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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 HII adem&s de no tener un conocimiento claro
respecto a la fuente de ionizacién y calentamiento del gas difuso. Con el objetivo de responder a
estas preguntas, en este trabajo recopilamos las mediciones de las lineas en emisién 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 lineas [N II]A6583/Ha, [O I]A6300/He, [O III]A5007 /H/3
y [STIJA6716/Ha, asi como de la medida de emisiéon de Ha. Este andlisis nos permitié concluir que
el cociente [N II]/Ha provee de un criterio general para diferenciar una regién en emisién en DIG o
regién HII, mientras que la EM(Ha) es una cantidad til inicamente cuando consideramos galaxias
por separado. Finalmente, encontramos que las regiones que se han clasificado como DIG en galaxias
Irr parecen tener un comportamiento mas cercano a aquel de las regiones H IT que al DIG en galaxias
espirales.

En general se cree que las estrellas O, confinadas en el disco galactico, son capaces de fotoionizar
una fraccion significativa del DIG en galaxias espirales, el cual se considera con una extencién tipica
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 reproduccién de las lineas en emision del DIG, en
este trabajo presentamos dos tipos de modelos para el DIG: modelos de capa de mezcla y modelos de
fotoionizacion pura con estrellas evolucionadas.

Los modelos de capa de mezcla turbulenta fueron desarrollados con el c6digo numérico MAPPINGS
1C, en los cuales un gas fotoionizado tibio y estético se mezcla con un viento supersénico caliente. La
mezcla, asi como la disipacién turbulenta, generan una region intermedia en la que el gas se acelera,
calienta y mezcla. Presentamos la comparacion de dos secuencias de modelos exitosas en la tarea de
reproducir los datos observacionales de la galaxia NGC 891. En una de las secuencias la velocidad del
viento se incrementa, mientras que en la otra el parametro de ionizacién y la opacidad de la capa son
las que se incrementan. A pesar del éxito en la reproduccién de los cocientes de lineas, los modelos de
capa de mezcla turbulenta resultan muy poco eficientes en la emisién absoluta de Ha.

Por otro lado, En la literatura se ha considerado que los modelos simples de fotoionizacién no
son capaces de reproducir las caracteristicas espectroscépicas del DIG. En este trabajo presentamos
modelos simples de fotoionizacién, desarrollados con el c6digo numérico CLOUDY. En ellos actualiza-
mos los resultados publicados hace méas de una década, por los cambios que se han dado en la fisica
atémica, en la determinacién de la composicion quimica del medio interestelar y en los modelos de
atmosferas y evolucion estelar. También presentamos en esta tesis modelos de fotoionizacién en los que
combinamos el aumento en la energia promedio de los fotones por absorcién de un cierto porcentaje de
fotones de las estrellas OB con la contribucién de fotones duros provenientes de estrellas evolucionadas
y calientes. Estos modelos resultan exitosos en la reproduccién tanto de la distribucion 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 HII.
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Introduccion

En 1963, Hoyle & Ellis basandose en la observacion de absorcién del continuo libre-libre, propusie-
ron la existencia de una componente més del WIM (Warm Ionized Medium, ademds de las regiones
HII y de las Nebulosas Planetarias). Esta era una componente también tibia (~ 10* K) pero atin de
més baja densidad que las regiones HII y las Nebulosas Planetarias (~ 107! em™3) y de hidrégeno
ionizado rodeando el plano de la Via Léctea, cuya luminosidad podia 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 detecté emisién débil de lineas opticas del medio
interestelar difuso en la Via Léctea (Reynolds et al., 1973). Mds tarde, imédgenes extragalacticas pro-
fundas realizadas con CCD en la linea de Ha, 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 Via Lactea (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 Via Lactea (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-Gdmez, 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 HII. 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 region HII y qué parte del
gas se va a considerar DIG. ;Es posible dar un criterio de separacién objetivo entre estas dos

regiones de manera empirica?

= Sies que existe algtn criterio empirico, ; Cudl es la diferencia en las propiedades fisicas de ambas

regiones para que ésto se de?

= En segundo lugar, independientemente del criterio de clasificacién que se utilice en los diferen-
tes estudios espectroscépicos, las caracteristicas de las lineas emitidas en el DIG parecen ser

sistematicamente diferentes de aquellas que presentan las regiones HII. Por lo tanto, es de su-



Introduccion

ponerse que la fuente de ionizacién y/o calentamiendo del DIG es diferente a la de las regiones
HII. En las regiones HII la fuente dominante de ionizacién y excitacion son los fotones de las

estrellas OB, ;Cudl 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 diferenciacién respecto a las regiones HII y la fuente de ionizacién y calentamiento de

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

1. Desde el punto de vista estadistico. Debido a que no se tienen estudios espectroscépicos
realizados con una muestra mayor a cuatro o cinco galaxias, no se tiene del todo claro si las
caracteristicas fisicas del DIG dependen de la tasa de formacién estelar en la galaxia, de su masa,
del tipo morfolégico, etc. o si es posible determinar alguna similitud en la emisién del DIG, en
general, que pueda diferenciarlo de las regiones HII. Por lo tanto, a partir de una recopilaciéon
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 morfolégicos y orientaciones de galaxias. A partir de ésta, esperamos encontrar
una diferencia fisica entre las propiedades del DIG y de las regiones HII para asi poderlas

diferenciar de manera objetiva.

2. Desde el punto de vista tedrico: Si se supone que la principal fuente de ionizacién del DIG son
los fotones provenientes de estrellas OB, una fuente extra de ionizacién y calentamiento ha sido la
opcién mas estudiada para la explicacién de la emisién del DIG. Dentro de las posibilidades que
m4ds se han estudiado en la literatura son: choques (e.g. Martin, 1997), capa de mezcla turbulenta
(e.g. Slavin etal., 1993; Binette etal., 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 reproduccién de los cocientes de lineas
observadas. En este caso hemos considerado que la capa de mezcla turbulenta y los modelos
de fotoionizacién 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
ionizacién y calentamiento del DIG. Por lo tanto, planteamos la exploraciéon de modelos teéricos
con el c6digo numérico MAPPINGS IC (para la capa de mezcla) y con el cédigo numérico CLOUDY
(para los modelos de fotoionizacién) con el fin de tratar de encontrar el proceso fisico que se

favorezca como responsable de la emision del DIG.

Esperamos, a partir de estos dos enfoques, dar una visién mas clara de las caracteristicas y procesos
fisicos 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.



Capitulo 1

El DIG: Una componente del
Medio Interestelar

La comprensién de la evolucién de las galaxias de disco, su creacién y las diversas morfologias
que presentan requiere de un estudio detallado de los constituyentes del medio interestelar tanto
de manera individual como de la interaccién entre ellos. Esto conlleva la necesidad de examinar el
origen y los procesos fisicos dominantes de las diferentes fases del Medio Interestelar (ISM por sus
siglas en inglés), es decir, de aquellos procesos que determinan las condiciones fisicas de equilibrio
en cada fase del ISM. Este medio ha sido dividido en cuatro fases principales: El Medio Neutro
Frio (CNM) compuesto tanto por las nubes moleculares como por las nubes atémicas difusas; el
Medio Neutro Tibio (WNM) compuesto principalmente por las regiones atémicas calientes; el
Medio Ionizado Tibio (WIM) compuesto por las regiones HII y por las Nebulosas Planetarias y
finalmente, el Medio Ionizado Caliente (HIM) compuesto principalmente por el gas coronal. Sin
embargo en 1963, Hoyle & Ellis basandose en la observacién de la absorcién del continuo libre-libre,
propusieron la existencia de una componente mds del WIM (ademéds de las regiones HII y de las
Nebulosas Planetarias), una componente también tibia (~ 10* K) pero atin de mds baja densidad
(~ 107! cm™?) y de hidrégeno ionizado que se encontraba rodeando el plano de la Via Léctea, cuya
luminosidad podia 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
detecté emisién débil de lineas dpticas del medio interestelar difuso en la Via Léctea (Reynolds etal.,
1973). M4s tarde, imdgenes extragaldcticas profundas realizadas con CCD en la linea de He, 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 Via Léictea (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 Via Lictea (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 etal., 2002; Miller
& Veilleux, 2003), como irregulares (e.g. Martin & Kennicutt, 1997; Hidalgo-Gdmez, 2006).



El DIG: Una componente del Medio Interestelar

Aunque la naturaleza de este plasma tibio de baja densidad no ha sido del todo bien comprendida,
la alta proporcion de gas en una galaxia contenida en esta forma, el espesor de esta capa y la energia
asociada a su ionizacién, han dado una nueva visién de la estructura del medio interestelar, de la
interaccion entre las diferentes fases de éste, asi como de la distribucién de la radiacién en el continuo
de Lyman en las galaxias. Hoy en dia a este plasma se le conoce con varios nombres: WIM (Warm
Tonized Medium), DIM (Diffuse Tonized Medium), DIG (Diffuse Ionized Gas) o eDIG (extraplanar
DIG), y “Capa de Reynolds” (en el caso de la Via Lictea). En este trabajo utilizamos el nombre
genérico de DIG (para el gas difuso cuya linea de visién atraviesa el plano galdctico, o cuando éste
no estd bien definido) o eDIG (para el caso en el que la linea de visién queda fuera del plano de la

galaxia).

Actualmente se piensa que el principal mecanismo de ionizacién y calentamiento de este gas es
la fotoinizacién por fotones UV provenientes de fuentes estelares jévenes (estrellas O y B del disco),
sin embargo las observaciones muestran valores y comportamientos de cocientes de lineas espectrales
(e.g. [OTII]A5007 /Hf, [STIJA6716/Hey, [N IIJA6583 /He, [O 1]A6300/Ha), que no pueden ser explicados
con modelos numéricos que supongan como unica fuente de ionizacién y calentamiento del gas a
los fotones escapados de regiones HII (e.g. Rand et al., 2009). Por esta razén diferentes autores han
propuesto la existencia de un segundo mecanismo de calentamiento y/o ionizacién (ademds 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 etal., 1993; Binette etal., 2009, Cap. 3 en la pagina 51 y Cap. 4 en la pagina 71 de este
trabajo), estrellas evolucionadas y calientes (e.g. Sokolowski & Bland-Hawthorn, 1991, y Cap. 5 en la
pagina 95 de esta tesis) y decaimiento de neutrinos (e.g. Dettmar & Schultz, 1992). Bland-Hawthorn
etal. (1991b) en su estudio de la galaxia Seyfert 2, NGC 1068, propone que el DIG puede ser ionizado
por el continuo siguiendo una ley de potencias tipo AGN. Sin embargo ningiin modelo realizado hasta
hoy, considerando estas fuentes extra de calentamiento y/o ionizacién, ha sido completamente exitoso
en la tarea de explicar simultaneamente los cocientes de lineas, la luminosidad en Ha y la extencion

espacial del DIG en las galaxias.

Por otro lado, al no existir una frontera bien definida entre las regiones HII y el DIG (o el disco
galdctico y el eDIG), no se tiene un consenso respecto al criterio estriscto para diferenciar entre el
DIG y las regiones HII. 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 region H II'y qué parte del
gas se va a considerar DIG y cudles son las raones fisicas para ello.

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

solucion a estos dos problemas del DIG.

En este capitulo introductorio, en primer lugar hacemos una descripcion del escenario basico del

medio interestelar, los procesos fisicos dominantes en éste y posteriormente discutimos en detalle
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las caracteristicas espaciales y espectrales del Gas Ionizado Difuso (DIG). Ambas caracteristicas, las
espectrales y las espaciales, muestran diferencias importantes respecto a las regiones H II tipicas, por
lo que durante varias décadas se han desarrollado diferentes tipos de esfuerzos con el afan de encontrar
la fuente de ionizacién y excitacién del DIG. En este capitulo, también hacemos un recuento y una
breve descripcion de los diferentes esfuerzos que se han hecho en la literatura para explicar la emision
de este gas.

Finalmente, en virtud de que en lo subsecuente hablaremos constantemente de cocientes de lineas
particulares, a menos de que se indique lo contrario [O 11}, [O I11], He I, [O 1], [N 1], [SII] y [S II]+ siem-
pre se referirdn a [O T1]A3727, [O TIT]A5007, He IA5876, [O I]A6300, [N I1JA6583, [STI|A6T16 y [S TT]JA6716+
A6731 respectivamente (con la longitud de onda en A).

1.1. El Medio Interestelar

El Medio Interestelar (ISM) es el espacio que estéd entre las estrellas y en el cual se encuentra una
cantidad importante de gas y polvo, cuya composicion quimica por niimero de particulas es similar a

la de las estrellas:

H~90.8%
He ~9.1%

CN,0,..~ 1%

Este medio interestelar se encuentra en dos fases fundamentales:

Neutra ( atémica (HI) o molecular (Hs) )

= Fase gaseosa .
Ionizada (HII)

= Fase sélida - granos de polvo (particulas con tamanos < 1 pum).

El estudio de este gas y polvo es de gran relevancia en diferentes campos de la astronomia, en
virtud de que estas componentes galacticas tienen efectos importantes tanto en la radiacién como en
la dindmica de diversos objetos en el Universo. Por un lado, el ISM absorbe y dispersa la radiacion
emitida por las diferentes fuentes (estrellas, nicleos 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.

Ademas 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 Via Lactea es comparable con la masa total de
estrellas en la Galaxia (M, ~ Mgy ~ 109 Mg). Por lo tanto, los efectos dindmicos de esta componente

en la galaxia no pueden ser despresiados en los estudios de las galaxias.
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Tanto si consideramos el nimero de particulas de polvo (n,), con respecto a las particulas de
gas (np, ya que el H es el elemento dominante) en el medio interestelar (n,/ny ~ 107'2), como si
consideramos la masa de polvo (mp), con respecto a la masa de gas (my/my ~ 0.007) (Carroll &
Ostlie, 1996), el polvo parece ser poco importante respecto al gas. Sin embargo esto no es del todo
cierto, aunque dindmicamente el polvo es poco apreciable, las propiedades épticas de los granos de
polvo hacen que sea éste el responsable de la mayor parte de la extinsién selectiva (absorcién de
radiacién en funcién de la longitud de onda), asi como de la emisién 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 estdn compuestas por 5 componentes principales, cuyas caracteristicas

detallamos a continuacién:

1. Nubes moleculares (H3). Son las regiones mds frias (T ~ 10 — 30 K), y densas (ny,) ~ 10° —
10° em~3), del medio interestelar. Aunque principalmente estan compuestas de hidrégeno mo-
lecular (Hs), en este tipo de nubes también se encuentran otras moléculas fundamentales para
el estudio de estas regiones (CO, NHs, Hy0, etc.), ésto en virtud de que el Ha no se puede
detectar directamente, por lo tanto estas nubes son inferidas principalmente mediante la detec-
cién de otras moléculas. Los tamanos tipicos de estas regiones son de ~ 5 pc y debido a la alta
densidad de particulas en su interior, la masa contenida en cada una de ellas es relativamen-
te alta (M ~ 1000 Mg). Se localizan normalmente muy cerca del plano galdctico (|z| < 60 pc),
ocupando una fraccién muy pequena (~ 2 %), del volumen total de la galaxia. Asociadas a estas
nubes se han encontrado fuentes infrarrojas, méseres de agua y regiones H II compactas que son

algunos indicadores de formacién estelar reciente.

2. Nubes atémicas (HI), difusas. Son regiones frias (T ~ 50 — 150 K) pero poco densas (n ) =~
1—100 cm~3), compuestas principalmente de hidrégeno neutro que se detecta gracias a la emisién
de la linea en A = 21 c¢m (producida por un cambio de spin del electrén del dtomo de hidrégeno).
El tamano caracteristico de estas nubes es muy similar al de las nubes moleculares, pero debido a
la baja densidad de particulas 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
galactico (]z| < 120 pc), ocupando también una fraccién muy pequena (~ 2 — 3 %) del volumen

galéctico.

3. Gas internube, regiones atémicas calientes. Estas nubes, aunque también estan constitui-
das principalmente por hidrégeno neutro, y también se detectan mediante la emisién en 21 cm,
sus temperaturas son mucho mds elevadas (T ~ 5000 — 6000 K), respecto a las nubes difusas y
por lo tanto, la fraccién de hidrégeno ionizado respecto al neutro en estas nubes es del 10-20 %.

La densidad de estas nubes es mds o menos uniforme y muy baja (ner) ~ 0.1 —1 ecm™3). Se
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cree que ocupan aproximadamente la mitad del volumen galactico, alcanzando una altura sobre

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

4. Regiones fotoionizadas H II. Son regiones compuestas por hidrégeno que ha sido ionizado
por fotones UV (hv > 13.6 eV), provenientes de una estrella caliente de Secuencia Principal
(Tegr > 30000 K, tipos espectrales O y B). Se detectan dentro de nubes moleculares mediante la
emisién libre-libre de radio continuo, asi como a partir de las lineas emitidas por la recombinacién
o0 excitacién colisional de iones (tanto de alta como de baja excitacién), en su interior. Las densi-
dades de estas regiones es comparable con la de las nubes moleculares, n ) >~ 102 — 10* cm 3,
aunque su temperatura es mucho mas elevada (T ~ 5000 — 10000 K), con un tamaifio tipico de
d ~ 1 pc, aunque pueden alcanzar decenas de pc (e.g. NGC 2070 en la Nube Mayor de Magalla-

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

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

5. Gas coronal. El gas coronal es, escencialmente, hidrégeno ionizado colisionalmente debido a la
alta energia cinética de las particulas en la regién (T ~ 10° — 107 K). Se detectan por su emision
en rayos X (hv =~ 0.1 — 2 keV), alcanzando alturas caracteristicas de |z| ~ 350 pc fuera del plano
galdctico. En virtud de que a T ~ 107 K, el enfriamiento del gas es muy bajo (Figura 1.1), el
gas coronal mas caliente tarda mucho tiempo en enfriarse y se mantiene estable permeando los

discos galacticos.

