (0"'1 '\'¡[l¡',U , (O",].]N,,] " 2 Col la. o.,tt",m. k O"",¡;¡orlt"" ( 199G) Nce _16:11 L [N "]' [S " J :ID 

11 [N " l. [5 ttl ., 
:1 G".,,,""'Mh ", ,,1. ( W97 ) ~ I :II OIG. lI tt [Ottl· [O'ttl. [N ttl. [Sttl+. g l " 4 ,\In",,, k K~""lo"u ( If)!)T) NGC I,off) o le (°"'1. 11"" [O ,J. (N " J. (5 " 1+ " 5 \\'~"g el ,, 1. (1007 ) ~ 1 51 1,,'e'H'''' (O",]. (N,,] . [S ttJ+ " ~1101 I "'cr~rm [O '''l. IN ni. [S " 1+ , 

NCC 2_103 I"'ernr,,, [O 'tt].IN " J. (S ttJ+ , 
NCC HO~ I"'er" .. " [0 ''')·11'' "l. [S ,,)+ " 

G R",,<I (I9<JS) NCC 89 1 [O,] . IN "l· [Sul '" L (O,,,]. (O ,J. [NttJ. [S tt] '" 7 CH¡''''~ ' \\'"Ileroo... k IlrR"" (11)\19 ) M31 0 IG.5U!4 (O ttJ. 10 ,ttJ. [N ttJ. [5 ttJ+. E~ I ,,, 
S 11<",1''-''' , \\'ah,'eI,.,.. . .\.: H,,,,d (11)\11) NCC 4631 L 10,ttJ.[5 ttJ+. B I :11 

9 T ,ill",,,,,,, k Do.""""r (2000) NCC 1%:1 L 10 "'J. lIe'. (O 'l. [N " J. [5 " J. E~ I ." 
NCC 3O~ . 1 L (0"'1. He ', [O,). (1'1"1. [S " I. D I oH 
NCC _1_102 L [NnJ.[S tt l. g l " NCC 0163 1 L (NttJ. (S " J. D I .W 

lO Colli,,,, k R",,<I (2001 ) NCCH02 L (N " J. (5" 1+ 1:\ 

NCC ~77~ L [O ,]. [O",]. [N ,,]. [Sn)+ " UCC IU2U L [°'1· IOn,]. [N ,,] .[S "I+ " 12 O\' e. C~llagh"r. k ll "y", .. ld. (2002) NCC ~ 77~ L [O ni. [O '''J. [N n). [S ,,)+ " NCC _ 163~ L [O "~jo 10",j. [N " J. [S " J+ 3_1 

11 [O " l. [Ott,). IN ,,). [5 tt)+ 32 
NCC ·16:1 1 11 [O "1. [O ",). [N n). [S " J+ 3,1 
NCC 3070 11 [Ou]. [0"']. [1""1. [S " I " NGC 891 11 [Oul. [N,,]. [S,,]+ W 

13 lIoop"" k Walte,boo (2003) M33 I"'e,ar,,, [O ,n). He'. [Ntt). [Stt l. EM " M51 1",,,,,,,,,, [O ",]. [N "l. [5 "1. E~1 :''il 
Mili 1,,' e'M'" [Ou,), [N" J. (S , ,] , 

14 Miller .le \ 'eille"x (2003) UCC 2002 L 1:-' ,,]. [S n) ., 
UCC.l-.12fo L IN,,). [S ,,) , 
UCC ·1278 L 10 "'). II H [O,). INul . [S " 1 " NCe 2820 L 10 111J. Hel. (01).11" 11). [S I1J " NCC 3()28 L [O,,, ]. [N,,]. (S u] 1:\ 

NCC 4013 L [0'''). ll e'. (O ,J. [N n). [S ,,) , 
~CC .1217 L [O u ,). [0 '1. (N"). (S,, ) " NCC 4302 L [0"'). !Je'. {O 'j. [N ni. [S " J " NCC [, 777 L (O,,,). [N,,]. (S,,] , 

~-;'<;02-1,>-CO" DIG. H u (0"1. (O,,,]. (1'1"1. {S "1 
CrS DIC. !J " (O ,n). !Je,.[N,,). (S " I '" 

16 V"I("" 1.: Walterhool (2000) M3:1 n ,e [O,,,]. [0'1. [1""1. [S"J 
17 \ '01(", (2006) NCC 801 10 "'l. [O ,J. [N " J. (8 " l. E~ I " L 10''').10,]. [N,,). [S " J. D ! " DDO~:I DIG. H " (0"'1. (s"l ~ 

ATI!<.'l;l) "'''nlx:n; also ;;cr\'e ru; hihliogr<lphical o;nlri<.--.; in DI GEDA . 
'-Sli ~ orienla tion iu ('"d, gal" "y. Thll symbols ami descriptor:; i1f1l dt'SCri l>l,'<l i11 § 2.1. 
<Tite line wa\'c!engths are lite following: [O lI J..\J727. [O I11 J..\5OO7, Ile 1..\5876. [O lJ..\6JOO. [N II J..\658:1. [511)..\6716 amI 
[5 11 ]..\6716 + ..\67:1 l. 

meusuremcn! da la S\)!s. Table 1 abo SllmllHlrizt'" t II C 

ma in cltaraclcris l ies of lhe obsermt ions cO!!l ll illCd in 
each rcferellce. 'rhe tab[e is s!rnCl ur(.'(1 as fol1oll's : 
Cohmm I II tl ril., utcs 11 \luiqllc idcli l ificll!io!1 nmnUc I' 
10 eneh rcferenf:e. which is later nsed as n rderence 
lllbd in DJG EDA (ReLl O). Cohmm2 cOlltains I,hc 

hi bliogral}hic rcfcrell('(.'S. COlll1J111 3 liSIS t he lHnll (.'S of 
Ihe gll[axks s tlldkd in cach I'cfelcncc. CO)II1111l 4 is 
t he slit oriell!a! iOIl lI' ith 1'(.'Sp(.'Ct to t.he galactic plaJle 
in lite casc of L'([gC-OIl galaxics: p,lI'alld UI) 01' pe r­
pcndicular (.1) . whi[(' for tllc f:llse of facc-on ga[nx­
k'S, a shor t descriptor of l he regioll i .~ 11 "'-'11 instcad: 
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TAI3LE 2 

CO LU¡\[N HEA[)Ens IN [) [GED!\ H 

Column O , 
" 

, 
InformHtion Ohs..IO Position (0 1l).\3;:n )0111) .\<I:3Ú;1 H' 

Column , 6 , , O 
Infol'nUl tion (0111) .\-19:)9 (O 111] .\500; He 1 .\58;6 [O 1) .\6300 (NII) .\w.18 

Column 00 " " " " Infol'lllnt ion Ho (NIIJ .\b5iJ,:.1 (S 11] .\b;t(; (S 11] .\6;;11 [S 11] '\6;UH 6i31 

Colum" " " " " " Infol'mation T.( 104 K) (S 1I) .\6;16/6i31 (O IIIJ ,\500;/ 49:;9 Ho / H¡J EM 

Colmnn " " " " " Informntloll n eUO l\Iorl'holo&y Slit RegionJD GulJO 

~See ~ Z.I for further ¡[elai[s "bou! lhe iuformaliott ootttaitted itt lhe \'ariotLs cttlries. 

[Iltemrln. OIG (Oiffusc lonized GHS). ti 11 (t i 11 r.,.. 
gion), SEB (Super I3nhble n ellltl>mt.). [n ColuttlJl5. 
we del<li!llIe sel of ewissiolt lilles repol1ed fol' e¡tell 
galaxy II'hile in COhllllllG II'e gil'e the total nUlllher 
of are¡~,> 01' p05iliollS2 obscl'l'ed wilhill eudl guhlxy. 
Tltere are 111'0 fnctor,; th"t llla.\' afft.'ct Ihe ¡IccnnlC.I' 
of llJü liue ratios: dnst reddenillg ¡md lite pn,'5CltUl of 
u1t(lerlying nhwrption lilte>;. \Ve It'l\'e nOI perforllled 
auy t'eddening colToclion ilhhonglt we did usc lite 
rcddelting-l.;orl'C('ted rntiOli wlten nm(le /I\'Hil/lhle b,l ' 

litO IllllltOI'S. lit Hny CHse, HII line ralios considcl'cd 
in this Papel' im'oke Ii!le; tlml me rdati\'dy c1~ 
in II'al'elellgillll ami me thercfore nOI, I'ery sctl~ili\'e 

10 reddening. As for lile presence of uuderl.viug llb­
..;orptiolt litl ~.", this is 1\ concern onl,Y for Ho ami 11,6. 
TlJü equh'll1cnl withlt of cilher ¡lhsorPlion Jille is cs­
LÍlmlt(,'d to be '" -2 A (Amonio Peilllbert. primte 
t'Olttllllllticaliolt). Sillce Ihe emissioll lillo e<ltlil'a1clll 
lI'idths are 1101 a\'nilahle fl'Olll the 1I'0rk~ ciwd in Ta­
b!e 1. lI'e could uOI oorn..'ct Ihe ralios for IltL,> cfrcel 
nor e\~lluate prl..'C ilic1y its impact. Furlher detaiL~ 
abOlll lite dal" ted\lCliol1 pCl'fol'med h~' ClIdt HUlltor 
t;,m he fOllnd in the corr~",pOll(1illg bihliograpltictll 
cltlr)' IISIO<l in T,,\)le J. Itel'eafler. II'C will coltsl(\el' 
LIJe ~ylllbols [N 11), [O 1). [O 11 1). (5 111. ami (S 111+, as 

referring: to lite [N 11],\6583. [O 1]'\0300. [O 111 ]'\5007. 
[5 II)'\G7lü ,mi! ¡S 1I]..\G7lü+..\073] emissiou line;, 1''''' 
s]Jectil·cly. 