El campo magnético asf como los rayos césmicos (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 cldsicamente se han considerado como aquellas regiones de gas caliente
(T ~ 5000 — 15000 K), que se encuentran rodeando a una o més fuentes estelares de fotones UV
(Ter > 30000 K). Dentro de estas regiones fotoionizadas clésicas se consideran a las regiones H II (re-
giones fotoionizadas por estrellas jovenes 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 Nicleos Activos de Galazias (regiones fotoinizadas por un espectro con
forma de ley de potencia).

En este escenario, la radiacion producida por la fuente central interactia con el gas circundante,

llevandose a cabo la excitacion y ionzacién del gas y su posterior recombinacion. Siendo la ionizaciéon
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Figura 1.1: Curva de enfriamiento de un gas en el medio interestelar, en funcién de la temperatura a la
que se encuentre. Figura extraida de “Galactic Dynamics”, Binney y Tremaine, Princeton University
Press, Princeton, 1987. La linea continua corresponde a un gas compuesto 90 % de hidrégeno y 10 %
de Helio (por niimero de particulas) y la linea punteada corresponde a un gas con abundancias solares.

y la recombinacion los dos procesos fisicos fundamentales en estas nubes de gas, una descripcién mas

detallada de éstos se muestra a continuacion:

1. Ionizacién del gas. Es el proceso mediante el cual se libera un electrén del pozo de potencial

de un atomo o ion.

a) Fotoionizacion. Si consideramos que una estrella emite radiacién como un cuerpo negro, la

distribucién de energias emitidas como funcién de la frecuencia o bien, de la longitud de

onda, sera una Funcién de Planck:

2hv? /c?
B.(T) = exp(hv/kT) — 1’

2hc? /N5
BA(T) = /

exp(hc/AKT) — 1

(1.1)

(1.2)

en la cual, si la temperatura es lo suficientemente alta, habré fotones con energia mayor

o igual a la energia necesaria para sacar un electrén del pozo de potencial de un nticleo

atémico (energia de ionizacién), que en el caso del hidrégeno es de 13.6 eV (Efoton =

hy > IPy = 13.6eV = huy), es decir, tendrén la energia suficiente para ionizar un atomo.

El exceso de energia que tengan los fotones (hv — 13.6 €V), se transforma directamente

en energia cinética del electrén liberado, es decir, en aumentar la temperatura del gas

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

entre s{ mediante colisiones eldsticas). Por su parte, el protén que también ha sido liberado
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(del pozo de potencial del electrén), por conservacién de momento en la interaccién, sufre
una ligera desviacién de su posicién original pero debido a su masa (mp ~ 1800 m,), éste

basicamente no es alterado.

Debido a que el proceso de fotoionizacién involucra tanto a fotones como a dtomos, el niime-
ro de fotoionizaciones que se dé dentro de una nube de gas dependera fundamentalmente
de dos factores: 1) de la cantidad de dtomos disponibles en el medio para ionizar (ng), y
2) de la cantidad de fotones con energia hr > hrgy que produzca la estrella. Esta cantidad

se define de la siguiente manera:

Q(H°) = /oo % dv (1.3)

0
donde L, es la luminosidad emitida por la estrella en una frecuencia dada (energia por
unidad de tiempo), y que estd relacionada con la emisién de cuerpo negro de la estrella de

la siguiente forma:

LV:/FudA:ﬂ/BudA (1.4)

donde F, es el flujo de energia emitido por la estrella en un elemento de drea dA de ésta.
Si Q(H?) es el niimero de fotones ionizantes que emite la fuente por unidad de tiempo,
considerando una geometria esférica, este nimero de fotones sufrird un efecto de dilusion
geométrica, pudiendo definir un flujo de fotones que llegan a un punto dado a distancia r
de la fuente, como:

Q(H)

d(H°) = e, (1.5)

Permitiendo asi definir también uno de los parametros que caracterizan a las regiones
fotoionizadas, el pardmetro de ionizacion U:
©(H) Q(H)

U= cn(H) T drer? n(H) (1.6)

que no es més que la fraccién de fotones ionizantes disponibles respecto a cada dtomo de

hidrégeno en un punto dado de la nube.
b) Intercambio de carga. (Ver més abajo en los procesos de recombinacion).
2. Recombinacion de iones. Es el proceso en el que un electrén libre entra al pozo de po-

tencial de un i6n, es decir, el proceso contrario a la ionizacién. Existen 3 tipos principales de

recombinaciones:
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a) Recombinacidn radiativa.

b) Recombinacidon dielectrdnica. (Esta es muy importante en dtomos con una gran cantidad

de electrones.)
¢) Recombinacidn 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 dtomo neutro con poten-
ciales de ionizacién muy cercanos intercambian energia de tal manera que se lleva a cabo
un proceso de intercambio en el que el ion se convierte en el &tomo neutro y visceversa sin

haber una liberacion de energia. El ejemplo mas claro es el siguiente:
H' +0° < H° + 0%

De ellas, la recombinacién radiativa es particularmente importante debido a que en ésta se
producen fotones indispensables para el estudio de la interaccion gas-radiacién. En este tipo de
recombinaciones, cuando el electrén entra al pozo de potencial del i6n, libera su energia cinética

en forma de fotones con energia E.:

E, =hv=1/2mv? + x, (1.7)

donde ., es la energia del nivel cuantico al que se haya recombinando el electrén. Esta energia
es Xn = Iz /n?, donde n es el niimero cuantico principal del nivel al que ocurre la recombinacién.
Si recordamos que cualquier sistema fisico se encuentra preferentemente en su estado de menor
energia, entonces, si un electrén no es recombinado al nivel base, éste ird cayendo a los niveles
de menor energfa produciendo una cascada de fotones con energfas bien definidas (E, = hv =
En; — Ey,), es decir, produciendo una cascada de lineas espectrales. Un ejemplo de ésto, son las

series de lineas de recombinacién que se producen en el dtomo de hidrégeno (Figura 1.2).

Si se considera un gas compuesto unicamente de hidrégeno ionizado, con densidad y temperatura
constante, el niimero de recombinaciones que se dé por unidad de volumen (R;.q), serd propor-
cional al nimero de electrones libres por unidad de volumen (n.), asi como al niimero total
de protones que se tengan por volumen (n,), y de la probabilidad de que esta interaccién se
dé (funcién de la energia del electrén). Si el electrén tiene una gran energia, se moverd muy
rapidamente teniendo poco tiempo para interactuar con un proton, sin embargo, si su energia
es pequena, tendra el tiempo suficiente, cerca del protén, para recombinarse, aunque ésta no
podria ser cero ya que si fuera asi, el electrén y el protén no se acercarian para producirse la
interaccion. Si en vez de tener un electréon y un protén tenemos una conjunto de ellos con una
distribucién de energias cinéticas, entonces podemos decir que la probabilidad de que se lleve a

cabo una recombinacion a cualquier nivel energético, estara determinada por la temperatura del
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Figura 1.2: Lineas de recombinacién del atomo de hidrégeno producidas por la caida en cascada de
un electrén libre o excitado hacia el nivel electrénico fundamental. La longitud de onda estd dada en
nanémetros (1 x 107 m).

gas, con lo cual podemos definir un coeficiente de recombinacién radiativa a4 (T) como funcién

de la temperatura;

aa(T) =) an(T) = CT? (1.8)
n>1
a,(T) = /000 on(v) f(v,T) v dv (1.9)

Por lo tanto, el nimero total de recombinaciones dentro del volumen que ocupa el gas en cuestion,

por unidad de tiempo sera:

Niee = / ne n, aa(T) 47r?dr (1.10)
0

pero si consideramos que mas alld de un cierto distancia Rg del centro de la nube, el gas

estd completamente neutro, entonces:

Rs 00
Niyee = / Ne Np aa(T) 4w r2dr + / 0dr
0 Rs

Rs
= / n? ax(T) 47 12 dr
0

Rs
= 4w n? ax(T) / % dr
0

4
Niee = 2 7 RZ n? aa(T) (1.11)
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Si la nube se encuentra en equilibrio de ionizacion, entonces se considera que hay un balance entre
los procesos de ionizacién y recombinaciéon de los atomos del gas. Esta es la condicién que determina

el grado de ionizacién de una region:

Q(H?) = Nyee = % 7 R n? aa(T) (1.12)

Pero en una regién HII, hay que tomar en cuenta que algunos de los fotones difusos (aquellos
producidos en la misma nebulosa), también son capaces de ionizar al hidrégeno. Esto se debe a que
algunas de las recombinaciones se dan directamente al estado base (n = 1), produciendo un fotén

cuya energia sea:

1
hv = xp—1 += mu.? > 13.6eV (1.13)
&2 T2
13.6 eV

por lo tanto, en la ecuacién de equilibrio de fotoionizacién (Ec. 1.12); se hace una correccién para

tomar en cuenta las ionizaciones producidas por fotones difusos:

Q(HY) = % 7 RE n? ap(T) (1.14)
donde,
ap(T) = ay(T) = DT” (1.15)
n>2

es decir, el coeficiente ap(T) es la probabilidad de que se dé una recombinacién 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 seccién anterior entre el gas y la radiacion en el ISM se traducen
en intercambios de energia entre la radiacién y la materia. Estos se dividen en dos grandes grupos de
procesos, aquellos de enfriamiento (pérdida de energia cinética de los dtomos o electrones), y los de
calentamiento (ganancia de eneregia cinética hacia los dtomos, iones o electrones), del gas.

El principal proceso de calentamiento del gas en el ISM se da al remover un electrén, de algin
atomo o grano de polvo por medio de la colisién con un fotén con la energia suficiente para extraerlo
del pozo de potencial. El electrén liberado tendrd una cierta energfa cinética (1/2mwv?2), que se terma-
liza por medio de colisiones eldsticas con el resto de los electrones libres en el plasma sediendo parte
de la energia a los demds y por lo tanto, aumentando la energia cinética promedio de las particulas
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 electréon del plasma sediéndole energia. El ion

se desexcitard mientras que el electrén aumenta su energia cinética para posteriormente termalizarse
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aumentando la temperatura del gas. Si pensamos en una nebulosa compuesta tinicamente de hidrégeno

una vez mas, podemos ver que la energia inyectada por las fotoionizaciones estarda dada por:

I'(H) = Ny /m4§j” h(v — 1) aw (H) dv (1.16)

vo

donde a, es la seccion eficaz de interaccion del hidrégeno.

Los procesos de enfriamiento por su parte, se presentan principalmente a partir de excitaciones
colisionales que son seguidas por una o varias desexitaciones radiativas, asi como por recombinaciones
radiativas. El primer proceso se da mediante la colisién entre un dtomo o ion con niveles energéticos
muy bajos (2-3eV) y un electrén libre del plasma. En esta colisién el electrén sede parte de su
energia cinética excitando al &tomo o ion, posteriormente el electrén se termalizard bajando la energia
cinética promedio del gas. Por su parte, el dtomo(ion) excitado, se desexcitard emitiendo un fotén en
el rango éptico al cual la nube es trasparente y escapara. El proceso de enfriamiento de un gas por
recombinaciones radiativas se da cuando un electrén es recombinado a un nivel energético diferente
del estado base. En este proceso se emiten cascadas de fotones producidos al desexcitarse el electrén
recombinado hasta su estado base en el 4tomo, a la mayor parte de estos fotones la nube es épticamente
delgada y permite que se escapen perdiendo asi energia. Esta pérdida energética por unidad de volumen

3

y por unidad de tiempo (ergs cm =3 sec™!), puede escribirse como:

Lg (H) = nen, k Taa (H,T) (1.17)
donde
o0 oo n—1
an (H,T) = any(H,T) =Y > any (H,T) (1.18)
n=1 n=1 L=0
con
« —L/Oov (H° T)lmv2f(v)dv (1.19)
nL — kT 0 OnL ’ ) .

donde 0,1, (HY, v) es la seccién transversal de recombinacién, que varfa aproximadamente con v =2

(es
decir, v o, (H°, v) es la probabilidad de que se dé la recombinacién al nivel n).

Es importante tomar en cuenta que, tanto la presencia de polvo en el medio interestelar, como
los procesos dindmicos (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 teéricos que tratan de explicar
las caracteristicas observables de este gas.

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

de tiempo como I', y la cantidad de energia total perdida por el gas, por unidad de volumen y por

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

y esta condicién es la necesaria para determinar la energia cinética promedio de las particulas en el
gas, es decir, la temperatura. En general, tanto la funcién de calentamiento I', como la funcién de

enfriamiento A, son funciones de la temperatura asi como de la densidad de particulas en el plasma.

1.2. Criterios de separacion del DIG de las regiones HII en la
literatura

Como ya hemos mencionado, a partir de la década de los 60 se empez6 a hablar de una nueva
componente gaseosa del ISM, ademds de las cinco cldsicas. Esta componente de gas tibio (~ 10* K) y
de baja densidad (n, ~ 107! cm~2), llamado DIG, se ha encontrado permeando tanto a la Via Lactea
(e.g. Reynolds, 1991), como a discos de galaxias externas (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a; Martin,
1997; Rand, 1998; Tillmann & Dettmar, 2000), contribuyendo, en muchos casos, con mds 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 estandarizacion de un criterio que permita definir hasta dénde
una region ionizada puede ser considerada como regiéon HII y a partir de dénde las condiciones fisicas
del gas serdn sustancialmente diferentes como para ser consideradas una regién distinta, en este caso,
DIG.

La palabra “difuso” indica dos posibles criterios légicos de separacién entre un tipo de gas (el
DIG) y el otro (las regiones HII): la densidad de particulas en el medio, o bien, la luminosidad de
éste. Por un lado, la determinacién de la densidad en un medio con n, < 100 cm 2 ademds de ser
muy complicada (ya que los diagndsticos de los dobletes de las lineas de [STI] AN6716,31 y [O1]]
AA3726, 29 no son ttiles en los limites de baja densidad tipicos del DIG; e.g. Osterbrock, 1989), tiene
una gran incertidumbre (debido a la baja intensidad de las lineas). Por otro lado, la luminosidad desde
el punto de vista observacional, requiere tanto la calibracién del fujo absoluto como el conocimiento
de la distancia al objeto. Por tal motivo, en la literatura se han propuesto diversos criterios alternos
de separacién que, aunque tienen que ver, no son la densidad electrénica ni la luminosidad de manera
directa. A pesar de que ninguno de ellos ha sido adoptado por la comunidad como criterio “estandar”,

algunos ejemplos son los siguientes:

» Brillo superficial. Ferguson etal. (1996a), propusieron una manera sencilla de separar el gas
ionizado difuso de aquel perteneciente a las regiones HII a partir del Brillo Superficial' de

una region. En la galaxia M31, con imédgenes profundas de Ha, Ferguson et al. experimentaron

!El SB en unidades de ergs™! cm~2 arcsec™2 estd definido como: SB & ap [ n?ds. Observacionalmente se obtiene

a partir del flujo de la regién dividido por el drea de extraccién en segundos de arco (SB(Ha)=F(Ha)/A).
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iterando isofotas de diferentes brillos superficiales hasta encontrar aquella isofota que permitiera
eliminar el grueso de las regiones H IT compactas de la galaxia, encontrando que todas estas tenian
un SB > 1.6 10710 ergs~! cm~2 arcsec 2. A partir de dicha isofota, todo aquel gas con SB mayor
fue considerado regién HII, mientras que todo aquel gas con SB menor fue considerado DIG.
Este método esta basado en una medida que depende de la densidad, del tamano 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 parametros pueden presentar el mismo SB. Suponiendo que la distancia
al objeto se puede conocer por cualquier método de determinaciéon de distancias a galaxias, el
tamano de la columna al igual que la densidad siguen siendo desconocidas, lo que este criterio
enfrenta problemas de “estandarizacion”. Aunado a ésto, la isofota a partir de la cual se eliminan
el grueso de las regiones H IT compactas se determina de manera arbitraria y varia de una galaxia
a otra y no permite la clasificacién de las regiones en emision que se encuentran en galaxias vistas
de canto, ya que en éstas no es posible identificar las regiones HII del plano para determinar el

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

s Medida de emision. En virtud de que la Medida de Emisién? es proporcional al cuadrado de la
densidad electrénica y que se puede determinar de manera directa de las observaciones en Ho
de una regién, algunos autores han sugerido que ésta es una buena forma de dividir el gas que
pertenece a las regiones H II tipicas 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 emisién critica (EM. = 100 pc cm~°), de tal forma que el gas con EM < EM,
es considerado DIG mientras que aquel con EM > EM. es considerada regién HII. Dado que
la medida de emisién también depende del tamano de la columna de gas (ds), es posible tener
regiones muy densas y pequenas con una EM similar a la de regiones mas grandes pero menos
densas. Mientras que la densidad electronica se puede estimar de distintas maneras, el tamano
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
“estandarizacién”. Mds atn, en el mismo articulo Walterbos & Braun (1994) reportan que dentro

6. mientras

que aquel que se encuentra cercano a regiones de alta formacién estelar tiene EM < 100 pc cm 9,

de M31 el DIG cercano a las regiones de baja formacién estelar tiene EM < 50 pc cm™

lo cual no permite dar un unico valor para la EM critica para una galaxia completa, a partir
de la cual se pueda diferenciar al gas de las regiones H IT de aquel del DIG sin tomar en cuenta

otras caracteristicas de estas regiones ionizadas.