The 100 1 obscrnllions oblailte<! front Ih~'5C rcf­
erelJcc,; lI'ere extrnctcd h.\' digitaliz<l1 ion of Pllblishe<! 
figun.'S 01' lahles. The d/lln \\'cre ,,;u].lISt.>(llielttly lJor­
IlInli~e<! Hnd inoorponlled in [)IGED¡\. This 1''''' 
sulte.:! in a tahle of 25 coutJna-scparaIC(! coltltJuL~ 

(cs\' formHI ) coIHllitting 1001 data lin('!) (01' records). 

2Throughollt the ¡mper. "" ab;" ,efer tO thetóC p",útio"s 1lS 
"regions" 

tI!issing: elll ries are representl>(! hy (- 1) iu tite cor­
re;ponding data fidd. Tite tuble begins with a 
Iteader liue. wllich ¡turibules n dcscriplor 10 C¡\cJl 
cohmm. T he fir~1. column at1rihut~." a uniqlle iden1.i­
fyiltg lIlllllbcr (O bs_[O) lO lite obscl'l'<Ilion il refors 
to. Apmt from liue ratio» 01' fluxcs. additional 
COhllll1lS (20 10 25) nre ]Jro\'ide<1 I!mt dcscl'iho lito 
partiClllaritie; of the obset'l'at ion (ollSCrl'~'(! po~il ion, 
slil orieulHtion ... . ). The cnuics ~'Oltllliued iu IlIl'5C 
t,'Ohtlllll" cousi~t of !lulllbers (01' poimen;). whielt rder 
10 s]Jccilically coded illfortnHl iou (¡;¡''C (k'SCripl ion b.,.. 
low). This ensnre; Iltnl, lite infortualion it coulai tL~ 

can be casily ¡K'Cl.'SSe<! hy auy tllllllerical prognuu. A 
lisl of "lIlhe l.'Ohml1l !,e¡.den; Hud Ihe Iypc of illfor­
lllalion Ihey (.'Otltain is pl'ol'id~'<1 itl Tahle 2 . 

A" lI'e metllione<1 "),OI'C. lite cnlries in some of 
tite (.'OhllllllS ha\'e a lltllllerical formaL lltat de;cn'es 
fm thcr dnrifknliou: "ObsJO" is Ihe lJOsilil'e. COlJ­
sccIJ\il'e ,mil uniqne llttttlber for 1'011' identifiCllliott. 
"Positiou·· is Ihe l~lll1e ilt kpc of the position within 
cadl glth,xy_ [ n cusc lite obsen"tious WI~'> curried 
o ut perpendicular to titO gnl/lx,I' plmte. lhis is lhe 
distnllt"<:' frolll tlt" pl"1\(" for pnrnllel sl its this i" dI<! 
pOliition fmm I he golaxy t:elller IIml for fl\(.'C-Ou gHI"x­
ics the posiliolt is dctermined lI'illl l'es¡x.'Ct lO ;;altte 
reference poilll IIta1. the aulltor~ lmd spccified. The 
ralio 1-10/ 11 0 is Iltal l'e]JOl'lcd b~' 11m ¡lIllholS, 11011'­
el'er. iu Cfl.'iClj II'he)'e no I" .tllle wa,; reporled. H Ih.,.. 
ol'elk¡t! ntlio of 2.80 was assllllled wltcn ils \'nluo 
\\'as reqnire<1 to nonnalize tite forhiddeu lin~.". Tite 
"Etll" is tite 1·lu elttis.~iolt mellsure, specified in units 
of ]lCCm-6 . "lkUD" i" Ihe integer dcscriplOr IhaL 
identifies Ihe hibliogrHplticlll rcfel'eltce (sec Tllhle 1). 
·':\ lorpltolog.l''' rden; 10 lhe galax,\"s morpltologl' amI 
ils ol'Íelt1.ntiotl. ns folloll's: for spirnl galnxÍl." 1I is 1''''' 
scn'ed for edg.,..olt ohjccts and 12 for facc-on ont'S: 
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TA13LE J 

LlST OF CALAXIES CONTA IN E D IN DICEDA 

GnUDa G;)lnxy R .A . Dli:C. M OrJ)hology T y p o I nclln"tlo n 

(b IIt~) (d ", _) {deg .... >es} 
~I :JI 00 42 '1·1.3 +.11 1609 Sb. W<f:H 77." , ~I :13 01 :J:15O.9 +:\0 :19;¡(j Sed. 1111 ;,c, , ~I 51 132955.i +.'7 1:J áJ 'oc '" , ~, SI 09 m; :J3.2 +69 O:J m; S"h:I."n;H Syl.S 58 

; " '"' l " 03 12.6 +5.120 5i Sl3cd " '" ""CeS!H 02 22 3~.4 +.1220 5i Si>. H II ,,' 
" i"GC 1569 0·1 30 ·19.0 + 6<1 50 á3 ,,, 
n i"GC lOO:J Q.5 :12 1{i.S - :1623 á5 5<d " " NGC 2·10:.1 0736 51A +6" 36 09 SBcd. H 11 " 2·1 i"GC 2820 09 2145.6 + 6·1 15 2\) SIl<: 90 

" NGC 30-1.1 09 áJ '10.9 + 01 31 4i SBh ,,' 
" NGC 3079 10 01 57.S +5540 ']i SIl-<-.I.IO<f.H. Sy:2 ro 

" NGC 3628 11 20 17.0 + 13 :1" 2:1 Sh " " NGC ·101:1 11 58 :JI ... +.1356 4S Sb. H 1l1.ll<f;U 90 

" NCC .]2Ii 12 1550.9 +.17 O" 30 SI> " ,W i"GC4302 1221 '12.5 + \<1:15 á-I 5< 00 

" NCC 4395 1225 .18.S + :13 :12 49 SIIt. W;~H. Sy I.S :lg 
:\2 NGC 4·102 12 26 07)"; + 130646 '" i ·1 
:1:\ NCC ·1631 124208.0 + :12 :12 29 SBL S" 
:J.' NGC 4634 12 ' ]2 '10.9 + 14 17 45 So " :15 NCC 5775 1.1 5-:157.6 +0:\ :12 ,10 SI> " "' I"GC 5H7 1·151 17.8 +585841 SI> '" " UGC 2092 02 36 :\l.(i +07 IS :1·1 Sed " " UGC :m6 (N:l9 ;\7.1 +77 18 '15 5<:<1 90 
-, , " UGC .1278 08 1358.9 +.Ia 4.132 SBd 00 
73 UGC 10288 l(i 14 24.S -001227 5< " 90 ES02·15· G03 01 ']5 O:.I.i -.13 35 [,j ,,, 
III GrS 1258 ·10 .. 1 +141:10:\ ,,, 
'" 000 r.3 OS:H 07.2 +66 10 al ,,, 

"Ull iqlle galaxy idemifknliOIl 1I11lflveT wilhi" OICEDA. 

2 is uscd for irregulars. ''Slit'' is ¡he sli¡ orienta­
¡iOll ,,"ith rl'SpecI 10 Ihe glllaclic plane: 1 fOl" pamllcl 
slits, 2 for perpendicular slits nnd a for obSCr\1\tions 
of f¡¡cc--úll obj<xts. "RcgiollJD" tefe]":> 10 lile tll]"l'e 
possible emission rl'gion t'ypes: 1 IInd 11 are nsed for 
H 11 regions. 2 ¡md 21 for tnmsitiOll W!I(.'S. 3 "ud 31 
for D IG region.~. and fina]].\'. 4 is rcsc]"\"ed for dala 
Ihat. do noto lit 1m)' c1m¡sification. Single digil en­
tritos denote the IIl1lhors original cla.,,"~ificat iOlI (\\"llcn 
il W¡L~ reported) while dOllhlc digit ent ries denote our 
0""11 c1t1s.~if¡ Ctltioll IlIkillg ill t o UCCOllllt tl,e \'1I1"e of I he 

hcigllt obO\"I; thegnlactic plane 1::-1 asdl'SCribed bc10w 
in § 2.2. Fi llnlly. "CnlJO" is ¡ll\ integel" lIumber Illln 
rc1at.es nu iqucl." the galaxy'" name to i\.,; SQnn;e cata­
log. 11.S follo,,"s: lllcssicl": I- J9. Ne\\" Cellen!l CiIlalog: 
20 G9. Upps"la Celleml Call110g: 7089 amI olhers; 
90- 99. T he list of all lhc g."lbxies in O ICEDA. wilh 
their bllsic dmmclerbtics. i" gÍ\'cn in T llble 3. 

To ¡¡UI11 up. DICE D A COlllain5 1001 SpCClro­
scopic obscrnlt iOlls. l t ¡s worl h 1I0tillg. howe\"er. I hat 
onl.\' 114 obser\"lltions contain SilllUltlllll'OllS llle!lSUrl'­
IlIellts of [N 111. [O 111]. [5 11] liad lile E;\ 1 ( t hese turll 
0\11, 10 be edgc-olI spirlll gIlIIlXit'S). 13111 if \\"e considcr 
iustend o siuglc pair o f lines. fOI" cxaiJlple [N 111 ¡lIId 
[O 111]. Ihe 1Il1111!}(]r of 1l\"llilllble data cutries in this 
casc increil-SCS lO 462 ObSCrl'¡llio!ls. 

D1 C E DA will be made ,wailable on-line, at the 
Vi%icB wchsi¡e (http ://vi zi er . u-strasbg . fr). 

2.2. An addiliollu[ YI"OIJ/JiII.IJ (;/"il el"ÍO/I: 1.::1 

D ile to tilO f¡¡ct that thcre is 110 S]¡lll{l¡¡rd nitcrion 
to distinguish D1Gs frOI11 H 1I regiolls. moot. of the 
¡tUI llors iTl I ho ficld repor! ¡lldr spl'CtrOtiCopic SI lldit':> 
without flIJ.Y cll\s .. -;ificntioll. For instance. ::::: 7G% of 
the 1001 ohscrl'"lÍolls in tllc D IC EDA "re ncilher 
rcfelTl'd to IL'i H I1 regioll, D1C or trflllsition ZOlJe. 
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AI)()llI .... 97% of lIle;;(' dllU¡ corn..,,])Qlld 10 I.'tlgl.'-OII 
gnlnx.\· ollSen'al iOlls. which !lre of ]l"rl iculm' illlert'!)t 
among dilfusc ioni~.ct l glls sl,udit..". Fo1' l11is glllllx)' 
I)'j}C. lhe halo galO is easier 10 !;ej)¡lrrlte from Ihe disk 
(wheI'C most 1111 Tegiolis aI'C ]ocl\letl). In Ihlll ease. 
Ihe DIG cmi""ioll Cl\ll he reflsoll!lbly IIS>iIl1I1L't1 10 bc 
free frOIll COllliUllinlllioll by SI ,U' fOl'll1l11io1) elllis.~ioll. 

Con~idering Ilml in rllc 1Ililky Wny. Ihc thin di.'ik 
is ddilletl !\S Ihc rl.'gioll whcl'e 1II(to¡I of Ihc gulllxy's 
"Iar forumlioll i,. lI\king place. we prOjXJoo>C in Ihj,¡ 
P,,]}Cr u 'zoniug' clllS..,ificntioll crilcrioll based on Ihe 
hcighl (/ll)()\'c 01' bdow) lhe gll ll\('lit plane 1.::1. T he 
Prol>OS!.'t1 zonilig clilSliificlllioll le¡¡d~ 10 lhe followi ug 

thn.'c siluntion~: 

. 1:1 < 5OOpc. Owing 10 Ihe fael thul. in rhe 
1Ililk,v \\'II~' . ot!(' oollside1'l; Ihul. H 11 1'<..'gions nre 
confilletl 10 n disk of ;150 pc heiglll . we lu\\'e 
II.-'iSumed I his lO be fI gCllcrul behavior in spi­
mi gIlIM.:ies. \\'e will thercfore collsidcr I ha\. 
lille emis.'iioll frolll rt'!:."¡olls wi l hin 500]11' from 
Ihc glllnctic pllllle ('olTcsponds o\'Cl'wlldlllillgly 
10 emi""ioll frolll stnr fOTlllil1g Tt'giollS, Conse­
{IIICnll}', we will c1nssify 1111."-'1:' rcgiolls rus 1111 n"-

910118 (··RcgionJO" = II ). 

• 500 ~ 1:1 < 1000 pe. Tlle II lf1jorily of ~pil'H l 
g/l)u:-:ie; fTom 1 he d,It<\I)lI>j(' do 1I0t hm'e 1111 incl i­
lUllioll of eXllcll,y 000 illld il is therdore prob­
I\h)e tlml. dllc lO projl.'Clioll ctfCCIS, n line of 
~igh l bc10w 01' nhoye Ihe glllnctic phUlc of 1><. ... 
t\I'eell [iO(I1I1I(1 1000 pe lI'iIl ero;:; <l large \'olullle. 
\\'hiell likcly \\'iII oollh.in bol h DIG ¡l,ud 1111 TI.'" 
gion cllli""ioll . Sincc \\'C <lo nOI kno\\' precisely 
Ihe conlriblllion from cilch I,YI}('. we will das­
sify thesc regions Il.~ bcing frolll ¡ ' TJIIsit;QII ZOIlCS 

("BegioI1J O"",,21). 

• 1:1 ~ I kpc. EVén though SOIllI:' lIul hors 11II\'e re­
l)()rll'(llhe exislellce of 1-1 11 regions ru; fnr lI\\'a", 
IL~ 1.5k]>G frolll II U! plilll (,. lhi.~ r('tltaills 1111 UII­
COllllllon OCClIl'l'etl(;e. [n Ihis work. we wi11 ns­
sume Ilu' l t he emissioll frolll ¡m~' liues of ~ighl 
1111O\'e 1:1 = ] kl>C from Ihe gnlaclic "Iflne is 
fn.'(,' from 1m.\' COlllllminalloll fro1l1 slllr forma­
t.iüII clIlis.-;ioll. Tltis lemls liS 10 ch'.'isif,,, t ltese 
I'egion~ lIS eDlG (~HL'gionJD"=a]). 

Appl,\'ing Ihis 'zoning' d¡I..,.~ificalioll 10 Ihe 
databnse rcslllt{.'([ ill 30!) 1·1 11 I'I.'gious. 218 Iml1silion 
Zülles. alld 509 eDIG~ . Ollly 2% of lile Ob:>Cl'I'HtiOl~~ 
oonld 1I0r he dassified, Tlle~' 1111'11 Ollt lO come frolll 
fllct. ... OIl gll laxies "')Iere our criterion lmse<1 011 1:1 j,¡ 
lIOI IIpplic¡,blc. 

3. Ai\A l.YSI5 Ai\O INT EIlPRETATION O F TII E 
OIGE DA DAT/\ 

\\'c 1t¡1\'e cIIITÍI.'t1 out H Slll lislical !;tlldy of Ihe 
dnlnbase with Ihc ailll of idelllifying Ihe main dif­
fcrcucros bCI"'et!n DIGs alld 1111 n'giolls. 1'0 assbl 
us. \\'e IISC<l Ihe lille mlio dillgnOSlic d iugrflll1s pT(. ... 
sc l'ihed hy Billdll'in, P Iti11ips, & Terle\' ich ( I!.lBI) Ilud 
by Veillcllx &; O!;tcrbroek ( I!.lB7). 511elt dillgnlllL~ 
\\'CI"(' erellletl \\'ilh lhe inl('Ulion of cllIs:sifying lim.' 
cmillillg rt'gions IIcconling 10 Ihcir "II,y"icnl oo)ldi­
liolls, ye\. IlSillg onl,\' Ihe lItOSI OOllllllonl.\' IlIcasuf{.-'(1 
IiIH.'S, thnt is; 11 0, !-I ¡1. [N 11) . [O 1]. [O 11 1), nlld [5 11]. 
BI.ldwill el nI. (19BI )J i1l1d Veilleux &. Dslerhrock 
( 1987) fOllnd Ilml Ihcse dUlgrnms I>ro ... idc n (ltL<mliw­
I h'C cI,I.<¡..,ifient iOll scheme of e:-:ITHgalucl le SOllrccs. iu 
\\'Ilich Ihe 1IIIIiu cxeit"liou IIIccllal1i~11I opcrllliug 011 
rile g,L~ is id(,'ut ificd . IIl1l11dy: photoiolli'l.lItion by ° 
a mlll s t¡¡ rs, ]>hOIOiolli'l."lion by D I)()"'er-Ial\' oolllin­
Utllll SOllrce. sllock-wl.l\'C Ilelllillg a nd pllOl OiolliZll lion 
h,\' 01<1 nlld \'eT,\' hot Slll rs. A 1)111'1 frolll bcing used for 
Ihe Ilbo\'c pltrp06C. thcse dingrlllllS abo IUI'II Ollt 10 