2La EM en unidades de pccm™6 estd definida como: EM = [neny+ ds &~ [ n2ds. Observacionalmente se obtie-
ne a partir de la intensidad de la linea de Ha (en Rayleighs) de la siguiente manera: EM = 2.75 T9-°I(R), donde
1R =242 x 10 " ergsem 25 1sr—! y T4 es la temperatura del gas que emite en unidades de 10* K.
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= Ancho equivalente de la linea Hoa. Bland-Hawthorn etal. (1991a) haciendo un estudio de la
galaxia Seyfert 2, NGC 1068, encontraron que las imdgenes de [N 1I] de esta galaxia mostraban
un flujo caracterizado por una serie de filamentos disfusos con un FWHM([NII]) (siglas en
inglés del ancho total a potencia media) de 150 — 250 km s~!, mientras que las regiones H IT
presentaban un FWHM tipico de ~ 100 km s~!. Por otro lado, encontraron que los mapas de
ancho equivalente (EW por sus siglas en inglés) de la linea en emisién en Ha eran muy ttiles
para separar las emision débil de aquellas regiones H IT brillantes definiendo el EW (Ha)? como el
flujo total de Har dividido por el flujo del continuo monocromatico subyacente. Bland-Hawthorn
et al. propusieron definir las regiones HII como aquellas regiones cuyo EW(Ha) fuera mayor a
30 A, y por lo tanto las regiones de emisién difusa a todas aquellas regiones con EW menor
a 30 A. Este método tampoco se puede generalizar a todas las galaxias ya que el FWHM vy el
EW(Ha) no son caracteristicas generales de las regiones H 1I, ademds de ésto, para dar valores
tipicos del FWHM para las regiones H1I y para las regiones difusas en una galaxia, es necesario

definirlas de antemano bajo algin otro criterio de clasificacién.

1.3. Caracteristicas generales

En la Via Léctea, la comparacién de las medidas de dispersién (DM = [ n, ds), derivadas de las
observaciones de pulsares (Uinicamente viable para la Galaxia), y las medidas de emisién derivadas
de la intensidad de la linea de recombinacién Ha en diferentes lineas de visién, ha indicado que el
DIG se encuentra en regiones con una densidad electrénica promedio n, = 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
cdlculos, Reynolds (1991) estimé que el DIG contribuye al menos al 90 % del total de gas ionizado en

la Galaxia.

Extencién espacial y morfologia

El estudio del DIG en otras galaxias es mucho mas complicado que en la Via Léctea, simplemente
por ser éste un gas con un brillo débil. Sin embargo el estudio del DIG en otras galaxias espirales
permite obtener informacién crucial que en la Galaxia es dificil de obtener: la distribucién espacial
completa paralela y perpendicularmente al plano, la morfologfa del DIG (distribucién en filamentos,
cdscaras, etc.), la fracciéon de la luminosidad total en Ha con la que contribuye el DIG en cada
galaxia, y la correlacién que éste pueda tener con la ubicacién de las estrellas OB, regiones HII, y
la distribucién espacial de higrogeno 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 interaccién que existe entre el disco de las galaxias y el halo de ellas, ademas

3en unidades de erg cm™2 =1 A~1
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de proveer informacion importante sobre la distribucién vertical del eDIG y sus cocientes de lineas.
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 formacion estelar no despresiable.
Tipicamente las capas de DIG extraplanar se han podido trazar a |z| = 1 — 2 kpc, e incluso en
algunos casos hasta mas alld de los 5 kpc (e.g. Tillmann & Dettmar, 2000), siendo ésta una de las
caracteristicas que més ha puesto en predicamento a los modelos de fotoionizacién. Algunos autores
han sugerido que en algunas galaxias la emision de gas ionizado difuso, se extiende més alla del disco
en HI (see Bland-Hawthorn et al., 1997).

Por su lado, las galaxias espirales vistas de cara han mostrado que la emisién difusa se encuentra
concentrada especialmente cerca de las regiones HII (e.g. Zurita etal., 2000a), pero que se extiende
también en zonas mucho més grandes, t{picamente hasta unos cuantos cientos de pc de radio (e.g.
Walterbos & Braun, 1994), llegando a contribuir con hasta el 40 % del flujo total en Ha de la galaxia.

Algo importante sobre la morfologia del DIG a considerar, es que éste es una combinacién de
filamentos (los cuales no se sabe si son cilindros en una dimensién, anillos en 2-D o céscaras en 3-
D que al ser observadas sufren efectos de proyeccién) y por otro lado emisién difusa précticamente
homogenea. Los filamentos perpendiculares a los discos han sido claramente observados en NGC 891
(e.g. Dettmar, 1990; Rand etal., 1990), NGC4631 (e.g. Rand etal., 1992; Walterbos et al., 1993) y
NGC5775 (e.g. Dettmar, 1992), pero en otras galaxias como NGC4565 (e.g. Rand etal., 1992) y
NGC 4244 (e.g. Walterbos, 1991), no se han encontrado filamentos, por lo tanto no se puede decir que

la presencia de éstos sea una caracteristica global del DIG.

Los cocientes de lineas

En un ambiente de baja densidad (< 10476 em™3), la excitacién colisional de un ion a un estado
metaestable (2-3 eV del estado base), estd seguido de un decaimiento mediante la emisién de un fotén
de una linea prohibida cuya tasa de emision r; es funcién de la temperatura y densidad electrdnicas,

asi como de la densidad idénica:
Ii (prohibida) & i Ne T2 %% exp (—E/kT.) (1.21)

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

en la emisividad de una linea prohibida sera evidencia directa de:
= Variciones en la temperatura electrénica, y/o
= Variaciones en la densidad electrénica, y/o
= Variaciones en la abundancia iénica.

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

mucho més ttiles debido a que no tienen que ser calibrados y dan informacién sumamente util del
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estado fisico de la nube de gas. Para ello es necesario tomar en cuenta que las lineas de recombinacién
son también dependientes de la temperatura, densidad electréonica y densidad iénica, sin emabargo de

manera diferente a aquellas prohibidas:
Ti (recombinacion) Ny Ne Te—0,89 (122)

Por lo tanto un cociente entre una linea prohibida y una de recombinacién (e.g. [O I1I}/HS, [N II]/He,
Ec. 1.21/Ec. 1.22) no depende de la densidad electrénica pero si de la temperatura (aumentan al
aumentar la temperatura ya que la linea prohibida aumenta con la temperatura mientras que la
permitida disminuye). Por otro lado, el cociente entre dos lineas de recombinacién no dependen ni de
la temperatura ni de la densidad electrénica sino sélamente de la densidad de los iones en el plasma.

Aunque el DIG es en general muy débil, algunas lineas en emisién son lo suficientemente fuertes
como para poder ser medidas en este tipo de plasma, las cuales han sido estudiadas y muestran ciertas

caracteristicas que se detallan a continuacién:

= [O III]A5007/Hp3. Quizd éste sea uno de los principales retos para los modelos de ionizacién
del DIG. Algunos autores han reportado que en general éste cociente es bajo comparado con
los valores encontrados en las regiones HII (e.g. Sivan etal., 1986, Tabla 1.1 en la pdgina 20),
aunque en algunos casos éste tiende a aumentar con la distancia al plano de la galaxia (e.g. Rand,
1998; Tillmann & Dettmar, 2000). Si se supone que el pardmetro de ionizacién (Ec. 1.6 en la
pagina 9) disminuye conforme se consideran regiones més alejadas de la fuente de fotones (ya
que [®(H")] = fotones/s/cm? disminuye), los modelos de fotoionizacién con geometria esférica
predicen un decremento del cociente [O III]/HG al aumentar la distancia a la fuente de fotones

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

s [N II]A6583/Ha. Este cociente es uno de los més facilmente medibles en el DIG y por lo tanto
uno de los més estudiados ya que [N II] es una linea fuerte y el cociente no requiere una correccién
por enrojecimiento. Este cociente, al igual que el de [O I11] /Ha tiende a aumentar con la distancia
al plano galdctico (e.g. Bland-Hawthorn et al., 1991a; Rand, 1998; Tiillmann & Dettmar, 2000),
sin embargo, al contrario del comportamiento de [OII]/Ha el aumento de este cociente al
disminuir el pardmetro de ionizacién U, es el predicho por los modelos de fotoionizacién (e.g.

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

= [SII]A6716/Ha. Otro de los pardmetros cruciales para acotar los modelos de ionizacién es el
cociente [SII]/Ha (o en su defecto [SII]4+/Ha), en virtud de que un valor alto de este cociente
([S11]/Ha > 0.3), es tipico en la presencia de choques en el medio (e.g. Shull & McKee, 1979) o
de un campo de radiacién diluido (e.g. Mathis, 1986) y por lo tanto provee informacién de las
posibles fuentes de ionizacién del gas. En el DIG, [ST1I]/Ha parece ser siempre més alto respecto

a aquel observado en las regiones HII sin importar si son de la Via Lactea o de cualquier otra
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galaxia (Tabla 1.1), ademds este cociente presenta un aumento con la distancia al plano galdctico,
de manera muy similar al comportamiento de todos los demés cocientes hasta ahora estudiados
en el DIG. De hecho, Tiillmann etal. (2000) y Haffner et al. (1999), entre otros, han reportado
que el cociente [STI]/[NII] se mantiene bésicamente constante con |z| a pesar de las variaciones
de [SII] y [NII] respectivamente. Esto es de suma importancia ya que [NII] y [SII] dependen
de la temperatura de la misma manera a groso modo, por lo que variaciones en el cociente

[SII]/[NII] trazan directamente variaciones en ST /N*.

= [OI]A6300/Ha. Este cociente de lineas en general es débil en el DIG y por lo tanto poco
estudiado (aunque mds que el Hel). 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 fisicamente plausible ya que los modelos de fotoionizacién predicen un aumento en el
cociente [O1]/Ha en las regiones de transicién entre las regiones ionizadas y aquellas que son
neutras debido a una disminucién en la temperatura del gas. Otra posible explicacién para la
intensidad de este cociente es que podria darse como resultado de la dilucién del flujo de fotones

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

= He I\5876/Ha. La linea de recombinacién de HeI ha sido poco medida en el DIG ya que suele
ser extremadamente débil. Sin embargo el cociente de ésta respecto a Ha es de gran utilidad para
medir la “dureza” del espectro ionizante (debido a que el cociente sélo depende de la densidad
relativa de los iones en el plasma); esto se debe a que el potencial de ionizacién del Helio es de
24.6 €V, por lo tanto el cociente He I/Ha dice cudl es la proporcion de fotones con E > 24.6 eV
con respecto a aquellos con 13.6 < E < 24.6 eV disponibles en el campo de radiacién y esto a
su vez ayudard a acotar las posibles fuentes ionizantes. Por otro lado, este cociente no depende
de la temperatura electronica T, y la abundancia de He en el ISM es también conocida, lo
cual representa un par de ventajas mas. Rand (1998) en su estudio de NGC 891 da como limite

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

En la Tabla 1.1 en la pagina siguiente se muestra una comparacién de los cocientes de lineas
medidos en algunas regiones H IT, remanentes de supernova y gas ionizado difuso en la Via Lactea
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 HII presentan valores bajos del cociente [S11]/Ha
(< 0.15), el DIG presenta cocientes intermedios (0.2 <[SII]/Ha <0.5), y los remanentes de
supernova (donde hay una certeza de la existencia de choques) presentan los cocientes mds altos

(0.5 < [ST1]/Ha).

Como ya mencionamos, la derminacién de estos cocientes es indispensable para realizar un estudio
de las condiciones fisicas (o las tendencias de éstas) del DIG, ya que éstos nos permiten determinar:

1) El estado de ionizacién del gas y 2) la temperatura del DIG.
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Objeto [0IIN}/HB [NII]/Ha [SII]/Ha [sII] 6717/6731 10* O/H  ngsimy
Via Lactea

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 lineas
para una seleccién de regiones HII en la Via Léctea, la Nube Mayor de Magallanes y M101, algunos
remanentes de supernova y el gas difuso en la Via Léctea.

1. El estado de ionizacién del DIG.

Una medida directa del grado de ionizacién del hidrégeno (fraccién de HT con respecto a H%), en
una nebulosa tibia se puede obtener a partir de la medicién de la linea de emisién de [O IJA6300.
Esto se debe a que el potencial de ionizacién del hidrégeno (13.614 eV), es muy similar al del
oxigeno (13.595 eV), habiendo un gran intercambio de carga entre estos dos iones, lo cual hace
que el oxigeno y el hidrégeno una vez ionizados estén en la misma region espacial y en las mismas

proporciones, es decir:

Ya que las energias electrénicas en un gas a T. ~ 10* K son suficientes para excitar colisio-
nalmente la transicién de ~ 2 eV del oxigeno neutro cuya desexcitacion da como resultado la
emisién de [0 IJA6300, la fraccion OY/HT se puede estimar a través del cociente [O I]/Ha. Uti-
lizando este hecho, Reynolds et al. (1998) y Hausen et al. (2002) encontraron para el DIG de la

Via Lactea:
HY > 90%

Por otro lado, Reynolds etal. (1995) encontraron para la DIG de la Via Lactea que, si se

considera n, ~ 107! cm™3, el pardmetro de ionizacién en este plasma es de U ~ 10~* — 1073

(FLymann = 2 X 1076 fotones cm ™2 s~ ! asumiendo equilibrio de fotoionizacion).
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Aunque este valor del pardmetro de ionizacién es uno o dos érdenes de magnitud menor que
los tipicos de las regiones HII, es lo suficientemente alto como para mantener el hidrégeno

completamente ionizado.

Comparando las observaciones espectroscépicas hechas del DIG con aquellas hechas de las re-
giones H1I, Madsen etal. (2006) encontraron que, cuando se habla de iones més pesados (e.g.
O*+ Nt y ST), el DIG normalmente muestra estados de ionizacién méds bajos que los que se
encuentran en las regiones HII clasicas. La razon de esto tltimo no ha sido bien entendida ain,
una posible explicacién es que algunas porciones del espectro ionizante se “suavicen” (e.d. el
nimero de fotones disponibles de una cierta energia no posee un cambio drastico respecto al
numero de fotones disponibles de otra anergia) al transmitirse desde la estrella O hasta el DIG.
Los modelos de fotoionizacién (e.g. Hoopes & Walterbos, 2003; Wood & Mathis, 2004), muestran
que el espectro entre los 13.6 y 24.6 eV (potenciales de ionizacién del H y del He respectivamen-
te), se endurece conforme se transmite el campo de radiacién a través del gas, mientras que el

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

log (Intensidad)

Energia [Ry)

Figura 1.3: Cambio del espectro ionizante con la absorcion del gas. Esta figura compara las diferencias
que hay en la distribucién espectral de energias entre un cuerpo negro de Teg = 60000 K (linea
continua), un modelo de atmdsfera estelar de la misma temperatura de Rauch (rayas), y este mismo
modelo pero con una absorcién del 55 % de los fotones a 912 A.

El flujo de fotones de altas energias (>24.6 V), puede ser restringido por la observacién de
la linea de recombinacién de He IN5876 o bien de la linea de excitacién colisional [O ITIJA5007
(potencial de ionizacién de 35.1 V). Observaciones recientes del WHAM (Wisconsin H-Alfa

Maps), han encontrado que:
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Hel Hel
<e> ~ 05 (e>
Ha ) Ho Jynn

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

HelI®
Hel S 60%

con lo cual se limita 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 Via Lactea, determinada por el balance del calentamiento y del

enfriamiento en cada region, ha mostrado dos hechos importantes:

a) El DIG, en promedio, es ~ 2000 K mads caliente que las regiones H 11 cldsicas (debido a que

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

b) Existen variaciones importantes en la temperatura de una regién de DIG a otra. Quiza la
evidencia mas fuerte de esto es el aumento de la temperatura del gas del DIG con la

distancia al plano galdctico (e.g. Rand, 1998; Tillmann & Dettmar, 2000).

Desafortunadamente, el cdlculo 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
i6nicas exactas, asi como de las abundancias de los diferentes elementos en la composicién 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] /Ha puede ser utilizado para
trazar variaciones en la Te; por otro lado, si se tuviera la sufiente sefial a ruido en la medicién
de los perfiles de estas dos lineas, la comparacién de los anchos podria permitir comparar los
movimientos térmicos de aquellos que no lo son en el gas (debido a la diferencia en las masas de

los 4tomos involucrados).

Aun cuando el comportamiento de los cocientes de lineas y de la temperatura del DIG no ha sido

del todo bien comprendido, es quizd uno de los indicadores mas claros de:

m que la fotoionizacion por estrellas jovenes y calientes no es la unica fuente importante de calen-

tamiento del DIG, 6

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

del medio interestelar.
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1.4. Posibles explicaciones de la emision del DIG en la litera-
tura

La primera indicacién de la necesidad de buscar una fuente diferente a las estrellas O y B de
ionizacién del DIG, o en su caso de calentamiento o excitacién, hemos visto en la seccién anterior que
fue dada por las intensidades de las lineas prohibidas [SII] y [N II] con respecto a Ha. Estos cocientes
en el DIG se encuentran significativamente mas elevados que aquellos encontrados en las regiones H IT
(ver la Tabla 1.1 en la pagina 20). La gran diferencia reportada para estos cocientes de lineas entre uno
y otro tipo de region llevé a la conclusion de que el DIG no podia ser un gas que reflejara la emision
de las regiones HII y que ademas, las condiciones fisicas del DIG diferian de manera importante de
aquellas que prevalecen en las regiones H II.