he lI!;eful iu olllc]' silllllriolls or fol' 0111(,'1' kiutls of 
l'l1I is.'iion ohjt'Cls (c.g .. d isl ingllishing jJlnu(,l!lry neh .. 
lilac frol1l 1-111 reglons . .'>Ce Knlazc\'. PII . .,ll1l1lk. /,.; 
ZUCk('T 2008). Sillce lile cmis.'iioll lincs (jlloted ,,1)()\'{' 
ul'r 1I1l1ong Illc 1lI0ll1 eOl IIlIlOnl)' oh,;crwd Hiles in DIG 
r('glotls lIS II'dl. wc ¡¡dO]>tL'(1 1 h e IiIK ... t'Hl io dillgnosl ie 
diagTlllus in Ollr SllItisl iC1I1 ~II Kly, 

a. l. Resul/.s Jlum liue mUo diflguoslir di//gmms 

111 Figurcs ] nnd 2, lI'e sho\\'. for the I\'hole 
dalabase. the tine ruliO!! [01111/111.1. [OI]/ lIn. 
¡S lIl/ Ha. /llld [5 lI ]+/ ~lo 'I.~ 11 fuuclion of Ihe ril­
lÍo [N IIl/ lIn. Figure ] di~lillgui.sl ll."¡ Ihe diffcrcnt 
gnlnx'y I,YIJL'!) n.~ folloll's: Irregular gnlnxies (asle1" 
isks), spiral fnu ... ou gllll.l:-:ies (Ir iauglt.,¡) lIt1d edgl'-On 
"pimls (S<lunrcs). Fib'ure 2, wIJ ich j,¡ discWised belo\l' . 
distillgl1ishes II1110ng lhe Ihrce elllission regioU1YI)('>I 
dcfilll'tl in § 2. 1. 

0111' Pllllel (a) in Fig11t'e I sllo\\'s IlwI dlc dlllll de­
St:rihcs 11 "sengu1l" slllll}C (Iuite simil¡¡r 10 IhnL fOllnd 
hy SIa:;Ílísk!1 el al. (2000) from a :'Iudy of 20.000 
"lIorlllllr ~l lIr-formil1g ¡md AGN g"laxiCli l'xlrocletl 
from Ihe SI.O,\N dalllblLo;(-' , While Ihc lille ralios 
frolll oot]¡ spil'lllly]Jcs (L~ l gL"'OIl ¡¡ud fuet'-o ll ) eXlclld 
over lhe fnl1 Sl'lIb'lll1 arca iu Pllncl (a) of Fib'llre l . 
¡hose from irreglllar g¡II,lXies lelld 10 OCC III>Y ouly 
Ihe cXlreme Idl, wiug (Io\\'('r ¡X lII/Hn ¡IIII! grenter 
[O IllI/H¡1 \111I1cs) . 111 tlle Olher P,mels (h). (e) "mi 
(<1 ) of Figlll'e 1. Ihc ';11 111<.' rcmarknhle I.>('ha\'ior is 

~ 1I ~.,..,afl ......... (' .... iU .. ...re, lO Ih .. [:-1 111/110 ''lO. [oml/ll¡J 
d illgram 1'11 'BI'" di~n""', 
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Fig. 1 Diagnostic diagranl~ for 1111 ob,;ermtiol\s in tlle tlataba".::. The dll\,., [loillts itlentify 11Ic gnla.xy tYI>C!i as follows: 
irregul,.,r g,.,laxies (astcrisks), fHce-OIl spiT,.,1 galaxies (triallgles), aud Cdge-Oll SpiTHI galaxies (s'Iuarl'S). 

found. Notwithst'lnding Ihe rC8S0n5 for such behm'­
iOI" (s<''C § 4). it is srnli~licu lly npp¡u'cnl IhuI thcdnla 
fmm irregular and spiral gal,L"{k'S should nol be aUII­
lyzcd ",ir hout diffcrcut i"Ung lI ,e galaetic t.vpe . Siuce 
DIG COA eOllt"ills only nine obscrml ions of irregn­
lar galaxics. II'C ehose 10 oonsider olll.\' spiml galaxics 
in thc analysis tlmt folloll'5. 

Figllre 2 is similar 10 Ihe previo ll5 figure. excepr 
tlwt ir dislinguisll('S ¡lllrong Ihc Ihn.'C ly! ..... 'S of emis­
siou line regiOlIS: H 11 regious (bIne diamonds), tran­
sition %Qlles (grccn <:I'osscs) alld Dles (red pluses). [u 
Pallcl (a). Dles ami H 1I rcgiolls coufonll logcther Il 
":;cagull"' "Impe. HOII"CI"Cr, it 1)CX,'Ollles cvidem in thi" 
BPT di"gnllll 11"'1 lile Ole" occupy " \"er'y dilfer· 
cul locntion with rcspt.'Cl to Ihe H 11 regions. While 
H 11 regionSRl"C prineipall'y located in (I,e lef(, scaguJl 
wiug, Dles COI"Cr (he rigltl scagull Willg, i,c. tite two 
types can be dis! i(lguished frOIll Illdr [N 11]/ 1-10 r;\l io 
/llolle. 

11,Ithough k-,;,¡ <lpparCUL \I'e CHn S<.'C in Panel" (b) 
alld (e) of Figure 2 tlrat Dles teud fllrthermol'e to 

ha l'e [5 ¡ []/¡.jo rutios greater than tltose from H ¡¡ re­
gions. This helm\'ior In~~ hccn ¡Jl"cl'iously IIlentiollt.'(1 
on SCI'cral ocelt~ion~ (B],md-Hawthorn eL al. 1991il: 
Zurita et al. 2000: Hand 1995: H¡lffner. lleynolds. 
&: Turle 1999: Tiillmml!l &: DeUlIlar 2000) for dif­
ferellt g,.,laxic:; usillg difrerem clastiilic<ltion eriteria. 
T he irllportnlltc of Ihis figurc in o le sludit.'S i5 Ihat 
it Illakes clear Ilmt CI'ell wheu (he data Iml'e b(.'C1I 
classified IL~illg a I'el)' d ifferenl. crit('rion, the illl ell' 
sitÍt.'S uf [N 11] and [5 I[] uru sigllificllnlly greatul" in 
gcneral ill D[es ¡j".11l in li 11 regions. Pcrll<l jlti Ihe 
spre¡¡d in posilion of e .. eh type aud the ex!Cut to 
II'ltich t.lte}' o\"(:rlap (whkh difrer in ('aeh panel) could 
" Iso he the milni festillion of Ihe "l.>SCn(."() of nn uni· 
l·cl'l;.IIlly acecplt.'1:1 c1:l.-;,;ifieation scltcme 10 disl inglli:;h 
(hc elllissio ll region type. 

COIlSpiCIIOUtily, PUIIc! (d) of Figure 2 doc'S nol 
sho\l' an,l' dear frene! in ti\{' bclHlI'iour of ( I,C [O [I/Ho 
Enu mlio, Tllc dnta d isper~ioll .IInd thc ovur!"jl in 
th iti 1J¡l1lc! are bOlh lnrger Ihan found wilh [N 11] 01' 

[S 11[. possibl.l' 1)(!(:<Il1sc lile [O l[ line IS lI ,e we¡¡kes! 
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of alllillC!> OOllsidcrcd hcrc. [11 ll1is case. \Ve call ex­
]lec!. Ihe [O lJ mC!l>;llrcmcllts 10 be more di!lien lt 11m! 
llllccrtain. which i5 consistent with t.hc fael tlHn II"C 
olll'y lWHl 148 [O [] lllC!lSurcmcllts (alll)'pcs togct her) 
a\1lihlblc mnong Lile 1001 OIl!iCr\1ItiOllS. 

3.2. rile IN lIJ/Ho {¡'Ie miio er'ítc riOIl 

Even though our diagllo,¡t.ic diagnHlL'l in Figure 2 
stroug).\' suggest r he existellce of " elear scpnration 
bctweclI H 11 rcgions lIud DI Gs ilJ lhe bcllllVior of 
[.\' Ill!Ho nud [5 111/ '-10, a sigllificaut OI'C1"lnp i5 tlCI'· 

crI11c1c:;;s prescnt. JI IJm5 becomcs es,<.;Cntin1to 1I11lkc 
<1 qnantit>ltin: compnrison of ti le dis1 rihlltiollS of the 
I'"dons tille ratio>. T hís cxcrdsc would nUo'" us (O 

idclItif,Y which ral ío;; silo\\' lhe lllOSL "igllificllIlI dir­
ftrences hCl\\'ccn OICs ~nd H 11 regions in ll,e disU'i­
hmion of Ihdr \·lIlm .. "., For this purpo:;e. lI"e en!! use 
hox di','gnulls. whidl SlllllllJarize in <l \'er,v scllelll~tic 
fnsltion Ihe illll"Ínsic d islriblltioll of nll)" of Ihe d;\Uo 
cnlrie;;. In sllch di~grallls, e~ch hox I:onhlins 50% of 
lIle dat" am! eildl Iws bccll dcfilled using q\w!"tHe;; 
Ql ¡¡nd Q3. which ,)re tllC lowe;;t ~l\(l highesl 25% 
cu\:;..offs in Ihe daln disl.l'ibnlion. lu ~ueh bo."\es. a 
\·crtkal lille denote,; Ihe pooilion of the ml..'(liml of 
IIIC disll"ihlllioH , while "",hiskers" urc lls.xl 10 rep­
rl..'>::óCnt dj,;lrihmiOll bOlllldarics thal, illclllde 80% of 
lhe d;ll.a. whic11 hal'e bccn defined llsing the <lecHes 
D I amI O!l, eorresponding to ¡he 10\\"1..'S\ and highest 
10% cut,-offs. 