Historicamente las regiones H IT se han considerado aquellas regiones interestelares en las cuales la
fuente central de fotones ionizantes son estrellas jévenes y calientes del tipo espectral O y B. A primera
aproximacion se consideré que el gas circundante a estas estrellas era un gas homogeneo en densidad,
temperatura y composiciéon quimica, distribuido de manera esférica y con una frontera bien definida a
partir de la cual el hidrégeno se podia 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 composicién quimica, ni en temperatura, ni en densidad de particulas; las regiones
fotoionizadas tienen una estructura mucho més compleja presentando, entre otras cosas, variaciones
fuertes de densidad que permiten que los fotones escapen y lleguen a ionizar el medio mucho mas
lejano. En este gas mas alejado, al contrario de en aquel circundante a las estrellas OB, existen otras
fuentes de ionizacién y calentamiento que pueden llegar a completar y hasta a dominar los efectos
de las estrellas OB sobre el medio interestelar, cambiando asi las condiciones fisicas dominantes en el
plasma. Sin embargo estos cambios no se dan en el ISM con fronteras bien definidas.

Mas atn, la informacién observacional con la que se cuenta hoy en dia del DIG, parece indicar que
en algunos casos las condiciones dentro del mismo DIG varian considerablemente dependiendo, por
ejemplo, de la direccién de observacién e incluso en una misma linea de visién. Varios trabajos se han
realizado con el fin de buscar informacién respecto al comportamiento general del DIG, sin embargo las
observaciones de éste presentan varios problemas y han dado como resultado pocos estudios realizados
con méas de dos galaxias (e.g. Tullmann & Dettmar, 2000; Otte et al., 2002; Miller & Veilleux, 2003).

Uno de los primeros trabajos en la busqueda de la fuente de ionizacién del DIG de la Via Lictea
fue el de Reynolds (1984), en el cual él hace un estimado de la tasa de recombinacién de hidrégeno
presente en el DIG (rg = 4x10° 571 cm™=2), lo cual le permite hacer un estimado de la tasa de fotones
ionizantes necesarios para mantener el flujo de Ha observado (bajo la suposicién de equilibrio de
ionizacién). Esta tasa de recombinaciones a su vez impone una restriccién sobre la posible fuente de
ionizacién, ya que ésta debe ser capaz, al menos, de producir dicha cantidad de fotones ionizantes.

La Tabla 1.2 en la pdgina siguiente es una reproduccién de la Tabla 2 de Reynolds (1984), en la que
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Fuente Flujo del continuo de Lyman Referencia
(10° fotones s~! por cm? 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 nucleos de PN 0.4-4 1,4,5
Supernovae 0.7 6,7

QSOs 0.2 8,9

Rayos césmicos 0.008-0.08 10

Rayos X (hv > 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 hidrégeno y el flujo en el continuo
de Lyman estimado de cada una de ellas en la Via Lactea. En esta Tabla se puede observar que
unicamente las estrellas O y quiza los nicleos de las nebulosas planetarias tienen flujos estimados
mayores o iguales a los requeridos para mantener la tasa de recombinacién calculada para el DIG
galactico (rg = 4x10% s'em™2). Sin embargo, Reynolds menciona que aunque por separado ni
las estrellas B, ni los remanentes de Supernova, ni los rayos césmicos son capaces de ser las fuentes
principales de ionizacién del DIG, es posible que el efecto de las tres fuentes juntas sea significante
para la ionizacién o calentamiento de este gas.

Aunado a esto, Ferguson et al. (1996b) encontraron una relacién cuantitativa entre la distribucién
de la emisién del DIG y la distribucién de brillo superficial de las regiones HII brillantes alrededor
de estrellas O a lo largo del disco galdctico (Figura 1.4 en la pdgina siguiente), lo cual apoya la
teoria de que la fuente principal de fotones ionizantes del DIG son las estrellas calientes y jovenes.
Posteriormente Zurita et al. (2000b), en un estudio hecho sobre 6 galaxias espirales vistas de cara,
encontraron que existe una fuerte relacién espacial entre las regiones H1I de los brazos y el DIG.

Conforme los estudios fueron avanzando, tanto imagenes en Ha de los halos de las galaxias como
espectros del gas difuso, revelaron dos caracteristicas del DIG: (1) sus cocientes de lineas y (2) su
gran extencion espacial, que eran persistentes en la mayoria de las galaxia e inconsistentes con las
predicciones de los modelos de fotoionizacién del DIG basados unicamente en radiacion escapada de
las regiones HII.

Para el caso particular de las grandes extenciones espaciales a las cuales se encuentra el gas ionizado
(a 2kpc del disco tipicamente), 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 épticamente delgadas
(1 < 1) a la radiacién ionizante mezcladas con las regiones 6pticamente 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 Ha de NGC 7793 (linea solida), de la medida de emisién
de regiones HII (puntos y rayas), y del DIG (rayada). Esta figura es la Figura 4a de Ferguson et al.
(1996h).

Otra manera en la que el medio sea “poroso” a la radiacién, es que el gas se encuentre aglomerado
en ciertas regiones, dejando parte de ISM con una densidad n, ~ 0 cm~3. Esta tltima caracteristica
estd determinada por el filling factor (factor de llenado), el cual indica la fraccién del volumen que
tiene una densidad n, > 0. En la Via Lactea se han podido determinar tanto la densidad del medio
difuso en la vecindad solar (e.g. n, = 0.1 cm ™3, Gaensler et al. 2008; Berkhuijsen & Miiller 2008), como
el factor de llenado (e.g. Reynolds, 1984, f = 0.2), sin embargo para las demds galaxias estos datos,
en el mejor de los casos, se han podido estimar con una gran incertidumbre, por lo que el porcentaje
de contribucion del flujo en Ha del DIG al flujo total de la galaxia en Ha, es lo inico que permite
hacer una estimacién de la porosidad del medio interestelar.

Diversos estudios han mostrado valores muy dispersos para el porcentaje de la contribucion del
flujo en Ha del DIG, por ejemplo, para NGC 4214 y NGC 4449 (tipo morfoldgico Irr), Walterbos et al.
(1989), encontraron que el DIG contribuye hasta con el 50 % del flujo total de la galaxia en Ha,
mientras que Hunter & Gallagher (1990a), encontraron para las mismas galaxias una contribucién del
DIG del 15 % al 20 % a Fy,. Kennicutt & Hodge (1986), para las Nubes de Magallanes, encontraron
una contribucién del 20 % al 30 % del DIG al flujo total en Ha y Zurita et al. (2000b) encuentran una
contribucién del DIG del 25 % al 50 % o del 35 % al 70 % dependiendo de una serie de suposiciones
hechas.

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

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

Aun cuando esta “porosidad” del medio es sufiente para explicar la ionizacién de gas a grandes
distancias de las fuentes centrales (Zurita et al., 2000a), no es capaz por si sdla, de explicar las carac-
teristicas espectrales del medio difuso por lo tanto, a partir de esto durante mas de 30 anos, se han

propuesto tres posibles explicaciones al problema:

1. Exite una segunda fuente de ionizacién, ademéas de los fotones escapados de las regiones HII,
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 ionizacién (los cocientes de lineas

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; 6

b) Las caracterfsticas fisicas del gas (densidad, composiciéon quimica), 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 ionizacién), las cuales son responsables de la

emision de diferentes lineas y cuyos efectos se integran a lo largo de la linea de vista.

Una fuente extra de ionizacién o de calentamiento ha sido la opcién mas estudiada en la literatura,
proponiéndose diferentes procesos fisicos como esta segunda fuente. Los 4 procesos complementarios

mas estudiados en la literatura se describen a continuacién:

= Choques. Los datos espectroscdpicos del DIG en las galaxias irregulares NGC 4449, NGC 4214,
NGC 5253 y NGC 2537 tomados y analizados por Martin (1997), mostraron cocientes [NII] y
[STI] respecto a Ha reproducibles por modelos de fotoionizacién, sin embargo el exceso en el
cociente [O 1] /Hf no lo es. Martin propone por lo tanto que los choques pueden jugar un papel
importante en la ionizaciéon del DIG en virtud de que por un lado pueden ayudar a excitar el
gas (aumentar el cociente [OIII]/H/) 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 excitacién en el DIG
es la fotoionizacién por fotones provenientes de las estrellas OB, y que los choques sélamente
proveen una fuente complementaria de excitacién de muy bajo brillo superficial. Martin (1997)
concluye que choques con velocidades entre 60 km s~! y 100 km s~ contribuyen con 30 % — 50 %
de la emisién del DIG (dependiendo de su posicién en la galaxia). Al trabajo de Martin (1997)

explorando los choques como segunda fuente de ionizaciéon para el DIG en galaxias irregulares,
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sigui6 el trabajo de Rand (1998) en el que compara observaciones espectroscépicas del eDIG
en NGC 891 con modelos de fotoionizacién, choques y modelos combinados de fotoionizacién
con choques. Rand (1998) encontré que en los diagramas de diagnéstico, aunque los modelos
combinados ayudan a explicar la emisién del eDIG, no reproducen las observaciones de todos

los cocientes de lineas a la vez.

Capa de mezcla turbulenta. Hunter & Gallagher (1990b) estudiando las Nubes de Magalla-
nes detectaron estructuras filamentarias difusas fuera de las regiones HII clasicas. Encontraron
que estas estructuras estaban caracterizadas por vientos de alta velocidad y por un grado de io-
nizacién mds bajo que aquel que presentan las regiones HII cldsicas (es decir, lineas [O I1], [N II]
y [STI] repecto a Ha més fuertes y cociente [O I11]/HB més débil). En ese mismo ano, 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 (10° K). Slavin et al. (1993)
desarrollaron esta idea proponiendo que la existencia de una cantidad apreciable de capas de
mezcla turbulenta podia contribuir de manera significativa al flujo de fotones UV y por lo tanto,
ser una fuente a cosiderar en la ionizacién y calentamiento del eDIG. Slavin et al. encontraron
que, bajo argumentos energéticos, las capas de mezcla turbulenta tienen una contribuciéon poco
significativa en el disco de la Galaxia, mientras que para alturas mayores la contribucién al
flujo en Ha puede llegar a ser hasta el 30 % del flujo de fondo. Slavin et al. (1993) reportan que
aquellos modelos con Tgas fric = 100 K y con una temperatura promedio de la capa de mezcla
de T = 10%% K predicen cocientes de [OI11], [NII] y [STI] respecto a He, consistentes con las

observaciones del DIG.

En este trabajo (ver Cap. 3 en la pagina 51 y Cap. 4 en la pdgina 71), hemos examinado la opcién
de la capa de mezcla turbulenta (CMT), como fuente complementaria de ionizacién y excitacién
del DIG con el objetivo de reproducir los datos observacionales de la galaxia NGC 891 realizadas
por Rand (1998). En este caso utilizando el cédigo numérico MAPPINGS IC con una descripcién
detallada de la disipacion y conduccién de energia 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 lineas del DIG reportados por Rand (1998), la luminosidad en Ha
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 Ha del DIG.

Fuentes compactas. Este tipo de poblacién estelar (enanas blancas y nicleos de nebulosas
planetarias), como fuente de ionizacién del gas difuso fue propuesta originalmente por Lyon
(1975). Este tipo de fuentes de ionizacién tienen dos ventajas importantes que pueden ser de

gran relevancia para la explicacién de la emisién del DIG: Por un lado estas fuentes de fotones



28

El DIG: Una componente del Medio Interestelar

UV presentan temperaturas mucho mds altas (40-150 kK), que las Teg de las estrellas OB, y
esto produce cocientes de [NII]/Ha y [OIII]/HQ elevados (e.g. Sokolowski & Bland-Hawthorn,
1991), lo cual hemos visto es una de las caracteristicas 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 pdgina 16). A pesar de estas dos grandes ventajas y del
hecho de que las fuentes compactas como posibles fuentes complementarias de ionizacién ya han
sido mencionadas varias veces en la literatura, inicamente los modelos realizados por Sokolowski
& Bland-Hawthorn (1991) han considerado los efectos de estos fotones extras en el gas difuso.
En este articulo desafortunadamente no se publican los resultados de los cocientes [O III]/H,
[OI]/Ha y HeI/Ha lo cual hace imposible una comparacién fiable con las observaciones que

tenemos hoy dia.

En este trabajo (ver Cap. 5 en la pagina 95), hemos tomado como punto de partida los mode-
los publicados por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) para desarrollar modelos actuales de
fotoionizacion que combinen la contribucién a la radiacién ionizante de los fotones provenientes
de estrellas evolucionadas y calientes (centros de nebulosas planetarias y enanas blancas) con
otros efectos (absorcién selectiva de la fuente principal de radicacién, cambio de metalicidad
del gas y absorcién de los fotones proveninetes de las estrellas evolucionadas) que dan como
resultado un aumento en la temperatura promedio de los fotones de la radiacién ionizante. En
Flores-Fajardo et al. (2010, en preparacién), concluimos que aquellos modelos que toman en
cuenta la contribucién de las estrellas evolucionadas y calientes en un porcentaje mayor al 50 %
son capaces de reproducir una fracciéon 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. absorcién de la radiacién proveniente de las estrellas OB, contribucién 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 distribucién de los datos del DIG,
siendo la contribucién de los fotones duros de las estrellas evolucionadas el efecto mas notorio

sobre los modelos de fotoionizacion.

Decaimiento de neutrinos pesados. En 1990, Sciama propuso la teoria del Decaimiento de
la Materia Obscura (DDM por sus siglas en inglés), en la cual postula que el decaimiento de los
neutrinos tauénicos, v, daba como resultado la emisién de un fotén ultravioleta de E, ~ 14 eV
(es decir, capaz de ionizar el hidrégeno). Posteriormente, basados en esta teoria Dettmar &
Schultz (1992), examinaron esta posible fuente de fotones como la segunda fuente de ionizacién
y calentamiendo del DIG comparando los datos espectroscépicos de rendija larga en la galaxia
NGC 891 con las predicciones de los modelos basados en esta teoria. Estos modelos fueron hechos

con el cédigo numérico CLOUDY de geometria plano-paralela, concluyendo de que los fotones,
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con las energias propuestas por la teoria DDM, no eran capaces de calentar el gas a temperaturas
~ 10* K, ya que las temperaturas predichas por los modelos permanecian por debajo de los 3300
K y los cocientes [N II]/Ha y [SII]/Ha 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 [S1I] y [N II] observados en el
DIG.

En general cada una de estas posibles fuentes complementarias de ionizacién del gas difuso se han
probado haciendo modelos que tratan de reproducir la emisién de una séla galaxia, ésta dependiendo
de cada autor. Mas aun, pocos estudios han incluido una muestra de galaxias lo suficientemente grande
que permita dar una visién general del DIG y sus caracteristicas y que por lo tanto, permita hacer
modelos que proporcionen una vision global sobre la ionizacién del DIG para posteriormente hacer los

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

Recopilacion y analisis de las
observaciones del DIG en la
literatura

Aun cuando la baja intensidad de la emision del DIG dificulta las observaciones de las lineas es-
pectrales, una busqueda extensa en la literatura nos ha permitido construir la primera base de datos
con la mayor parte de las observaciones espectroscdpicas de regiones clasificadas como DIG y como
regiones HII disponibles en la literatura. Esta muestra contiene datos de 29 galaxias (25 galaxias
espirales y 4 irregulares) con diferentes tasas de formacién estelar, luminosidades en He, distancias,
inclinaciones del disco, posiciones y orientaciones de rendija. Es por ello que esta base de datos permite
hacer un analisis de las caracteristicas globales del DIG y eDIG. Dicho analisis fue realizado de manera
estadistica encontrando varios resultados relevantes, los cuales han sido publicados (Flores-Fajardo
et al., 2009) y se presentan de manera detallada en este capitulo.

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 gréafico 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
bibliograficas las cuales se encuentran enlistadas en la Tabla 2.1 en la pagina 33. Esta Tabla también
resume las caracteristicas principales de las observaciones contenidas en cada una de las referencias
y se encuentra estructurada de la siguiente manera: La Columna 1 contiene un ntmero tnico de
identificacién para cada referencia, el cual también se utiliza como identificador en DIGEDA (Ref_ID).

La Columna 2 contiene las referencias bibliograficas de las cuales fueron extraidos los datos. En la
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Columna 3 hemos asignado un ntimero tnico de identificacién (Ref N) a cada grupo de observaciones,
es decir, un nimero unico que identifica las observaciones de una cierta posicién de rendija, de una
unica 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 bibliograficas. La Columna 5, para el caso de
las galaxias vistas de canto, es la orientacién de la rendija con respecto al plano galdctico: paralela (]])
o perpendicular (L), mientras que para el caso de las galaxias vistas de cara se utiliza una abreviacién
de la regién observada: Interbrazo, DIG/Gas Ionizado Difuso, H1I/regiéon HII y SBR/Remanente de
superburbuja. En la Columna 6 se listan la lineas cubiertas en las observaciones de cada galaxia y
en la Columna 7 se da el nimero total de dreas 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
articulos, posteriormente los datos fueron normalizados e incorporados a DIGEDA. Como resultado
tenemos una tabla de 26 columnas separadas por comas (formato csv), con 1062 lineas 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 podrian afectar las
mediciones de los cocientes de lineas: el enrojecimiento por polvo y la presencia de lineas estelares en
absorcién subyacentes. En cuanto al enrojecimiento, en este trabajo no realizamos ninguna correccién
de los datos, utilizamos los cocientes de lineas publicadas corregidos cuando fueron incluidos en los
articulos o sin correccién. De cualquier manera, todos los cocientes de lineas involucrados en este tra-
bajo son de lineas con longitudes de onda muy cercanas (exceptuando el cociente He I/He), por lo que
no son muy susceptibles al enrojecimiento. En cuanto a las lineas estelares de absorcion subyacentes,
éste es un factor que afecta sélo a lineas de recombinacién (en este caso, sélo Ha y HS). En estas dos
lineas el ancho equivalente de este efecto es tipicamente de ~ 2 A y para conocer su impacto sobre
las mediciones es necesario saber el ancho equivalente de las lineas medidas, sin embargo en las refe-
rencias utilizadas en DIGEDA (Tabla 2.1 en la pagina 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 informacién 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 bibliograficas listadas en la Tabla 2.1.