Figure 3 shows ;;ueh box diagl'alll" for ¡he E~I 

\"alltes alld fol' eacl, of Ihe l110st prominell1 Hnc nltios 
(from spirn l gulaxÍL'S) conlaiul..'(l in D IG E OA, Eneh 
daWlll's SlatiSlic diSlinguishcs II'hether it considers 
0111,)" DIGs 01' H I[ regions. llsing the lnbcl (D) 01' (1-1 ). 
rcspl..,<:lil'cly. It is <lppfll'l:nt tlmt a few eon~picuous 
IiHe ri\lios sho'" n distribntioll tlml is siguificlIuIly 
¡/islhu;t het II"I..'Cn DIGs amI H 1I regions. TIll..'SC mtioo 
oorres])ond 10 Ihose boxes tlnu do not o\"erlap (o!" 
Ol'crlap slightly) in log (1) ])0;;iti01l II'hclI comp",ring 
tllC (D) ilud (1-1 ) boxes of the saUle qmullil)". lt is 
al<;o obl'ioll'; Ilml, COlll'crsely, lnan.y linc ralios show 
an impon""1 o\"erl;']l ill the POSilioll of Ihe (D) flud 
(1-1 ) boxcs. 

If II"C consider IIIC linc l"iII ios of [O 1]. [5 11]. [5 11]+ 
"ud [N 11) lI'ith rl..,>;])cct lO Ho, lhe folloll'iug "ample 
si~cs (\rc al11Í lable: [O 1] (15i elllries). [5 11] (52l eu~ 
trics) . [511] + (322 culde~) aud IN IIJ (888 clltri~) . 
It is n01Cworth.y thnt for each of these ,[ linc n .tios. 
tllC disnibutiolls thut lile OOxes in Figure 3 re])re­
sem do /loí Ol'crl"p bctwl..'en the (D) and (H) cntrie,;. 
TI",t is. Ihese <1 line Hl t ios SilO\\' ele,,!" difrelellces in 
¡heir C]uflntik'S distrihulion hCIII"et:u OIG;; ami H [1 
regim,s. T his <llIitlltililIÍl'e <I11"I,\'sis gil'es liS furtller 

conlidencc in proposing lhal a fe\\' line ri\1 ios "re 
o.Y themsell'L'>; suflicienl 10 empirica]]y distinguish a 
OIG region from an H 11 region. n01.withstanUing d,e 
lack of !In)' prior klloll'ledge aOOttt Ihe electron den­
sit~, or <:olumn "ize (both <jllamitics beiug llukuown 
ill DIG,,). 

El"eu cOllsidering tll<1t any of the ilhol"e four lines 
ratios ool1ld he a ll:>cful et"Íterion for dislingui.~h, 

ing OIGs. the [N n l/ Ho "I,.\Ii"tÍl: OOIT(.'>;[lOU(!>:l \O the 
lal"gcst dnla smnple. Obscl".tiowdl.I'. il is I\lso per­
hap;; the mtio ¡Imt is ellsicst 10 mea"mt: (Sillce [N IIJ 
is fI strollg lille aJl(llhe [N IIJ / l-lo !"<Ilio docs 1101 re­
quirc any reddcuiug <:orrl..'<:l.ioll). 

In T¡.blc 4. the llumericill l'alul'S of Ihe dilfment 
quall1ik,>; for IN IIJ / Ho are sumarizl..,(l. h <:>lU he con­
cluded IIt"t elllif>Sioll regiolls \\"illl [N 111/ 11 0 < - 0.5 
ShOllld he classifil..'(1 a" H [1 region~. wllile those wilh 
[N III / Ho > - 0.3 shollld be chssified as DIGs. i\ lea­
surelllcnt" of intermediate \'nlucs rl..,>;ull in MI 1ll1(.'Cr­
r"iu c!Rssificatiou. In auy casco \I"C C,I1I inrer tl",!. 

e1lJis.~ion regions lI'ith n ratio IN nl / Ho < - 0.4 Il<1l"c 
a high prohabilil,l' of hcing an H 1I regiOll II'hilc rl.. ... 
gions ",illt [N III/ Ho > - 0.4 lliIl'e a Irigl,er probabil­
i!.y of bcillg fl DIG. 

Additiollally. Ihe OOxl..':) in Figure 3 reprCl-;(>uting 
t.lte ral ios [O 11 1] / 11,6, IN 11] / 15 11]. [N IIJ/IS 11]+, ,\lid 
[N 111/[0 11 1) do uot SilO\\' JI sigllifin'llt differellcc Íll 
dislribllliOll bctwccn DIG~ <lnd H 11 reb';011". Thl..'>::óC 
n.rios "re Ilrercfore uscless for dislinguislriug olle 
type of region fmm unothcr. 

Sollle Hulllol"s hn\'c pl"opos.xl lO Ibe thc Ei\ 1 ¡~~ 
a clas;i ficmion crileriOIl (c.g., Walterbos & Bnum 
199..\). \\'e 110te. howc\-ct". frolu Fig:\11'e 3 I lwl lile hox 
diagram,; of Ei\ l do no!. ~how un}' significl\llt d ifrcr­
euces betwC'ClI tltc OIG alld H 11 region distribtltiolls. 
O tller allt.hors (e.g .. Bland- HIIlI'thol"ll ct /11. 1!)9 Ia .b: 
nallrl [!l98) hal"e sllggcsle<! t.ltat Ihe [N HI/ Bo r<l­
tio sholl"s a slrong illlti-conclntioll with tite E~ J. i.e, 
the [N 1[1/1-10 1I"0uld illereasc 1'" the E. ~l dl.."CrCJ''¡¡''''' 
To which extelll rllercfore CHll Ihc E~ I be fI dislill­
gui"hing universal crilerion for DIGs"! E\"cn though 
rltc E~I diSlribmion box in Figure:1 suggcsts lltM 11"(' 

cal1nOI (Ix'<:ause of a large m'crlap of Ihe (D) a])(1 (1-1 ) 
boxl..'>;). \\"e m').I' nCI·ert.hc!css oon$ider tl,e possibility 
thM \\"ilhin ¡) single g¡)la ... "y. tllis crilerion ruight be 
IIpplic" ble. After nI!. it is tltc onl.\' q\WlltÍly in dIe 
hox dingrl\ll1s of Figure 3 tllal doc'S llO¡ oorrl..'>;l}oml 
10 J' rlllio illId is tllercfore nol nonnalized. TIle wide 
o\"crlap migltl rOl" illstnnl..'C be Ihe resul1 of a lI"ide 
spreud in E1Il ",luC>:l fmm gil lax~' to galax.Y. 

lu order to explorc fun her I Ilis (11!!..'st iOll. II"C plot-
11..'([ E~l 1~lh K'S "sai",;t sc\'eral cmissioll linc raliÜ>:l. 
As expecled . II'e fOl1nd " I"el)' fcehle gellew! re1u-
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tion,;hip >111(1 oll ly in lhe ca~ of [N [l l1 l-!o. HOII"e\"eL 
II"I,en \\'e considered indil'khml galaxiC!i scpamte!r. a 
dilfcrClll piellll"e emerged. Our re¡nh s nrc SUllIma­
rized in Figure 4 where Palie! (n) h¡~s [N [1J1 !!o in 
Ihe ¡\h;dsSH nllu P,mel (b) [O Illll l-l p . while tl,e E1I 1 
is displn'yed iu 11,1.' onlilla!e. A uiffcrelll color cod­
ing is uSI.:d for cadl gnllLx.\": 11133 (milgcllta). 11151 
(cpn). NC C 1963 (ycllow). NGC 30-1 4 (red). NGC 
4402 (gr(.'Cn) . NC C 891 (hlnek). NCC ,1634 (blue. 
Pune! (a ) ollly), NGC 4G31 (bllle. Pallcl (b) only). 
The b(.ost lag-Iog lits of t he poillt~ of eaeh galuxy are 
o\·erplott(.'{1. In Pnne! (a). \\"e s(''C tha! there exi~t s 

indeed" rc!atiOllship be!.\\"ccn E:\I <lnd [N Il lIHo for 
e,H.:h galnx,l' imlillidlUlfly. 111 the c:m;e of [O 1111/1'10 
(Punel b). u similHr hut weuker rc!atiollship uppe¡u-s 
to l>c present I~~ well. 