Por su parte, DIGEDA fue creada de tal manera que la manipulacién de los datos fuera lo mas
sencillo y consistente posible, de tal manera que la base de datos quedd estructurada de la siguiente
manera: la primera Columna (Obs_ID), otorga un nimero tnico de identificacién a cada observacién.
De la segunda Columna hasta la Columna 19 se encuentran los flujos de diferentes cocientes de lineas,
asi como propiedades fisicas del gas que se pueden inferir de éstos. Las Columnas 20 a 25 son seis

columnas extra que contienen las particularidades de cada observacién (galaxia estudiada, regién
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Ref_ID Autor Ref N Galaxia Rendija Observaciones No. reg
1 Benvenuti et al. (1976) 1 M33 Interbrazo [0 ITI] A4959, [O 11}, [N IT] 62
2 Golla etal. (1996) 2 NGC4631 1 INIT], [s1]) 39
3 I NI, [sIT) 80
3 Greenawalt et al. (1997) 4 M31 DIG, HII [oI1], [o I11], [N I1], [sI]]+, EM 18
4 Martin & Kennicutt (1997) 5 NGC1569 DIG [O1II1], He I, [OT], [N IT], [S I+ 25
5 Wang etal. (1997) 6 M51 Interbrazo [o I}, [N I1I], [s I1]+ 3
7 M101 Interbrazo [0 111}, (N I17, [s 1T+ 6
8 NGC2403 Interbrazo [O I}, [N IT], [s 1T+ 5
9 NGC4395 Interbrazo [0 111}, (N I17, [s 1T+ 3
6 Rand (1998) 10 NGC 891 I [ol, [NI1, [sII] 45
11 s [OI11], [0 1], [N 117, [sIT] 19
7 Galarza etal. (1999) 12 M31 DIG, SBRs [o 11}, jo 111}, [N 11], [SI]]+, EM 30
8 Hoopes et al. (1999) 13 NGC4631 1 [OI1I], [sII]+, EM 31
9 Tiillmann & Dettmar (2000) 14 NGC1963 1 [OI11], He I, (O], (N 11], [SII], EM 40
15 NGC3044 L (0111}, He I, [O ], [NII], [sII], EM 47
16 NGC4402 1 NI, [s1I], EM 24
17 NGC4634 L INII], [sII], EM 40
10 Collins & Rand (2001) 18 NGC4302 1 INIT, [sID)+ 13
19 NGC5775 L [o1Iy, (oI, [N I1j, [s IT}+ 31
20 UGC10288 L (o1, (o111}, [N I1], [s IT]+ 19
12 Otte etal. (2002) 21 NGC5775 1 [o 11, [o 111}, [N I1], [s 1]+ 38
22 NGC4634 1 [0 11, [o I11], [N I1], [s T+ 34
23 I [0 11}, [o 11}, [N I1], [s 1]+ 32
24 NGC4631 I (011}, [o I11], [N I1], [s IT]+ 34
25 NGC3079 I [o10], [oI1I], (N II], [s 1] 53
26 NGC 891 I (o 11y, (N I1J, [s IT)+ 50
13 Hoopes & Walterbos (2003) 27 M33 Interbrazo [0 III},He I, [N II], [s 1], EM 37
28 M51 Interbrazo [o 111}, (N IT7, [s 1], EM 26
29 MS81 Interbrazo [0 111}, [N IT], [s 1] 2
14 Miller & Veilleux (2003) 30 UGC2092 1 INIT], [s1]) 4
31 UGC3326 L INII], [s1T) 6
32 UGC4278 L [0 Il He I, [0 1], [N IT], [s 1T} 13
33 NGC2820 L [OIII},He I, [OI], [N IT], [SII] 13
34 NGC3628 L [0 I11], (N IT), [s 1D 13
35 NGC4013 L [OIII},He I, [O 1], [N IT], [sII] 9
36 NGC4217 1 [O 111}, [0 I}, N IT7, [sIT] 17
37 NGC4302 L [OIII},He I, [O 1], [N IT], [s1I] 9
38 NGC5777 1 [0 I11], (N IT), [s 10 6
15 Hidalgo-Gémez (2006) 39 ES0245-G05  DIG, HII [0 11}, [0 I11], (N II], [sI1] 7
40 Gr8 DIG, HII (0111}, He I, [N II], [S1]] 19
16 Voges & Walterbos (2006) 41 M33 DIG [O 111}, [0 1], [N 1], [sIT] 7
17 Voges (2006) 42 NGC 891 I [olI1, (o1, (N I1], [s 11}, EM 16
43 1 [OII1], [0 1), [NI1], [sII], EM 10
18 Hidalgo-Gamez (2007) 44 DDO53 DIG, HIIT [oI11), [sIT] 26

Tabla 2.1: Tabla de las referencias bibliogrédficas utilizadas para la compilaciéon de DIGEDA. Las
columnas 1 y 3 asignan ntmeros de identificacion a los grupos de datos. La columna 2 muestra las
referencias bibliograficas 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 pédgina 31.

observada, orientacién de rendija, etc.). Las entradas en cada una de estas columnas consisten en
una serie de nimeros (o apuntadores) que son un cédigo de informacién especifica cuya descripcién
detallada se encuentra mas abajo en esta misma seccion, esto asegura que la informacién contenida en
DIGEDA pueda ser facilmente manipulada por cualquier programa para graficar. La Tabla 2.2 en la
pégina siguiente muestra los nimeros de las columnas en DIGEDA asi como los encabezados de cada
una de ellas, que son de alguna manera, un resumen de la informaciéon contenida en cada columna.
Los datos en algunas columnas de DIGEDA, como ya mencionamos, tiene un formato numérico
que requiere una descripcién mas detallada y la cual se encuentra a continuacién: “Obs ID” es un

nimero positivo, consecutivo y unico para la identificacién de cada linea de DIGEDA. “Posicion” es
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Columna 0 1 2 3
Informacién Obs ID Posicién [O11] A3727 [OI11] 4363
Columna 4 5 6 7
Informacién HpA [O II1] \4959 [O II1] A5007 HeI A\5876
Columna 8 9 10 11
Informacién [O 1] A6300 [N II] A6548 Hao [N II] A6583
Columna 12 13 14 15
Informacién [STI] A6716 [S1I] A6731 [STI] A6716+6731 T, (10*K)
Columna 16 17 18 19
Informacién [SII] \6716/6731 [O III] A5007/4959 Ho/Hp EM
Columna 20 21 22 23
Informacion Ref ID Morfologia Rendija Region 1D
Columna 24 25

Informacion Gal_ID Ref N

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

el valor de la posicién de la observacién 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 “Posicién” es la altura por
encima o por debajo del plano; para las rendijas paralelas al plano esta “Posicién” indica la distancia al
centro de la galaxia, mientras que para las galaxias vistas de cara la posicion es determinada respecto a
un punto de referencia que los mismos autores hayan especificado. El cociente Ha/Hf3 es el reportado
por los autores, sin embargo en los casos en los que este no haya sido reportado, asumimos el cociente
tedrico 2.86 con el fin de poder normalizar las lineas prohibidas a Ha o HB segtin convenga al anélisis
en cuestion. La EM es la medida de emisién de Ha especificada en unidades de pc cm ™%, “Ref ID” es
un nimero entero que identifica a cada referencia bibliografica de tal manera que DIGEDA se pueda
correlacionar con la tabla de referencias, Tabla 2.1. “Morfologia” se refiere a la calsificacién morfolégica
de la galaxia observada y a su orientacién (obtenidas de NED, NASA /TPAC Extragalactic Database)
de la siguiente manera: para las galaxias espirales, 11 indica que la galaxia estd vista de canto y 12
que el objeto esta visto de cara; 2 se utiliza para las galaxias irregulares. “Rendija” es la orientacién
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 emisién: 1 y 11 se usan
para regiones HII, 2 y 21 para zonas de transicién, 3 y 31 para regiones de DIG y 4 para aquellos
datos que no han sido clasificados. En esta columna, las entradas de un sélo digito se usan para las
clasificaciones originales de los autores (cuando ésta se reporta), mientras que las entradas de doble
digito se usan para aquellos datos que han sido clasificados bajo nuestro propio criterio de separacién
basado en el valor absoluto de la distancia al plano |z| como se describe méas adelante en la Sec. 2.1.1.
“Gal_ID” es un nimero tnico relacionado con el nombre de cada galaxia segun el catdlogo 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 Morfolégico Inclinacién
(h m s) (dms) (grados)

1 M 31 00 42 44.3 +41 16 09 Sb, LINER 77.5
2 M 33 01 3350.9 +30 39 36 Scd, HII 56
3 M 51 1329 55.7 447 13 53 She 64
4 M 81 09 55 33.2 469 03 55 Sab;LINER Sy1.8 58
5 M 101 14 03 12.6  +54 20 57 SBed 17
20 NGC891 02 22 33.4 442 20 57 Sb, HII 64
21 NGC 1569 04 30 49.0 +64 50 53 Irr -

22 NGC 1963 0532 16.8 -36 23 55 Scd 85
23 NGC 2403 07 36 51.4 +65 36 09 SBed, HII 62
24 NGC 2820 09 21 45.6 +64 1529 SBc 90
25 NGC 3044 09 53 40.9 +01 34 47 SBb 84
26 NGC 3079 10 01 57.8 +5540 47  SBc, LINER, Sy 2 60
27 NGC 3628 1120 17.0 413 3523 Sh 87
28 NGC 4013 11 58 31.4 443 56 48 Sb, HIILINER 90
29 NGC 4217 1215 50.9 447 05 30 Sh 86
30 NGC 4302 1221425 4143554 Sc 90
31 NGC 4395 12 25 48.8 +333249  Sm, LINER, Sy 1.8 38
32 NGC 4402 12 26 07.5 413 06 46 Sh 74
33 NGC 4631 12 42 08.0 4323229 SBb 85
34 NGC 4634 1242 40.9 414 17 45 Sc 83
35 NGC 5775 14 53 57.6 403 32 40 Sh 86
36 NGC 5777 14 51 17.8 458 58 41 Sh 83
70 UGC 2092 0236 31.6 +07 18 34 Scd 86
71 UGC 3326 0539371 +771845 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 - GO5 01 45 03.7 -43 3553 Irr -

91 Gr 8 12 58 40.4 414 1303 Irr -

92 DDO 53 08 34 07.2 +66 10 54 Irr -

Tabla 2.3: Lista de las galaxias y algunas de sus caracteristicas basicas, incluidas en DIGEDA.

La lista de las galaxias que cuentan con datos en DIGEDA, asi como sus caracteristicas bésicas se
encuentran en la Tabla 2.3. Finalmente la columna “Ref N” es la columna que contiene el niimero

tnico de identificacién 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
espectroscopicas de las cuales 309 han sido clasificadas como regiones H 11, 218 como zonas de transicién
y 509 como DIG. Desgraciadamente unicamente 244 de éstos contienen datos de [OIII], [N II], [SII] y
EM al mismo tiempo, todas ellas en galaxias vistas de canto. Si en vez de ello tomamos Unicamente
aquellas observaciones con datos de [OIII] y [NII], el ntimero de datos disponibles aumenta a 462

observaciones permitiendo hacer un buen analisis estadistico de ella.
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2.1.1. Criterio adicional de separacién por zonas: |z|

Debido al hecho de que no existe un criterio estandard para distinguir el DIG de las regiones HII
(Sec. 1.2 en la pdgina 14), la mayoria de los autores reportan sus estudios espectroscépicos sin hacer
una clasificacién del gas (e.g. Rand, 1998; Tiillmann & Dettmar, 2000). En el caso de DIGEDA, el
~ 76 % de las 1061 observaciones no han sido reportadas ni como regiones HII, ni como zonas de
transicién 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 mayorfa de las regiones HII), de manera relativamente sencilla. En virtud a ello, la
emisién del DIG se puede asumir (de manera razonable), libre de contaminacion por la emisién de las
regiones de formacién estelar.

Considerando que en la Via Lactea el disco delgado esta definido como la regién en la que ocurre
la mayor parte de la formacién estelar, hemos propuesto un criterio de separacién por zonas basado
en el valor absoluto de la distancia al plano de la galaxia |z|. La separacién propuesta toma en cuenta

las siguientes tres situaciones:

= |z| < 500 pc. En la Via Lictea se considera que en general las regiones HII 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 seran dominadas por la emisién del gas proveniente de las
regiones HII. En consecuencia en este trabajo trataremos a estas regiones como regiones HII

(“Region_ID”"=11 en DIGEDA).

= 500 < |z| < 1000 pc. La mayorfa de las galaxias espirales incluidas en DIGEDA no tienen
exactamente 90° de inclinacién por lo tanto, por efectos de proyeccién, es muy posible que
una linea 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 formacion estelar asi como
por un volumen considerable de gas difuso. Dicho de otra manera, una linea de vista a esta
distancia del plano seguramente atravesard tanto regiones HII como DIG y debido a que no
sabemos el porcentaje de contribucion de una u otra de las componentes en la emisién del gas,

consideraremos estas regiones como regiones de transicion (“Region ID”=21 en DIGEDA).

= |z| > 1 kpe. Aunque algunos autores han reportado regiones HII a alturas de hasta 1.5 kpc sobre
el plano de la galaxia, este es un caso muy poco comun. En este trabajo hemos considerado que
la emisién del gas, a lo largo de una linea de vista por encima de |z| = 1 kpc estard libre de
cualquier “contaminacién” por la emisién de las regiones de formacion estelar. Esto nos permite

clasificar a estas regiones como eDIG (“Region ID”=31).



2.2 Andlisis e interpretacion de los datos

37

Aplicando este criterio de clasificacion por zonas, sélo el ~ 2% de los datos en DIGEDA queda sin
clasificacion 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. Analisis e interpretacion de los datos

Una vez recopiladas las observaciones de la literatura, es posible realizar un analisis estadistico de la
base de datos DIGEDA con el objetivo de identificar cuéles son las principales diferencias o similitudes
entre el DIG y las regiones HII. Para este propdsito, usamos los diagramas de diagndstico para los
cocientes de lineas descritos por Baldwin etal. (1981)(BPT) y Veilleux & Osterbrock (1987)(VO).
Estos diagramas fueron hechos con la intencién de clasificar las regiones en emisién dependiendo de
sus condiciones fisicas usando los cocientes de lineas épticas mas comunes: He, HB, [O 1], [O I1T], [N II] y
[SII]. Tanto Baldwin et al. (1981) como Veilleux & Osterbrock (1987) encontraron en estos diagramas
una herramienta tutil para clasificar las fuentes extragalacticas dependiendo de los mecanismos de
ionizacién y excitacion del gas: fotoionizacién por estrellas O y B, fotoionizaciéon por una fuente de
continuo de ley de potencias, ondas de choque y fotoionizacién por estrellas viejas y muy calientes.
Posteriormente estos diagramas también han sido utilizados para clasificar otros objetos en emision,
como por ejemplo la diferenciacién de Nebulosas Planetarias de regiones HII (see Kniazev et al., 2008).

Ya que los cocientes de lineas utilizados en estos diagramas también son los que comunmente se
observan en el DIG, hemos adoptado los diagramas BPT y VO para hacer el estudio estadistico de

DIGEDA.

2.2.1. Resultados de los diagramas de diagnéstico

En las Figura 2.1 en la pdgina siguiente se muestran los cocientes de lineas [O III]/HS, [O I]/He,
[SII]/Hay [OII]/HB en funcién de [N II] /Ha para todas las observaciones que cuentan con clasificacién
por tipo regién en DIGEDA. En esta Figura los datos estdn graficados diferenciando los tres tipos
de galaxias: Irregulares (asteriscos negros), galaxias espirales vistas de cara (tridngulos 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 Stasinska et al. (2006) a partir del
estudio de 20,000 galaxias (AGNs y con tasa de formacién 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 drea de la gaviota, aquellos datos de las galaxias irregulares
tienden a ocupar unicamente el extremo del ala izquierda de la gaviota (valores menores de [N 1I]/Ha
y mayores de [OIII]/Hf). En los otros tres paneles, (b), (¢) v (d) de la Fig. 2.1 los datos muestran
este mismo comportamiento extremo para las regiones en emision de las galaxias irregulares. Sin
importar las razones de dicho comportamiento (ver Sec. 2.3 en la pagina 47), estadisticamente parece

que las observaciones de las galaxias irregulares y aquellas de las galaxias espirales no pueden ser
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analizados, estadisticamente hablando, sin diferenciar el tipo de galaxia. En virtud de que DIGEDA
contiene unicamente 9 observaciones de galaxias irregulares, en este trabajo elegimos considerar sélo
a las galaxias espirales para los siguientes andlisis y discutir el caso de las galaxias Irr como un caso

diferente (ver la Sec. 2.3.2 en la pdgina 48).
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Figura 2.1: Diagramas de diagndstico 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 (tridngulos magenta).

-1.0 .5
log [NIl] 6583 / Halfa

|
M
o
|
5

La Figura 2.2 en la pagina siguiente es similar a la Fig. 2.1 pero tnicamente para los datos de
las galaxias espirales y distinguiendo en este caso los tres tipos de regiones en emision: regiones H IT
(diamantes azules), zonas de transicién (cruces verdes) y DIGs (sumas rojas). En el panel (a), las
regiones HII y los DIGs trazan juntos la figura de la gaviota una vez mads, sin embargo es evidente en
este diagrama BPT que los datos de DIGs se encuentran en una posicién 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 estdn separadas por su
valor del cociente [N II}/He.

Aunque de manera menos evidente, en los péneles (c¢) y (d) de la Fig. 2.2 se muestra que el DIG

también tiende a tener cocientes [S1I]/Ha y [O 11} /Ha mayores que aquellos que presentan las regiones
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Figura 2.2: Diagramas de diagndstico en los que se han distinguido observaciones en DIGEDA segiin
el tipo de regién en emisién que sea: Regiones HII (rombos azules), regiones de gas ionizado difuso
(sumas rojas), regiones de transiscién (cruces verde).

HII/Ho. En el caso del [SII] este comportamiento ha sido mencionado varias veces (Rand, 1998;
Haffner et al., 1999; Tillmann & Dettmar, 2000) para diferentes galaxias haciendo uso de diferentes
criterios de clasificacion 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 [NII] y [SII] son significantemente mayores para el DIG en general que para las
regiones HII. Quiza la dispersién en la posicién de cada regién y la zona en la que estos datos se
superponen o mezclan (las cuales difieren en cada panel) podria ser el resultado de la ausencia de un
criterio de clasificacién 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
[O1]/He, esta tendencia no es tan clara ni tan evidente como la mostrada en el panel (a) de la
misma figura. La dispersién de los datos y la mezcla de ellos en este panel son mayores que aquellos
encontrados para el [N 11], el [STI] y el [O I1], posiblemente debido a que la linea de [O 1] es la més débil
de todas las lineas consideradas en el presente trabajo. En este caso se espera que las mediciones de

[O1] sean mucho més dificiles e inciertas, lo cudl es consistente con el hecho de que Unicamente 148
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de las 1061 observaciones (incluyendo todos los tipos de regiones) tienen datos de [O1].
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Figura 2.3: Diagramas de diagndstico en los que los datos de DIGEDA se han graficado distinguiendo
la orientacién 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 (tridngulos 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 diagnésticos que en la Fig. 2.1 y en la Fig. 2.2,
pero esta vez dividido los datos de DIGEDA dependiendo de la direccion en la que estd colocada la
rendija con respecto al plano de la galaxia (paralela: cuadros cyan, perpendicular: tridngulos magenta.
y vistas de cara: asteriscos negros), sin hacer distincién del tipo de regién 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 HII como de regiones difusas es decir, se mezclan
ambos tipos de regiones en emisién. Sin embargo, una vez més en el diagrama [O I1I]/HS vs [N 1I]/Ha
(Fig. 2.3(a)), asi como en el diagrama [O I]/Ha vs [N 11]/Ha (Fig. 2.3(b)), es posible ver una pequena
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 transicion, han sido
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tomadas a mas de 1 kpc de distancia del plano de la galaxia, con lo cual podemos suponer que en su
mayoria estdn 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 [O1]/Ha el cociente [N II]/Ha tiende a ser més

alto.

2.2.2. El criterio del cociente [N 11]/Ha

Adn cuando los diagramas de diagndstico de la Figura 2.2 sugieren fuertemente que, para [N II]
y [S ], exite una separacién clara entre el comportamiento de las regiones HII y el DIG, también es
clara la presencia de un traslape entre las dos distribuciones. Entonces para poder identificar cuéales
de estos cocientes de lineas presentan diferencias importantes entre las distribuciones del DIG y de
las regiones HII, es indispensable hacer una comparacién cuantitativa de las distribuciones de los
diferentes cocientes de lineas. Con este propdsito, usamos los diagramas de caja, los cudles permiten
resumir de manera esquematica valores representativos de una distribucién 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 distribucién (definidas usando los cuartiles Q1 y Q3, los cuales son los cortes del 25 % més bajo
y mds alto de la distribucién de los datos). A su vez, en cada una de las cajas una linea vertical denota
la posicién de la mediana de la distribucion, mientras que los bigotes se han usado para representar
las fronteras de la distribucién que engloban el 80 % de los datos (definidos usando los deciles D1 y
D9 que corresponden a los cortes del 10 % mds bajo y més alto).

En la Figura 2.4 en la pagina siguiente mostramos los diagramas de caja tanto para la medida de
emision como para los cocientes de lineas que tienen un numeri importante de datos en DIGEDA
como para algunas combinaciones de éstos (para las galaxias espirales inicamente). Cada estadistica
sobre los datos se diferencia con una (H) o una (D) si lo que se ha tomado es la distribucién de los
datos de regiones H II o del DIG, respectivamente. En esta figura es evidente que hay algunos cocientes
de lineas cuyas distribuciones son claramente distintas entre el DIG y las regiones H I1. Estos cocientes
corresponden a aquellas cajas que no (o ligeramente) se mezclan en posicién cuando se comparan las
cajas (H) y (D) de las dos distribuciones. Es evidente que también otros de los cocientes de lineas
muestran una mezcla importante en la posicion de las cajas de sus respectivas distribuciones.

En el primer caso tenemos las distribuciones de los cocientes [O 1], [STI|, [STI]+ y [N II] respecto
a Ho y [OII]/Hp. Estos cinco cocientes de lineas muestran una diferencia clara en la distribucién de
los cuantiles entre la distribucién de observaciones de las regiones HII y del DIG. Los tamanos de las
muestras disponibles para estas 5 lineas en DIGEDA son los siguientes: [O I] (143 entradas), [O II] (248
entradas), [S1I] (521 entradas), [S ]+ (322 entradas) y [N II] (858 entradas). Este andlisis nos permite
tener mayor confianza para proponer que algunos cocientes de lineas son, por si sélos, suficientes para

distinguir empiricamente el DIG de las regiones H I, sin importar que no exista ningin conocimiento
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Figura 2.4: Diagramas de caja para los datos contenidos en DIGEDA. Se muestra la comparacion
de los cuantiles representativos de los diferentes cocientes de lineas en emisién (respecto a Ha o Hf
a menos de que se indique lo contrario) para la distribucién de datos del DIG y de las regiones HIL
La “caja” muestra el rango en el cual estdan el 50 % de las observaciones (definida por los cuartiles
Q1 y Q3), con la mediana de la distribucién de valores marcada por una linea vertical. Los bigotes
encierran el 80 % de las observaciones (delimitados por los deciles D1 y D9).

previo de la densidad electrénica o del tamano de la columna de la regién emisora (ambas cantidades

desconocidas en el DIG).

Aun cuando cualquiera de los cinco cocientes de lineas mencionados en el parrafo anterior pueden
ser utilizados como criterio para distinguir el DIG, el cociente [N II]/Ha se destaca por ser aquel cuya
estadistica fue hecha con el mayor nimero de datos. Observacionalmente, quizd también sea el que se
determine con mayor facilidad y confiabilidad en virtud de que [NII] es una linea fuerte y el cociente
[NII]/Ha no requiere correccién por enrojecimiento.

En la Tabla 2.4 en la pagina siguiente, se muestran los valores numéricos de los 5 cuantiles utilizados
en los diagramas de caja para los cocientes [O III]/HS, [O II]/HB, [O1]/He, [NII]/Ha y [SI]/Ha. A
partir de esta Tabla, se puede concluir que las regiones en emisién con [N II]/Ha < —0.5 deberfan ser
clasificadas como regiones H II, mientras que aquellas con [N1IJ/Ha > —0.3 deberfan ser clasificadas
como DIGs. Las observaciones con valores intermedios tienen una clasificacién incierta, de cualquier
manera, se puede inferir que las regiones en emisién con un cociente [N1I]/Ha < —0.4 tienen una
mayor probabilidad de ser regiones HII, mientras que aquellas regiones con [NII]/Ha > —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]/HG, [N1I]/[SII], [NII]/[SII]+, [NII]/[OII] y el valor de la EM, los

cuales no muestran una diferencia significativa entre la distribucién de los DIGs y las regiones HII.
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[O II1]\5007 /H}3

D1 Q1 Media Q3 D9

HIl -0.465 -0.314 -0.082 0.128 0.405

DIG -0.314 -0.113 -0.024 0.212 0.477
[O 1]A\6300/Ha

D1 Q1 Media Q3 D9

HIr -1.699 -1.699 -1.523 -1.222 -1.097

DIG -1.412 -1.222 -1.097 -0.77 -0.678
[N ITI]\6583 /Ha

D1 Q1 Media Q3 D9

H1Il -0.88 -0.721 -0.538 -0.415 -0.328

DIG -0.509 -0.377 -0.215 -0.036 0.093
[SII]\6716/Ha

D1 Q1 Media Q3 D9

HI1IT -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 lineas tanto para aquellas regiones clasificadas como DIG como para aquellas
clasificadas como regiones H II.

Estos cocientes no son, por lo tanto, utiles para distinguir una regién de otra.

2.2.3. El criterio de la Medida de Emision

En el grupo de los cocientes de lineas cuyos diagramas de caja se traslapan, llama la atencién el caso
de la EM(Hea), ya que algunos autores han propuesto usar esta medida como criterio de clasificacién
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 HII. Algunos autores (e.g. Bland-Hawthorn et al.; 1991a) han sugerido que el
cociente [NII]/Ha muetran una anti-correlacién fuerte con la EM, es decir que el [N II]/Ha aumenta
conforme la EM decrece. Por consiguiente, ;Puede ser la EM un criterio global para distinguir los
DIGs? Aun cuando el las cajas de la distribucién de la EM en la parte alta de la Fig. 2.4 en la pagina
anterior sugiere que no es asi (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 explicacién al gran traslape que muestran las dos distribuciones de la EM,
es que éste sea el resultado de la alta dispersion 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 tinica cantidad de los datos disponibles
que no corresponde a un cociente de lineas y por lo tanto no ha sido normalizado.

Con el objetivo de explorar un poco mas esta cuestion, la Figura 2.5 en la pagina siguiente muestra
los comportamientos de las medidas de emisién de toda la muestra con respecto a cada uno de los

cuatro cocientes de lineas que hemos utilizado antes para los diagramas de diagnéstico ((a) EM vs
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Figura 2.5: Gréficas del comportamiento de la EM con cuatro de los cocientes de lineas disponibles
para el DIG. (a) EM respecto a [OIII]/Hf3, con 201 datos disponibles. (b) EM respecto a [NII]/Ha,
con 221 datos. (¢) EM respecto a [SII]/Ha, con 197 datos; y (d) EM respecto a [O1]/He, con 81
datos.

log [SII] 6716 / Halfa

[O11]/HS, (b) EM vs [N1I]/Ha, (c) EM vs [SII]/Ha y (d) EM vs [O1]/Ha). Como era de esperarse
encontramos una relacién muy débil inicamente en el caso del cociente [NII]/Ha. Sin embargo es
posible ver en los paneles (b), (¢) y (d) en la Fig. 2.5, que quiza separando los datos de alguna manera

se pueda encontrar alguna correlacién entre la EM y alguno de estos cocientes de lineas.

La Figura 2.6 en la pagina siguiente contiene las gréficas del comportamiento de la EM con respecto
al cociente [N II}/Ha en 4 diferentes casos: (a) en el que se han distinguido las galaxias espirales vistas
de cara (tridngulos magenta), y aquellas vistas de canto (cuadros cyan); (b) en el que se han distinguido
las regiones difusas (sumas rojas), de las regiones de transicién (cruces verdes) y de las regiones H 11
(diamantes azules); (c) en el que se han graficado inicamente los datos disponibles para las galaxias
vistas de canto distinguiendo los tres tipos de regién con los mismos simbolos que para el panel (b) y
(d) en el que se han graficado los datos de galaxias vistas de cara también distinguiendo los tres tipos

de regi6n 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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Figura 2.6: Graficas del comportamiento de la EM con respecto al cociente [N1I]/Ha en 4 diferentes
casos: (a) en el que se han distinguido las galaxias espirales vistas de cara (tridngulos 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 transicién (cruces verdes) y las regiones HII (diamantes azules). (c)
En el que se han graficado tinicamente los datos de las galaxias vistas de canto distinguiendo los tres
tipos de region 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 regién al igual que en (b) y (c).

las galaxias espirales vistas de canto, sin embargo este es un efecto que puede deberse tinicamente a
que los datos de las galaxias espirales vistas de canto tienen una contribucién importante, al espectro
integrado, de datos que fueron tomados a grandes distancias del plano galactico, es decir, con EM
muy pequenas. Mientras tanto, en el panel (b) de la misma figura, se puede observar que tanto las
regiones de transicién como las difusas presentan EM no mayores a 100 pc cm ™%, pero esto también
es posiblemente debido a que una buena cantidad de los datos de estas galaxias estdn separados en
regiones por un criterio de clasificacion 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) sélo se han graficado las galaxias espirales vistas de canto

y vistas de cara respectivamente. En estas graficas 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

regién (DIG, transicién y HII), presentan una EM menor que 100 pccm~°

, siendo la diferencia en
la intensidad de [N II]/Ha la que atin prevalece. Asi pues, las tendencias que muestran estas graficas
puede ser impuesta por los mismos autores al dar preferencia a una direcciéon de observacién o bien

al incluir un criterio de clasificacién del gas en las diferentes regiones.

w
(A RRERRERN

N
B ARARES
log EM (pc cm—6)

log EM (pc cm—6)

(a) (b)

Figura 2.7: Comportamiento de la medida de emisién con respecto a: (a) [NII]/Ha y (b) [O III]/HS,
para cada una de las galaxias. M 33(magenta), M51(cyan), NGC1963(amarillo), NGC3044(rojo),
NGC4402(verde), NGC 891 (negro), NGC4634(azul, panel (a) tinicamente), NGC4631(panel (b)) tini-

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
[NII]/Ha y [O III]/HB (panel (a) y (b) respectivamente), en funcién de la EM, diferenciado cada una
de las galaxias con un c6digo de color: M33 (magenta), M51 (cyan), NGC1963 (amarillo), NGC3044
(rojo), NGC4402 (verde), NGC891 (negro), NGC4634 (azul, panel (a) inicamente), NGC4631 (azul,
panel (b) dnicamente). En esta figura se han sobrepuesto con el mismo cédigo de color los mejores
ajustes log-log para los puntos de cada galaxia. En el panel (a), se puede ver que existe una relacién
entre la EM y el [NII]/Ha para las galaxias individualmente. En el caso de [OIII]/HS (panel (b)),

parece estar presente una relacién similar aunque mucho mas débil.

Los valores numéricos de los ajustes de minimos cuadrados para ambos paneles de la Fig. 2.7 se

encuentran enlistados en la Tabla 2.5 en la pagina siguiente.

Es claro que aunque no se puede definir un criterio global de clasificacién para el DIG basado en
la EM (Fig. 2.4 en la pdgina 42), aparentemente en la Fig. 2.7 cuando se utiliza el cociente [N II]/Ha
para determinar el tipo de la regién en emisién (Sec. 2.2.2 en la pagina 41), se puede determinar un
valor critico de la medida de emision EM, diferente para cada galaxia. Este EM, 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 minimos cuadrados (log(EM) = A + B*log([NI1]/H}j))

[N II|A6583 y EM [O III]A5007 y EM
Galaxia A B Error R? A B Error R?
M31 1.89668 1.14194  0.267 0.029 1.996 0.433459  0.428 0.183
Ma33 -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 - - - -
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

2.35664 -0.257484  0.368  0.012

Tabla 2.5: Pardmetros de los ajustes de minimos cuadrados aplicados a las graficas tanto de [N IT]A6583
como de [O II]A5007 con respecto EM, para cada galaxia.

emision con EM > EM, pueden ser consideradas regiones H II, mientras que las regiones en la misma
galazia con EM < EM, pueden ser considerados DIGs. Este criterio particular de EM,, estd basado
en el criterio general de [NII]/Ha que permite ahora distinguir el DIG de las regiones HII con la

seguridad de que las condiciones fisicas, en estos dos tipos de regiones son en efecto diferentes.

2.3. Discusion

Siguiendo el analisis estadistico de la base de datos, hay un par de resultados de éste que merecen
una mayor discusién: por un lado, las condiciones fisicas aparentemente diferentes entre el DIG y las
regiones H1I (en las galaxias espirales) y por otro lado la posicién extrema en los diagramas BPT que

ocupan los DIGs pertenecientes a las galaxias irregulares.

2.3.1. Regiones H11 y DIG, ;Cuadl es la diferencia de fondo?

Baldwin et al. (1981) propusieron una forma de clasificar los objetos con lineas en emisién, basada
en la posicién que éstos ocupan en el diagrama de diagnéstico de [O III]/Hea vs [N1II]/He. Mediante
estos diagramas, Baldwin et al. separaron las regiones H II ([N II]/Ha bajo), de las galaxias clasificadas
como Seyfert ([N II]/Ha alto), es decir, de aquellas con niicleos activos. Usando los datos de DIGEDA,
hemos encontrado que la mayoria de los DIGs caen en la regién ocupada por las galaxias activas (ver
panel (a) de la Fig. 2.2 en la pédgina 39), lo cual puede ser sorpresivo, ya que es dificil imaginar que la
misma fuente de fotones que ioniza un AGN puede reemplazar a las estrellas OB de las regiones HII
y convertirse en la responsable de la excitacién del DIG.