E\"enlhouglJ a general E/lI-!.msed eriterioll emmot, 
be delined (Figure 3), il is apparent fmm Figure <1 
tlml \\'I,cn thc [N 1111110 ratio (T11ble '1) i~ nscd to 
determine the cmis.sion region Irpe. n eriticnl \1,luc 
1~ /ll c c:an t.hcn be foulld t.ha\. nppcars to be dilfcrcnl 
for CHch gnlax.1' iudil'idw,IIy. \Ve obtain II,e iUlerC!iI,­
ing result that emis;;ion regions wilh E/l1 > E/ll ~ can 
be eonsider(.'{! to be H 11 regions while ellli:ssion 1'(.'­

gions in lil e $/JIIIC gulaxy wit h E1I! < E/I le turn 0111 to 

be OICs. T his particulnr E:\l r criterion, dcfill(.'{1 for 
cach g"lax.\', is based on Ihe more gencral [N Il l/ Ho 
critel'ioll. E:\lc "l1oll"s \15 110\1' t.o distinguish DIGs 
frOIl! JI 11 rcgions witll ccrtainl.v. COlllirming tl ,al, tllc 
h,~"ic ph.rsical conditions (,L~ re]lresellted h.\" line nl­
tio;;) ill thcS<! t\\"o region t.\"pes ,He iudCt.xl dilferelll. 

4. DISCUSS ION 

Followil'g OIU' st al.iSI ka! Hll<ll.ysis of t hc (Iat abase. 
11,(:re "re 1""0 rC!il1lt s I hat deserve fllnher discllssion: 
on tl,e ouc twnd. the dilferent ph.\"sic!l1 l'onditiollS 
taking p]¡.ce iu DIGs alld H 11 regiolls (iu the eOll­
text of spil"i.1 glllaxies) Ilud. 011 the other llillld. the 
extrelne pooitioll I hat, Ihe DIGs frOlll irregulllr g.IIIIX­
ies OCCIIP.\· in Ihe BPT-dillgrmn with re,,;pect lo Ihe 
DICs frOlll ~pirllls. 

4 .1. DIC mul flll l"CIJiolls ; w/wl is Ihe uudcl1yill!1 
diffellmce? 

13PT proJlosed u WIl.V to clwiSifl' emis,¡iOll lille 
regions, which is b,~';C{1 on Iheir location in Ihe 
[O II rJ / H,6 \·s. [N 1111110 di<lgnO;;lic diagralll. Thcsc 
Huthors \\'( ~ rc sllcce;.sful ill scp.·unting H 11 regiolls 
(lo\\' IN 11111-1 0 ) from I.IN~: Il.'; amI Seyfert g"laxiC!i 
(Iligh IN " I/ Ho). Using d,l\a frOIl! DI GEDA. ",e 
fOil lid Ilnlt most of the DIGs fnll i1) the regions oc­
eupied b.1' UNEIlS Hnd Seyferts (s..'C Figure 2). Ho\\"­
ever. wc carlllot fore:s!.'C holl' in non-active glllnxies 

t.he sallle killd of photoiOllizalioll SOllree tlmt po\\"­
crs AG.'i collld replace O B slnt"l'; of H 11 regions and 
bccollle rC!iponsihle for Ihe exdtation of Ihe DIG. 

~[orc recentl.\". using the SDSS surve)' St¡\siúslul 
et ,,1. (2008) proposed 1111 origillal interpet<ltiou for 
ohj(.'(;ts occupyillg the right lJ1U·t of Ihe I3PT dia­
gralll (which Ihel' dubbed Ihe sCllgurrs right willg). 
The.v pointed oul ttwt the silllult,m'COIIS incrcw;e of 
[O III II H,6 ¡¡nd IN Il lIHo cnn al!;O be tl'e remlt of 
photoiollizntion hy hot old stat"l';. for cxamplc I hc 
crll1.rnl stm." of plf\lletar)" llebnl<lc (P :\"c). Aceording 
10 I his intetpretal io". the io¡,izing source of II,e DIG 
",ould be ;;illlil"r 10 t hn t of 1I 11 regions (i.e. '1 std­
IlIr eOll t inUlun), exeepl for the elfccti\'e ICmperalurc 
of lhe iouizing star.; 1\1)(1. cOlL-;(.'<juent l-y, Ihe highef 
elccU'on tempc:rnture of thc gas. 

Following the cOlichlSiolls re¡tCI,ed h.\' Stasio"lsb el. 

,,1. (2008). we pro!)()S(! tll<lt I]W DIG cOllld he ion­
ized b~' old st"r~. lIt leasl in spiral gulll};ies. lu f"ct. 
the suggt..':stion tlmt a hOI stellur populut ioll lllight 
coutribl1te to Ihe ionizillg source WlIS firsl prolJO,;(.'(1 
by Lyoll ( l!li5) !lmll"ter explored by Sokololl"ski & 
I31aml-Hi\wlhOl'n ( !991 ) who devc10ped pl,otoioniz,,­
t.iOl1 modc1s that c,ombille 013 stllrs with old 1001, 
stal.". Sokolowski &. O1und-Ha\\'t!lorn (1991 ) oon­
dllded thal such eomposile models eall rcprodllcc 
the DIGs ohser\'iltiol1S in NGC 891. lIo,,"e,·el. f!S 
1.'1\1'1)" ns itl l!)!l 1. t he u"Hilnhlc ObSCfvilt iounl Ull\.lL 
\\'CI'C sennl ulld uo [O 1lI1/ H,11 f!ltios from DI Gs load 
yet lx'Cu publi~hed. 

OUt· cnn fiud 01 Iocr c¡;plHnations for the Jlositioll 
ofOIGs iUlhc 13PT diagwlll hesiuC!i Ihilt off! hotler 
pl,otoiouiwlioll source. Fol' i,lstll11ce. the photoion­
ization n,odel.~ dml'!loped hy Sokolowski (1993) sug­
gesl tlml the iouizing flux frolll O aud 13 stars could 
siumlalC the e/fect of a holter sonrcc wheu iut.erven­
iug dus!. is ¡H"eSC11L (bet\\·(.'Cn the sIal." amI the DlG) 
111111 Ihe sclccli\l'! extiuctiou by suel, dust is takell 
in\.O ,.'ccount. A similar UV hardenillg conld <lIso 
rC!iult from the n,diiltion thnt leaks out from disk 
"11 regions (Oo,"gorgell &. :\1"lhis ¡!)!l.I: ZlIrita el. 

al. 2000). J30th cfkct.s of sck.'Cti,·e "hsortiotl "lid of 
plooloionizlllioll hy old ,\lId hot MMS MI.' the subjecl 
of" Jl"IJCr ill prepara! iOIl. 

4.2. Ole' ill illY;Ylllm' gulllxies 

T hc DIGs ohscn·(.'(1 in i!'rcgular.; occup.\' I he SlIllle 
part of the BPT-diagnllll <~~ do d'e 1I I1 regiolls of 
spin.¡ galaxiC!i (Iol\' I:\" I!) / Ho in Figure 1). Furo. 
thermore. \\"c IHwc 110 evidencc of Hlly DIG f1'01l1 ir­
regll]"rs occupyittg thc high IN tl llHn l><In of the 
diilgnulI. AIJOtlt the firsl Hspecl lIIentioued nIJO\"(~ 

(101\' [N ll lI Hu ). gi\"eu the f"et that the po:;itiol' of 
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au emis.siol! litle ohjec¡ in lIle BPT dhlgnLlII is re-­
lated 10 specific physicllI comli¡ions of ¡he gas, our 
re¡ult s 8Ugge¡L IIHlt 1 he so-called ole frOl1l irregular 
galaxics coltld ill f"el just he the uHlllife¡talioll of 
1011' »urfilm brighluess 1-1 11 regions. 

0 11 Ihc olhcr Imud. the lilCk of o le frolll irrcg­
ulars at high [N 111/ 110 could have sevcnd altema­
lil"e explanalions. Fin;I, iL l:oul<1 he that Ihis emis­
sio ll is 100 we"k to hm'c bccll dele<:lt .. J .ye!. AIlO1llcr 
pos,.;iblc ('xp]¡l11n1 ion follo\\';; from ¡ he idea de\"c1oped 
in Ihe previo\L'; seclion. nalllcl.Y. Ihat Ihe DI G ion­
izalion re¡ults frOlll "old sUln;'" . It is oollocÍ\1.blc 
111<11 ill irregulill" gal!\xies lIle old slcll lll' populalioll 
is proponionalJy Illl1ch slllaller ¡[Hin in spirnl gil lllx­
ie¡. tite clfe<:l, of II'hich 1I'01lld be Ilml tltis JlOJlldlllion 
could IIOllhell L"OutribtllCsiguificilltlly 10 Ihe iOlliz¡\­
tiol1 Imdgcl. In auy event, sincc \\'e only 11m"\) 11 fe\\' 
data JlOilll s ill t.he case of ir regula r galaxie¡ (7 H 11 
regiolls <tud Ollt)' 2 DJGs ",ilh lIl(:¡\s urelllelll S of [N 11] 
nml [O III IJ . "'e CUlIllOt ~'et reacll defl lliti\"c I:ondu­
sion8 allOlIt, irregular;;. 
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[n ¡his \\"ork. lI"e prt'se lll the flr;;1 cmi",<;ioll line 
dalnlmsc from DI Gs (D ICEDA ) mmle up frotll 
spectrOs\'"Opic data ¡Imilable in t.he litcratllre. T ite 
dalubnse is n compilatioll of 17 hibliograpllical ref· 
erenl:l'S. It I:o lltains 1001 observed region.~ (309 1-111 
rcgions. 2 18 tran8itiOll ZOlles /lnd [,09 Dle s) 0 111 of 
2f.l g¡¡ laxit's (spirals Hlld irrcgulnrs) ,lIld is frL'<:ly H\"(tÍI ­
"ble from CDS. 