Recientemente, usando los datos del SDSS (Sloan Digital Sky Survey), Stasiniska etal. (2008)
propusieron una nueva interpretacion para las objetos que ocupan la parte derecha del diagrama BPT
(ala derecha de la gaviota). Ellos senalan que el incremento simultaneo de [NIIJ/Ha y [O11I]/HSB

puede ser resultado de fotoionizacién por estrellas viejas y calientes (similares a las estrellas centrales
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de nebulosas planetarias, PNe). De acuerdo con esta interpetacién, la fuente de ionizacién del DIG
seria similar a aquella de las regiones HII (es decir, un continuo estelar), con la diferencia de que la
temperatura efectiva de la fuente y, por consecuencia la temperatura electrénica del gas es mas alta.

Siguiendo las conclusiones hechas por Stasiniska et al. (2008), en este trabajo proponemos que el
DIG podria ser parcialmente ionizado por estrellas viejas y calientes (Teg > 40000 K), al menos
en las galaxias espirales. De hecho, la sugerencia de que esta poblacion de estrellas calientes podria
contribuir de manera importante a la ionizacién del DIG fue propuesta inicialmente por Lyon (1975)
y posteriormente explorada por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991), quienes desarrollaron modelos
de fotoionizacién 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 NGC 891. Sin embargo, en 1991 los datos observacionales disponibles eran escasos,
de hecho, ningtin cociente [O I11]/H/ habia sido atin publicado.

La posicién que ocupan los DIGs en el diagrama BPT puede tener también otras explicaciones,
ademads de una fuente de ionizacién mas caliente. Por ejemplo, los modelos de fotoionizacién desarro-
llados por Sokolowski (1993) sugieren que el flujo ionizante de las estrellas O y B podrian simular los
efectos de una fuente més caliente cuando hay gas y polvo presente (entre las estrellas y el DIG), y la
extincion selectiva de dicho polvo se toma en cuenta. Estas dos posibles explicaciones a la emisién de
los cocientes de lineas presentes en el DIG, los exploramos con modelos de fotoionizacién desarrollados

con el codigo numérico CLOUDY en el Capitulo 5 en la pagina 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 HII de las galaxias espirales (panel (a)
de la Fig. 2.1 en la pdgina 38). Dado que la ubicacién de un objeto con lineas en emisién en el
diagrama BPT estd relacionada con las condiciones fisicas dominantes en el gas, la Fig. 2.1 sugiere
que el principal mecanismo de excitacién del DIG en galaxias irregulares es diferente a aquel de los
DIGs en las galaxias espirales y quizd igual que el de las regiones H I1.

En las galaxias irregulares, la similitud de las condiciones fisicas entre el DIG y las regiones
HII en galaxias espirales nos permite proponer en este trabajo dos posibles explicaciones a este
comportamiento. En primer lugar, las galaxias irregulares estan caracterizadas por un brillo en emision
mas débil que las galaxias espirales. Es posible entonces que el “DIG” hasta hoy observado en las
galaxias irregulares sea una manifestacién de regiones H II muy débiles, mas débiles atin que el DIG
en galaxias espirales. Es posible imaginar que hasta ahora no ha sido observada una regiéon de DIG
en galaxias irregulares o incluso que no existe algo como la emisién del DIG en este tipo de galaxias.
Una segunda explicacién estd basada en la idea desarrollada en la seccién anterior, es decir, que la

ionizacién del DIG es el resultado de la fotoionizacion por estrellas viejas. Es imaginable que la fraccién
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de estrellas viejas en las galaxias irregulares es mucho menor que en las galaxias espirales, entonces
esta poblacién no podria contribuir de manera significativa a la ionizacién y excitacién del DIG. En
cualquier caso, dado que contamos con pocos datos observacionales de galaxias irregulares (7 regiones
HIIy 2 DIGs con mediciones de [N II] y [OIII]), no nos es posible llegar a una conclusién 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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Capitulo 3

Descripcion del modelo de capa de
mezcla turbulenta (CMT)

Hemos explicado en la seccién 1.3 en la pagina 16 que el comportamiento de los cocientes de lineas
presentado por el DIG en general puede ser debido a la existecia de una fuente complementaria de
fotones (ademds 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 energia de un medio caliente a un medio frio. Esta opcién fue explorada por Rand (1998),
entre otros, en el caso del gas ionizado difuso de la galaxia espiral de canto NGC 891. En su estudio,
Rand hace una combinacién geométrica de modelos de fotoionizacién con los modelos de capa de
mezcla publicados por Slavin et al. (1993), logrando una reproduccién razonable de los cocientes de
lineas observados.

En virtud de que la descripcién hecha por Slavin et al. (1993), no toma en cuenta la disipacién de
energia en el medio debida a la turbulencia, en este trabajo hacemos modelos numéricos, dando una
solucién a esta limitante basandonos en la descripcién de la capa de mezcla producida en la zona de
interaccién 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
disipacién y transporte de energia producidos por la turbulencia total del gas.

En este trabajo consideramos el caso de un flujo de gas que es inyectado con velocidad v; (el “jet”)
en un medio ambiente homogeneo, isotrépico y estatico. En la zona de interaccién 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 estético (y = 0).

Para poder describir esta capa de mezcla turbulenta y su impacto sobre el flujo de las lineas
espectrales, necesitamos describir la estructura de densidad, temperatura, velocidad, y fraccion idnica
de las diferentes especies en cada punto de dicha capa. Esto requiere la resolucién de una serie de
ecuaciones diferenciales de segundo orden simultaneas con varios parametros libres en cada punto.

Dicho sistema, no encuentra solucién analitica, por lo que se hacen modelos numéricos para poder dar
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una descripcién aproximada al problema.

En nuestro caso, usamos el esquema de la capa de mezcla basado en la aproximacion de viscosidad
turbulenta descrita inicialmente por Canto & Raga (1991) que, implementada en el cddigo numérico
MAPPINGS IC, nos permite dar una estructura aproximada de las caracteristicas del gas en la capa de
mezcla, asi como un espectro sintético de la radiaciéon producida en ésta.

Una descripcion del modelo, asi como del funcionamiento del c¢édigo en Fortran 77, MAPPINGS IC, se

presentan en este capitulo.

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 estético), arrastra parte del material de este medio ambiente
acelerandolo a velocidades comparables con las del material dentro del jet y, por lo tanto, produce
un cambio en varias de sus caracterfsticas (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 localizacion espacial de estos dos mecanismos se muestra en la Figura 3.1.

Asrastrado lateral
“Lateral entrainment’~.__

\...:\:‘ P

= T
—L

7
Amastrado frontal /
“Head entrainment”

Figura 3.1: Esquema del flujo de un jet en un medio estdtico. El diagrama muestra la localizacién
espacial de los arrastres de gas del medio hacia el jet tanto lateral como frontal.

Desde un punto de vista tedrico, el problema del arrastre en una capa de mezcla (arrastre lateral)

es muy complicado ya que se necesita hacer una descripcion 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 aproximacién al comportamiento del gas en ella. Por ejemplo,
Kahn (1980), estudi6 el problema de las principales inestabilidades lineales de una capa de mezcla
turbulenta; posteriormente, Begelman & Fabian (1990), hicieron una descripcion sencilla que resulta
valida tnicamente para dos fluidos que se mueven muy lentamente el uno con respecto al otro. Canto
& Raga (1991) desarrollaron una descripcién simplificada de la capa de mezcla en la frontera externa
de un jet supersénico que se mueve a velocidad constante dentro de un medio que se asume estatico

mediante la introduccién de la viscosidad turbulenta.

Siguiendo esta descripcién, en el presente trabajo se supone un medio estatico, 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, estd 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 expulsién de material por
una Super Nova). La interaccién 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 tamano al
irse introduciendo el jet en el medio, es decir, tendriamos que considerar una anchura de la CMT, h,

como funcién de la direccién del flujo, h = h(x).

env ent L\

Figura 3.2: Variacién de h, espesor de la capa de mezcla, con la direcciéon del flujo. Figura extraida
de Binette et al. (1999) donde neny ¥ Veny son la densidad y la velocidad del gas en el medio ambiente
estatico y que en el presente trabajo hemos denominado ng y vg

Sin embargo, experimentos de laboratorio, muestran que si el jet es supersonico, el movimiento del
fluido en la capa de mezcla es practicamente paralelo a la direccién 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 pdgina siguiente). Si consideramos este caso, entonces la estructura del

medio interestelar en esta zona es la siguiente:
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7. v

J)

Flujo de gas caliente

Yy s

Eje y

v

Capa de mezcla turbulenta

Fotones ionizantes de la fuente externa
=

Fotones difusos de la capa de mezcla

¥=0, Ty Mg Py

Capa de gas estatico y tibio

Y e e e

Capa de gas estatico y frio

Figura 3.3: Estructura del ISM considerado en este capitulo para la descripcién de la capa de mezcla
turbulenta (CMT). Los nimeros en el diagrama estén relacionados con la descripcién 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 parame-
tro de ionizacién U. Esta fuente de fotones externa esta caracterizada por una cierta distribucién
espectral de energfas (SED) que estard 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 T; que se mueve con velocidad v; =
e;v = cte (e;: vector unitario en la direccién del eje x). A esto es a lo que hemos llamado “el
jet”. El flujo de este gas sera el que perturbe al medio interestelar produciendo asi la capa de

gas que se mezcla de manera turbulenta.

3. Una capa de mezcla turbulenta resultado de la interaccion del jet con el medio ambiente circun-

dante. El gas dentro de esta capa tiene los siguientes parametros que lo caracterizan:

= Metalicidad constante Z (igual que para el jet y para el medio ambiente)
= Densidad ny(y)
= Temperatura T(y)

= Presién constante P (igual que para el jet y que para el medio)

Velocidad v(y)

» Coeficiente de conduccién turbulenta s
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» Coeficiente de viscosidad turbulenta v

= Tamano caracteristico constante h

Dentro de la CMT, como resultado de los movimientos turbulentos y la disipacién de energia,
se tiene la generacién de fotones difusos. Algunos de estos fotones serdn capaces de ionizar al
material y por lo tanto, dentro de esta capa tenemos que considerar dos fuentes de ionizacién
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 estardn determinadas (por
continuidad), por las condiciones iniciales de los dos gases en interaccién: 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 (Tg, Py, etc.)

. Una capa de gas estético, tibio y parcialmente ionizado con temperatura T, densidad homogenea
ng y presién Pg. 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 accién del jet.

. Una capa de gas estdatico, frio y neutro. Este gas es aquel que se encuentra en la zona mas
externa y que, por lo tanto, no ha sido alcanzado ni por la accién del jet, ni por los fotones de

la fuente externa.

Esta estructura se muestra graficamente en la Figura 3.3 en la pagina anterior donde cada una de
las componentes descritas anteriormente se encuentran localizadas con el niimero correspondiente al
texto. Es importante aclarar que la geometria 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 geometria que requiere, por un lado, la implementaciéon de un codigo en 2D en el cual
el transporte radiativo sea perpendicular a la disipaciéon de energia por turbulencia; y por otro lado,
no permite el uso de la aproximacién de un flujo de Couette, el cual permite hacer una descripcion
analitica del problema. Sin embargo, en virtud a qué este es un modelo que integra de manera natural
ambos procesos de transporte de energia, consideramos que la geometria considerada en este trabajo
es una buena aproximacion a la descripcién del problema de la fuente de ionizacién 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 mas alld de ésta. Este es el caso

de la estructura descrita en la Figura 3.3 en la pdgina anterior y por lo tanto, en los modelos
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hay que considerar la radiacion ionizante producida por este gas, ademas de aquella producida
por la capa de mezcla. Es decir, hay que hacer un modelo de fotoionizacién 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 radiaciéon o “radiation bounded”.

Una variante de este caso, es aquel en el que los fotones ionizantes provenientes de la fuente
externa, asi como los fotones producidos por la CMT misma, no sean absorbidos en esta tltima
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 ningin 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 tltima. En
este caso la capa tibia parcialmente ionizada posterior a la capa de mezcla no existira, el espectro
total serd entonces aquel producido tnicamente en la CMT (correspondiente a una capa limtada
por radiacidn o radiation bounded). Es importante hacer notar que en este caso puede existir

gas neutro mas alla de la CMT.

3.2. El flujo de Couette

Para poder hacer una descripcién de las condiciones fisicas prevalecientes en la capa de mezcla es
escencial saber cudl 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 direccién x, como en la direccion z
= Una de ellas estd estética
= La otra se mueve con velocidad v; inicamente en la direccién x

En este modelo de flujo, también llamado “cortante simple”, se supone que el fluido se mueve en
ldminas paralelas.

Si el fluido es no-viscoso, la placa se mueve sin perturbar al fluido en el que estdn inmersas las
dos placas. En cambio, si el fluido es viscoso, al moverse una de las placas, arrastra al fluido que
estd pegado a ella y entonces se introduce una perturbacién en el fluido. Esta perturbaciéon produce
que el gas entre las placas se mueva horizontalmente con una velocidad que es funcién de la distancia
a la placa que se estd moviendo, es decir, v = v(y). Tomando esto en cuenta, de la Figura 3.4 en la

pagina siguiente podemos ver que:
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h e v = vy

v,=e. v=dte

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 v; = cte # 0 mientras la otra permanece
estética.

o
o

h) = 0;

y
y=0)

Uj

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 ecuacién de movimiento para un fluido viscoso

donde v es la viscosidad dinamica del fluido. Si ahora integramos esta ecuacion:
v=Ay+ B (3.2)
y utilizamos las condiciones de frontera para la velocidad del gas, obtenemos

o) = (1-7) (3.3)

A esta se le llama “solucién 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 v;.

Junto con el flujo de Poiseuille (supone una unica 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 tnicos dos casos en los
que la ecuacién de movimiento para un fluido viscoso encuentra solucién analitica.

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 v;, densidad ng, metalicidad Z y

temperatura T interacciona con su medio ambiente.
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3.3. EIl nimero de Prandtl y su significado

El nimero de Prandtl (f’r)7 expresa la relacion que hay entre la difusién del momento y la difusién

del calor dentro de un fluido.
Pr=0v (3.4)
K
donde « es la conductividad térmica, v la viscosidad absoluta y ¢, el calor especifico a presién constan-
te. En el caso en el que el fluido sea no turbulento, el nimero de Prandtl depende de las caracteristicas
fisicas del fluido y podré tomar cualquier valor dependiendo de la relacién que guarden los espesores
de las capas térmicas y mecdanicas 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 Pra~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, atomo o molécula del
gas, sino que aproxima pequenas parcelas de gas con un tamano caracteristico £. Son precisamente

estas parcelas las que al moverse:

1. Transportan la energia dentro del gas, caracterizado con un coeficiente de transporte de energia
k (conductividad turbulenta), tal que:

Kk = tamano carateristico * velocidad * capacidad calorifica

2. Transfieren el momento caracterizado con un coeficiente de trasporte de momento v (viscosidad
turbulenta), tal que:

v = tamano caracteristico * velocidad * densidad

especificamente, Canto & Raga (1991) encuentran una relacién para la viscosidad en términos

de un coeficiente de ajuste a:

v =amygngcsh (3.5)

Este coeficiente a no estd bien determinado debido a que no existe una teoria de primeros
principios para la capa de mezcla turbulenta. Por lo tanto, el pardmetro o queda como un
parametro 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 fraccién de éstas cambie en un punto
dado. Esta difusién, por su parte, estd caracterizada con un coeficiente D, tal que:

D = tamano caracteristico * velocidad

Es decir, en el caso del flujo turbulento, los tres procesos se llevan a cabo por el mismo mecanismo,
por lo que el tamano y la velocidad caracteristicos para los tres procesos son iguales, con lo cual

podemos ver que:
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Pr=v— =1 3.6
r=v- (3.6)
o bien,
K~ Ve, (3.7)
y
v
D=~ — 3.8
p (3.8)

3.4. Ecuaciones de la solucion estacionaria del modelo

Para poder describir a la capa de mezcla turbulenta, necesitamos describir (ya sea de manera
analitica o numérica) el comportamiento de la temperatura y de la fraccién de ionizaccién 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 suposicion la podemos hacer en
base a que la velocidad del jet es constante en esta direccion, ademas 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 solucion

estacionaria del problema.

3.4.1. Ecuacién diferencial de la temperatura

La ecuacion que nos describe el comportamiento de la temperatura en la capa de mezcla estd dada
por la ecuacién de conservaciéon de energia, es decir, por el balance entre la energia que se deposita en

el gas de la capa de mezcla por diferentes procesos, y la energia que pierde ésta (principalmente por

d2(T dv 2
niiyé'u)—ku <dy) ) (3.9)

radiacién):

en donde  es la conductividad turbulenta, T la temperatura del gas en la capa, u el peso molecular,
v la viscosidad turbulenta, v = v(y) la velocidad del gas y L la energia perdida por radiacién por
unidad de tiempo y de volumen.