D ICEDA Ims Hllowcd 11>; 10 can",\" OUt. for Ihe firsl 
¡Í1lle" Slatis¡ ic¡¡1 an¡¡l\"sis t l"'l aiul cc:1 ar c1HlrnctCr­
izillg ¡he gellel'lll bclm\'Íor uf ¡he strollgl'St emission 
line¡. 1111(1 at. findill g gloh¡¡l Irends mllong Ihe \"IIri-
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Fig. 3. llox diagraltl~ of the data dislribmiolls of Ihe E/l1 
and ofllle 1I100! IIIUminell! lillc mlios from [)IGs and Illl 
n;gion~ (D aud Illaheb. n:spt'Clivdy). AlIlllf) \·"ltlC!; arc 
logarillunie. ",ith thal of Ihc E~I rl'(hlced by 3 dex. 

ou,; line mlios. illcluding lite E~1. One of lhe resll1t.~ 
is IhaL thc O[G" of irregular galnxk'S show extreme 
mlllCS ill t heir !ine mi ios wil h respect 10 I hat of spi­
mis (St.'C § 3 lUid § 4). T lwiSC. in file\. lie clo;.;e lo the 
valttt'S ol);;cITed in H 11 rcgiotts. Sim . ."c Ihe :I\'>lilable 
d¡lta ,u·c \'er.l' 1imit.ed. il is iudispell!>ilble 10 oht"in 
more OIJSCITMiülls to eonfirln this result. 

T he allal.\"sis earried Out \\'ith O IG EOA leads 
us tú defillc <l uni\'ersal eriterion for spiral ga],lx­
ies. ",llieh ,IIIO\\"S distillguishing OIG" fi"OIlI H 11 re .. 
gions.. The distribut.ion of [N 1I]/Ho ralios shows 
t1Hlt [N ll l!Ho = - 0.'1 defines a critica[ mlIlC: all." 
emissiotl region ",it h 11 1"<11 io gre<ltel" I¡HIII - 0.3 should 
be clm;sified as DIG ",hile n ratio helo\\' -0.5 i~ likcly 
lO comc from an H 1I region. 

T¡lkillg ¡¡(h~U\tage of the high Hum!:>er of d¡¡u. in 
DIG EOA. \\"e eould cottlirm (01' refme) t he re/llit.r of 
line f<l1io bdw\'iors Ihat. lwve 1}{,.'Cn proposed iu lite 
Jiternlure oolH;erning il.dividual gnl¡¡xies. \\'e cou ld 
check to whnt extclII !ht'SC applicd to al! D[G~ takcn 
lOgether. This is the case for tite [N Il] / Ho ratio. 
whidl shows ¡t \\"eH delilJl'(! <l1I1;-col"I"ell\l iOll \\""itll El\l. 
bul of mrying slopes bet\\""t'Cn galnxics. These varia­
lions in tite log-[og slopes rllle out au." dcfinition of 
11 1I11i\"erslll E:"I ... ¡(ue 10 distiugu;sh OI Gs ffOll! H tt 
regions. Ne\"Crthclcs.<;. a crilical \11 111e. EIIle_ c>ln be 
dcfint'(l fOI" cach galaxy individualy. 
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Fig.4. The E)! agaiust (a) IN tt l! llo amI (b) [O tll )IP. 
i\ dilfel'ellt 00101' codillg is lIoc><[ for each b'"IIhlxy: ~1:j3 

(magcllta). ~151 (eyan). NCC I!}(jJ (ycllow). NGC 3O.M 
(red). NCC 4-102 (grecn). NCC 8al (black) ami NGC 
463·1 (hhw. in p,ulel a). NCC ,1(;:1 1 (bl",), i1l pallcr h). 
The Lest log-Iog liucur tils of tlle poims of cllch galaxy 
are o\'erplollt><[ using 111(' Mme color codillg. 
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¡¡lid d¡¡rifying tlle llI'll\uscript. Thc authors wish 10 
thank Lt'Ouid Gt'Orgiev who slimulatt><1 [he wriling 
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Apéndice C

DIGEDA en Vizier
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Obs_ Positi 6716+ Te_10E 6716/ 5007/ Hal EM (H Ref_ Morp 
Dir_ Reg_ Gal_ 

3727 4363 Hb 4959 5007 5876 6300 6548 H' 6583 6717 6731 holo Ref_N 
ID 00 6731 -' 6731 4959 Hb alfa) ID Ob, ID ID 

9Y 
900 -640 1 -1 0.35 -1 0.63 -1 1 -1 1 0.07 0.18 -1 1 -1 0 .71 2.55 2.21 -1 14 11 2 21 72 32 

901 -482 -1 -1 0.35 -1 0.83 -1 -1 -1 1 0.12 0.28 -1 -1 -1 1 3 3.01 2.1 4 -1 14 11 2 11 72 32 

902 -317 1 -1 0.35 -1 0.95 -1 1 -1 1 0.09 0,22 -1 1 -1 1 2, 62 3,06 -1 14 11 2 11 72 32 
903 -160 -1 -1 0.35 -1 0.89 0.05 0.03 -1 1 0.08 0.16 -1 -1 -1 -1 2 7 3.85 -1 14 11 2 11 72 32 

904 O 1 -1 0.35 -1 1.03 0.03 0.02 -1 1 0.06 0,09 -1 1 -1 1.45 2, 97 3,61 -1 14 11 2 11 72 32 
905 163 1 -1 0.35 -1 0.99 0.04 0.03 -1 1 0.08 0.13 -1 1 -1 1.29 2.77 3.01 -1 14 11 2 11 72 32 
906 321 -1 -1 0.35 -1 0.75 -1 -1 -1 1 0.11 0.02 -1 -1 -1 1.36 2.34 2.69 -1 14 11 2 11 72 32 

907 483 1 -1 0.35 -1 0 .7 -1 1 -1 1 0.13 -1 -1 1 -1 1 2.76 2, 31 -1 14 11 2 11 72 32 
90s 642 1 -1 0.35 -1 0.63 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 1 -1 1 -1 1.45 -1 14 11 2 21 72 32 
909 802 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 -1 0.26 -1 -1 -1 -1 -1 -1 -1 14 11 2 21 72 32 

910 1650 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 0.45 -1 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 14 11 2 31 24 33 
911 1350 1 -1 0.35 -1 0.75 -1 1 -1 1 0.42 0.44 -1 1 -1 1.13 -1 -1 -1 14 11 2 31 24 33 
912 -1 060 -1 -1 0.35 -1 0.49 -1 -1 -1 1 0.43 0.43 -1 -1 -1 -1 2.49 -1 -1 14 11 2 31 24 33 

913 -750 1 -1 0.35 -1 0 .2 0.03 0.09 -1 1 0.32 0.31 -1 1 -1 1 2.29 4.93 -1 14 11 2 21 24 33 
914 -450 -1 -1 0.35 -1 0 .2 0.06 0.04 -1 1 0.28 0.25 -1 -1 -1 1.36 3.25 4.79 -1 14 11 2 11 24 33 

915 -150 1 -1 0.35 -1 0.22 0.05 0.03 -1 1 0.27 0,21 -1 1 -1 1.45 2.6 4 .2 -1 14 11 2 11 24 33 
916 150 1 -1 0.35 -1 0.37 0.05 0.02 -1 1 0.22 0.15 -1 1 -1 14 2.73 3.55 -1 14 11 2 11 24 33 
917 450 -1 -1 0.35 -1 0.41 0.04 0.01 -1 1 0.16 0 .1 -1 -1 -1 1.37 3.1 5 3.66 -1 14 11 2 11 24 33 

918 760 1 -1 0.35 -1 0,37 0.04 0.02 -1 1 0.15 0,11 -1 1 -1 1.38 2, 87 3.72 -1 14 11 2 21 24 33 
919 1060 1 -1 0.35 -1 0.47 0.05 0.03 -1 1 0.18 0.16 -1 1 -1 1.57 2.85 3.37 -1 14 11 2 31 24 33 
920 1350 -1 -1 0.35 -1 0.41 -1 -1 -1 1 0.22 0.17 -1 -1 -1 -1 3.23 3.39 -1 14 11 2 31 24 33 

921 1650 1 -1 0.35 -1 0.45 -1 1 -1 1 0.22 0,19 -1 1 -1 1 -1 4,1 2 -1 14 11 2 31 24 33 
922 1960 1 -1 0.35 -1 0.42 -1 1 -1 1 0.32 -1 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 14 11 2 31 24 33 

923 11 20 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 1 -1 0.18 -1 -1 -1 14 11 2 31 27 34 
924 1010 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 1 -1 1.05 -1 -1 -1 14 11 2 31 27 34 
925 -913 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 -1 1.15 -1 -1 14 0 9 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34 

926 -816 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 2.34 0,63 -1 1 1,25 1 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34 
927 -713 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 1.91 -1 -1 1 1.1 4 1 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34 
928 -611 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 1.86 0.46 -1 -1 1.13 054 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34 

929 -508 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 1.09 0,56 -1 1 0,92 1.09 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34 
930 -408 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 1 0.21 -1 1 0.89 0 .91 -1 -1 -1 14 11 2 11 27 34 
931 -305 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 0.42 0.14 -1 -1 0.68 0 .63 -1 -1 -1 14 11 2 11 27 34 

932 -202 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 0.38 -1 -1 1 0,66 1 -1 -1 -1 14 11 2 11 27 34 
933 -100 -1 -1 0.35 -1 0.21 -1 -1 -1 1 0.24 0.08 -1 -1 0.59 -1 3.19 4.49 -1 14 11 2 11 27 34 

934 2,49 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 -1 -1 -1 1 -1 1.5 3,27 -1 -1 14 11 2 11 27 34 
935 102 1 -1 0.35 -1 0.19 -1 1 -1 1 0.27 0.19 -1 1 06 1.35 406 5.33 -1 14 11 2 11 27 34 
936 -902 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 -1 -1 -1 -1 14 -1 -1 -1 -1 14 11 2 21 28 35 

937 -647 1 -1 0.35 -1 1 -1 1 -1 1 1.64 0.42 -1 1 1,07 0.69 -1 2 -1 14 11 2 21 28 35 
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Obs_ Positi 6716 __ Te_lOE. 6716/ 5007/ Hal EM(H ReC Morp 
Dir_ "'9 GaL 

3727 4363 Hb 4959 5007 5876 6300 6548 H, 6583 6717 6731 holo ReCN 
ID '" 6731 -' 6731 4959 Hb alfa) ID Ob, ID ID 

9Y 
938 -384 -, -, 0.35 -, 0.15 -, -, -, , 0.48 0.26 -, -, 0.7 1 1.22 -, 4,89 -, 14 11 2 11 28 35 
939 13' -, , 0.35 , 0. 16 -, 0.02 -, , 0.32 0.16 -, -, 0.63 ' .5 3.66 3.67 , 14 11 2 11 28 35 
940 ' 28 -, , 0.35 , 0. 11 0,02 0.02 -, , 0,32 0, 13 -, -, 0,63 -, 4.3 4.49 , 14 11 2 11 28 35 
941 386 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 0.51 0.21 -, -, 0.72 0.96 , , , 14 11 2 11 28 35 
942 636 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1,1 3 0.22 -, -, 0,93 1.18 , , , 14 11 2 21 28 35 
943 893 -, -, 0.35 -, -, -, -, -, , 1,53 0,48 -, -, 1,04 -, -, -, -, 14 11 2 21 28 35 
944 1150 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 0.82 , -, -, 0.83 -, , , , 14 11 2 31 28 35 
945 -2040 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1,26 0,35 -, -, 0,97 -, , , , 14 11 2 3' 29 36 
946 -1780 -, -, 0.35 -, -, -, -, -, , 11 0,46 -, -, 0,92 -, -, -, -, 14 11 2 31 29 36 
947 -1520 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1.06 0.53 -, -, 0.91 -, , , , 14 11 2 31 29 36 
948 -1270 -, , 0.35 , -, -, 0.28 -, , 0,86 0,62 -, -, 0,85 -, , , , 14 11 2 3' 29 36 
949 -1020 -, -, 0.35 -, -, -, 0.16 -, , 0.75 0,53 -, -, 0,8 1 -, -, 909 -, 14 11 2 31 29 36 
950 759 -, , 0.35 , -, -, 0. 19 -, , 0.79 0.39 -, -, 0.82 0.83 , 6.49 , 14 11 2 21 29 36 
951 -501 -, -, 0.35 -, -, -, 0.09 -, , 0,63 034 -, -, 0.76 1.34 -, 4, 12 -, 14 11 2 21 29 36 
952 243 -, , 0.35 , -, -, 0.06 -, , 0.49 0.24 -, -, 0.7 1.13 , 6.52 , 14 11 2 11 29 36 
953 O -, , 0.35 , -, -, 0.03 -, , 0.42 0, 19 -, -, 0,68 1.22 , 10 , 14 11 2 11 29 36 
954 263 -, -, 0.35 -, 0.05 -, 0.01 -, , 0,36 0,12 -, -, 0,65 1.14 -, -, -, 14 11 2 11 29 36 
955 524 -, , 0.35 , -, -, 0.05 -, , 0.45 0.22 -, -, 0.69 1.26 , , , 14 11 2 21 29 36 
956 774 -, , 0.35 , -, -, 0.05 -, , 0,57 0.26 -, -, 0,74 0.91 , , , 14 11 2 21 29 36 
957 1040 -, -, 0.35 -, -, -, 02 -, , 0,83 0,46 -, -, 0,83 1.08 -, -, -, 14 11 2 31 29 36 
958 1300 -, , 0.35 , -, -, 0.16 -, , 0.91 0.63 -, -, 0.86 1.17 , , , 14 11 2 31 29 36 
959 1560 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 0,98 0.27 -, -, 0,88 -, , , , 14 11 2 3' 29 36 
960 1820 -, -, 0.35 -, -, -, -, -, , 18 -, -, -, 1, 11 -, -, -, -, 14 11 2 31 29 36 
961 2070 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1,23 , -, -, 0,96 -, , , , 14 11 2 3' 29 36 
962 -952 -, -, 0.35 -, -, -, -, -, , 2,52 0,67 -, -, -, 0.36 -, -, -, 14 11 2 21 30 37 
963 700 -, , 0.35 , 2.67 -, -, -, , -, , .4 -, -, , 0.85 , , , 14 11 2 21 30 37 
964 -444 -, , 0.35 , 0.64 0,13 -, -, , 2.41 0,79 -, -, , 0.85 , , , 14 11 2 11 30 37 
965 -187 -, -, 0.35 -, 0.08 0,05 -, -, , 0,88 0,45 -, -, -, 09 -, -, -, 14 11 2 11 30 37 
986 64 .2 -, , 0.35 , -, 0.12 0. 12 -, , 0.67 0.33 -, -, , -, , , , 14 11 2 11 30 37 
967 321 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1,66 0,36 -, -, , 0.58 , , , 14 11 2 11 30 37 
968 572 -, -, 0.35 -, -, -, -, -, , 3,12 -, -, -, -, -, -, -, -, 14 11 2 21 30 37 
969 829 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1.81 0.23 -, -, , -, , , , 14 11 2 21 30 37 
970 1080 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 1,29 0,62 -, -, , -, , , , 14 11 2 31 30 37 
971 570 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 0.45 0.45 -, -, , 1.31 2.26 , , 14 11 2 21 36 38 
972 188 -, , 0.35 , 0.23 -, -, -, , 0.48 0,34 -, -, , -, 6,07 9.28 , 14 11 2 11 36 38 
973 188 -, -, 0.35 -, 0.07 -, -, -, , 0.43 0.26 -, -, -, -, 1,46 456 -, 14 11 2 11 36 38 
974 564 -, , 0.35 , 0. 14 -, -, -, , 0.49 0.29 -, -, , 1.02 3.39 4.04 , 14 11 2 21 36 38 
975 946 -, , 0.35 , -, -, -, -, , 0,55 0.42 -, -, , -, , 2, 14 , 14 11 2 21 36 38 
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ÍNDICE DE FIGURAS 175

4.1. Comportamiento del balance entre el enfriamiento radiativo y el calentamiento por

fotoionización en el gas (Ec. 4.1 en la página 73), como función de (a) la densidad

columnal electrónica normalizada al valor total de 1.1×1016 cm−2 y (b) la profundidad
normalizada al tamaño total de la capa de mezcla. El modelo mostrado tiene vj =

85 km s−1, Tj = 8× 105 K, U = 1× 10−5 y N0 = 1× 1017 cm−2, con una temperatura

del medio ambiente (definida por el equilibrio de presiones) de Tamb = 4390 K. . . . . 74

4.2. Estructura de ionización del gas en la CMT. Muestra la variación de las fracciones

de ionización de O, S, He e H como función de (a) la densidad columnal electrónica

normalizada al valor total de 1.1 × 1016 cm−2 y (b) la profundidad normalizada al

tamaño total de la capa de mezcla. El modelo mostrado tiene los mismos parámetros
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teada), una nube de gas de metalicidad solar actual (Cloudy 08) ha absorbido el 66%

de los fotones ionizantes de ese mismo continuo. Ambos continuos están normalizados

de tal forma que log Φ(H) = 5.5. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
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Sokolowski sobre los datos de DIGEDA. La ĺınea con asteriscos representa a aquellos

modelos de S93 en los que la radicaión no ha sido absorbida (panel (a) de la Fig. 1
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180 ÍNDICE DE FIGURAS

5.15. Modelos de fotoionización que combinan dos efectos sobre el gas (ĺıneas continuas):
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