Si consideramos una anchura y una temperatura de la capa normalizadas, de la siguiente forma:

)

en donde h es la anchura total promedio de la capa, u, y Tx son el peso molecular y temperatura

\]
Il
NP

iniciales respectivamente. Entonces podremos escribir la Ec. 3.9 como:
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d>r _ Ba, oV

d—772_TX K

L_(dv)
v dy
substituyendo las relaciones de la viscosidad y del nimero de Prandtl (Ec. 3.5 y Ec. 3.6 en la pagina

anterior), tenemos que:

dﬁ — Ha h2ﬁ
2 Tx ¢

L (YT
mpngcsoh dy

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 Z—Z por

vj t .
~h Yy entonces:

Se puede definir
h

QM Cy

R:

(3.10)

donde « es la constante de proporcionalidad en la viscosidad turbulenta (Ec. 3.5 en la pdgina 58), y

si suponemos que nuestro fluido es un gas ideal, es decir:

k
R:_B

myg

Entonces la ecuacién que describe el comportamiento de la temperatura del gas a lo ancho de la capa

de mezcla sera:
d27— _ Y= 1 oz

TE = T (RL — myv?)Pr (3.11)

J

3.4.2. Ecuacién de difusion

Necesitamos también, describir el comportamiento de la fraccién de ionizacién (para diferentes
especies iénicas) 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 poblaciéon de un ion cambie en un punto dado:
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= Procesos de ionizacién y recombinacién.
Los procesos de ionizaciéon y recombinacion son los dos procesos de “creacién” y “destruccion”
de una especie i6nica dominantes en el gas y que ademas tienen una influencia fuerte sobre el
campo de radiacién. Estos dos procesos se introducen a través de la Funcién Fuente Sy que es

la suma de los procesos que poblan y despoblan una especie idnica:

Sy =—apf+o(1—f)

en donde f es la fraccién iénica para una especie dada, ap el coeficiente de recombinacién, y ¢

el coeficiente de ionizacion.

= Difusién de iones.
En este caso, los iones siguen presentes en el gas, lo inico que ocurre es que se trasladan de un

punto dado a otro a través del movimiento de las parcelas turbulentas de gas. Si £y dice ctal es

la fraccién idnica en un punto dado de la capa, entonces:

_ df
Fr=D (‘@)

donde D es el coeficiente de difusion, y por lo tanto:

dF d?
e Dif
dy dy?
nos dice cémo cambia la fraccién iénica en un punto dado debido a la difusién por el movimiento

de las parcelas de gas.

Entonces el cambio de la fraccién de ionizacién de una especie iénica en un punto dado sera:

df d2f
- Dol 12
a =5t dy? (3.12)

y si tomamos el caso independiente del tiempo, es decir, la solucién estacionaria, tendremos:

d>f

= +D—=

0=5;+D%
a f _ﬂ

dy? D
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usando la anchura de la capa de mezlca normalizada (7 = {), el hecho experimental de que el niimero
de Prandtl es aproximadamente 1 (Ec. 3.6), las relaciones para la conductividad turbulenta (Ec. 3.7)

y para el coeficiente de difusién (Ec. 3.8 en la pagina 59), podemos escribir:

y finalmente, substituyendo las relaciones para la viscosidad y R (Ec. 3.5 en la pdgina 58 y Ec. 3.10
en la pagina 60 respectivamente), tenemos la ecuacién que nos describe el cambio de la fraccién de
ionizacién en la capa de mezcla: )

% = —RnyS; (3.13)
Entonces la solucién de la ecuacién diferencial de temperatura (Ec. 3.11) y de la ecuacién de difusion
(Ec. 3.13) al mismo tiempo, nos dard una descripcién completa de las propiedades fisicas del gas a lo

ancho de la CMT.

3.5. El cédigo numérico MAPPINGS

Debido a que las dos ecuaciones que describen el comportamiento de la temperatura y de la fraccién
ionica del material en la CMT no tienen solucién analitica, es necesario utilizar una herramienta
numérica que nos permita aproximar las funciones T(y) y f(y) que sean solucién al problema.

MAPPINGS IC es un codigo numeérico escrito en Fortran, cuyos origenes estan basados en el c6digo
para modelar choques realizado por Dopita (1976). En la década de los 80’s, Luc Binette desarroll6 una
parte del c6digo que permite hacer modelos en equilibrio de fotoionizacién (ademéds de aquellos depen-
dientes del tiempo ya existentes en el cédigo), mientras que Dopita desarrolla, aun mds, la parte del
c6digo que permite modelar choques. Este nuevo codigo se vuelve una herramienta ntimerica mucho
més poderosa y toma el nombre de MAPPINGS IC (Modelling And Prediction in Photoionized Nebulae
and Gasg Dynamic Shocks) y es rdpidamente implementado en una serie de problemas précticos en
astrofisica.

En las décadas siguientes se han realizado una serie de trasformaciones al cédigo por diferentes cola-
boradores, las cuales han permitido hacer de MAPPINGS IC una herramienta mas completa, pudiéndose
utilizar cada vez en mas problemas astrofisicos. Por su parte, en las siguientes décadas, Luc Binette
desarrollé méas moédulos del codigo que, entre otras cosas, permiten modelar los espectros sintéticos
radiados en una capa de mezcla turbulenta.

Este médulo de MAPPINGS IC esta 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 interaccién de un flujo de gas (el “jet”) con su medio ambiente que se considera

estatico, el cual fue descrito en las secciones anteriores del presente capitulo.
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El médulo “hydro3” de MAPPINGS IC es el encargado de resolver las ecuaciones diferenciales de tem-
peratura (Ec. 3.11 en la pagina 60) y fraccién de ionizacién (Ec. 3.13 en la pdgina anterior), utilizando
los métodos numéricos de diferencias finitas y de sobrerelajacién sucesiva para aproximar la solucién

de estas dos ecuaciones.

3.5.1. Meétodo de diferencias finitas

El método de diferencias finitas, es una herramienta numérica general que permite la resolucién
aproximada de ecuaciones diferenciales, ya sea de primer o segundo orden, que estdn definidas en un

rango finito. La aproximacion de la solucién bajo este método es de la forma:

22K (3.14)

El primer paso de este método es crear una malla de puntos en los cuales se va a evaluar la funcién
que se quiere resolver. Esto se hace dividiendo el dominio de la funcién en N intervalos Ay iguales (a

esto se le llama “malla”), de tal forma que:
Ay =y; —y;_1 = cte (3.15)

Una vez que se tiene definida la malla, entonces podemos hacer las expanciones en serie de Taylor de

la funciéon Z alrededor de los puntos i + 1 e ¢ — 1, es decir:

le dQZZ (Ay)2

Zz+1 = Zl + dy Ay + dy2 T (316)
Z: 27; (Ay)?

Zin =z — Zing  CZBYT (3.17)

dy 4 dy? 2
Sumando y agrupando los términos semejantes de estas dos ecuaciones (despreciando los términos de

tercer y mayor orden), tenemos:

B, Topr + T — 27,
w1t i — K, (3.18)

dy? (Ay)?

de donde,
Zis1 + Zi—1 — K;(Ay)?
2

Z; = (3.19)

Donde, Z; es la solucién de la ecuacion en el punto i-ésimo de la malla. Por lo tanto, el conjunto de
Z; con i = 0,...,N constituird la funcién aproximada para la solucién de la ecuacién diferencial en el
dominio propuesto inicialmente.

En el caso de la capa de mezcla, tenemos que resolver las Ec. 3.11 en la pagina 60 y Ec. 3.13 en
la pagina anterior. Para estas, la malla de N intervalos iguales es tal que An = n; — n,_1 = cte con
n = {, es decir, la malla propuesta estd relacionada con el tamafio fisico de la CMT.

Entonces, para la temperatura (Ec. 3.11), tenemos:
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Tiv1+Tict Y =1 pa 4 N 2
.= - L; — myo?) (A
T, 5 5 s (R mp; )P.(An)

Pero como hemos supuesto que el fluido es un gas ideal, es decir que v = 5/3, entonces:

Tit+1 + Ti—1 1 pe 4 2/ 5 2
5 = - = P.(A L; — myvs 2
N v (3.20)

Mientras que para la fraccién de ionizacién (Ec. 3.13 en la pdgina 62) tenemos:

_ fix1 + fic1 (An)
N 2 2

2
fi Rny Sy (3.21)

Este método permite calcular una solucién, con un cierto error, de una ecuacién diferencial. En
el caso de la descripciéon que estamos haciendo de la capa de mezcla turbulenta, tenemos un par de
ecuaciones diferenciales simultaneas que debemos resolver tratando de minimizar lo mas posible el

error. Para ello es necesario hacer uso de algiin método numérico iterativo.

3.5.2. Método de sobrerelajacién sucesiva (SOR)

Como cualquier método iterativo, el método de sobrerelajacion sucesiva, es una herramienta que
permite resolver una ecuacién (o sistema de ecuaciones), mediante aproximaciones sucesivas a la

. . . . e 0
solucién. Para poder hacer esto, se requiere partir de una aproximacién inicial Z Z( )

parai =0,...,N a
dicha solucién, de tal forma que el siguiente conjunto de valores Zi(l) que se propongan como solucién,

tome como punto de partida los valores Zi(o) de tal forma que se puede escribir:

+29 — KV (Ay)?
2

(0)
Z(1) _ Z7:+1

y generalizando, tenemos que la solucion de la iteracién ¢ — esima + 1 dependera de la solucién dada

en la iteracién ¢ — esima, es decir:

4 4 14
e _ 20+ 20, - KOy

5 (3.22)

Es evidente que no se podrdn hacer infinitas iteraciones (ya que ésto no nos darfa una solucién al
problema propuesto), por lo que se utilizan diferentes criterios de convergencia para saber cudndo la
aproximacion a la solucién es ya satisfactoria. Usualmente se dice que la solucién de la ecuacién ha

convergido si:

|Zi(e+1) - Zv(e)| <e
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Si aplicamos este método a la ecuacién de temperatura (Ec. 3.20) y a la ecuacién de difusién
(Ec. 3.21 en la pégina anterior) tenemos:

) (O]

(1) Tt 1 pe A 20pH7 @O 2
Ti 2 5 kpTx (n)"(RE = muvs) (3:29)
Y (©) (©)
. . An)? .
e _ fisa ‘; fizi ( 277) FnnS; (3.24)

Como hemos dicho, este método requiere de una aproximacién inicial a la solucién de la ecuacién.
Originalmente MAPPINGS IC utilizaba una ecuacion lineal de la temperatura con el ancho de la capa

de mezcla de la forma:

Ti(o) =my; +b

sin embargo, esta primera aproximacion diferia mucho de la solucién de la ecuacion, por lo que repre-
sentaba algunos problemas de convergencia para el codigo.

Algunas pruebas iniciales hechas con el cddigo para el presente trabajo, nos permitieron hacer graficas
del comportamiento de la temperatura para poder hacer una mejor aproximacién inicial a la solucion.

Encontramos que una buena primera aproximacion a la solucién de la temperatura seria:

T(0)
o = 15137z 4+ 591.32x2 — 645.712° 4 236.44x* (3.25)
0
donde x = % y Ty es la temperatura del gas del medio ambiente . Esta aproximacién se introdujo

al cédigo, reduciendo en cierta forma los problemas de convergencia presentados por MAPPINGS IC

cuando se utiliza la capa de mezcla turbulenta, haciendo asf una pequena contribucién a dicho cédigo.

3.6. Aplicacion del modelo al gas ionizado difuso

Una vez descrito el modelo general de capa de mezcla turbulenta (CMT) y con la aplicacién de los
métodos numéricos através del c6digo MAPPINGS IC, nos es posible utilizarlos para tratar de resolver
el problema de la posible fuente complementaria de ionizacién y calentamiento del gas ionizado difuso
(DIG). Para ello, las capas de mezclas que consideramos en el presente trabajo, son aquellas producidas
por la interacciéon de un flujo de gas caliente ionizado con un medio ambiente que se considera tibio,
parcialmente ionizado y estatico.

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 ionizacién y/o calentamiento (ademés de los fotones escapados
de las regiones H1I) para poder reproducir los cocientes de lineas que se encuentran observacional-

mente tanto en galaxias espirales como irregulares. Es por esta razén que consideramos la posibilidad
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de que el calentamiento y ionizaciéon por conduccion y difusién turbulenta pudieran ser una contribu-
cién apreciable y dar solucion al problema del espectro emitido por el DIG. Estudios preliminares nos
permitieron darnos cuenta que si, ademas de la CMT, se considera la emision de la capa de gas tibio,
estdtico y fotoionizado (tanto por los fotones de la fuente externa que no habfan 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 lineas 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
unicamente 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 m&s material
que ionizar es decir, la capa de gas tibio y estdtico posterior a la capa de mezcla no existe y por
lo tanto, no contribuye a la emisién del gas (modelo considerado “matter bounded”, Sec. 3.1 en la
pégina 52).

Para poder hacer estos modelos, se requiere definir las caracteristicas del gas involucrado en el

modelo, asi como de la fuente externa de fotones ionizantes. Estas caracteristicas son las siguientes:

1. Pardmetro de ionizacién (U).
El pardmetro de ionizacion representa la intensidad del campo externo de fotones ionizantes con
respecto a la densidad de hidrégeno. Entre menor sea dicho pardametro, la cantidad de fontones
ionizantes externos que alcanza a la capa de mezcla serd menor (suponiendo que la densidad del

medio es constante). Este pardmetro estd dado por:

i}
U = o (3.26)
CIp
= & en el caso esferico (3.27)
4712 n?

donde Qg es el nimero de fotones ionizantes que emite la fuente por unidad de tiempo y por lo
tanto @y es el numero de fotones ionizantes que alcanza la CMT por unidad de tiempo y por
unidad de superficie a una distancia r. ¢ es la velocidad de la luz (que unicamente es introducida
para hacer un pardmetro adimensional), y ng es la densidad volumétrica de hidrégeno en y = 0.
Es importante tomar en cuenta que MAPPINGS IC considera la absorcién de estos fotones por

cada una de las principales especies ionicas presentes en el gas.

2. Distribucién espectral de energias (SED).
Este parametro dependerd del tipo de fuente ionizante externa que estemos considerando. Dado
que no se sabe con seguridad cuél es la fuente principal de ionizacién 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 ionizacién externas:
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a) Una fuente estelar joven.
Consideramos que este gas difuso estd siendo calentado por la radiacién proveniente direc-
tamente de una estrella tipo O (masiva y jéven) que no ha sido absorbida por gas entre
la capa de mezcla y la estrella. En este caso, la distribucién espectral de energias utilizada
en el modelo es el de una atmdsfera 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 joven, pero en este caso, consideramos que cierto porcentaje de los fotones ha sido
absorbido por la regién HII que rodea a la estrella. La cantidad de fotones ionizantes
que llega a la capa de mezcla es menor que si sélo se considera la dilusion geométrica,
ademds esta absorcién es selectiva por lo que la forma del espectro cambia (Figura 1.3 en
la pagina 21).

¢) Una fuente difusa no térmica.
En este caso consideramos la posibilidad de que los fotones ionizantes provengan del fondo
de radiacién de rayos X, lo cual nos darfa una distribucién espectral de energias de ley de

potencias, es decir, de la forma:

Pw) ccw™®

3. La velocidad del jet (v;).

La velocidad del gas en movimiento se representa en el cédigo tanto como la velocidad v; en
cm/s, como con el nimero de Mach:

Y

M= (3.28)

Cs

en donde ¢y es la velocidad del sonido en el gas del medio ambiente, es decir:

C2 _ fYkBTamb
s e
Es importante tomar en cuenta que, aunque la velocidad del jet se expresa en funcién del niimero

de Mach, el gas del jet no necesariamente tiene que ser supersénico.

. Temperatura del jet (T;).
En este caso, la temperatura del jet es un parametro que presenta poca relevancia sobre los
cocientes de linea [O1]/He, [OIII]/HA, [NII|/Ha y [S1I]/Ha. Esto se debe a que cuando se

tiene una capa de mezcla que es radiativa, la disipacién turbulenta de energfa (que en este caso
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funciona como el mecanismo de calentamiento), y el enfriamiento por radiacién 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 pagina 88, se muetra un analisis cuantitativo
del impacto de la T; sobre los cocientes de lineas predichos por los modelos.

Sin embargo, la temperatura del jet es un pardmetro que se puede restringir por medio de
las observaciones. Por un lado, la emision en Ha 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 6ptico. En este trabajo
suponemos que la evolucién estelar, particularmente la explosién de supernovas en el disco, esta
generando un viento galdctico rapido 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.

. Tamano de la capa de mezcla (h).

Este parametro 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 emision que predice es la emisién sumada a lo largo de todas las celdas de la capa.
Entonces, si el tamano h de la capa de mezcla es muy grande, la energia que el jet disipa en la
capa de mezcla, se vuelve mas diluida y por lo tanto no logra afectar notoriamente el espectro
que produce la fotoionizacion por si séla, es decir, estaremos sumando una contribucién de gas
tibio en donde no hay efectos notables de la disipacién turbulenta. Mientras que si esta anchura
en muy pequena, el impacto del calentamiento y ionizacién del gas es mucho mayor pero la
luminosidad en HB de la CMT podria resultar despreciable. Aunque el tamano de la CMT es
un parametro completamente libre y no se tiene un principio u observaciéon 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
pequena como para que la luminosidad de la capa de mezcla sea despreciable.

En el c6digo MAPPINGS IC la anchura de la capa de mezcla esta representada por:
h_COl,Te = nHTambh (329)

En donde ny es la densidad total de hidrégeno del gas en la capa, h el tamano fisico de la capa
(en centimetros, es decir ngh es equivalente a la densidad columnal de hidrégeno, representada
en el c6digo MAPPINGS IC con numeros negativos) v Tamp es la temperatura del gas tibio y

estatico del medio ambiente.

. Metalicidad del gas (Z).

En cuanto a este parametro, el cédigo nos da muchas libertades, sin embargo, la metalicidad

que se utiliza para cada modelo estara restringido por las observaciones que se tengan de cada
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Elemento Abundancia por ntimero respecto al H

He 0.1

C 3.63 x 1074
N 1.12 x 107*
0 8.51 x 10~4
Ne 1.23 x 1074
Mg 3.8 x 1077
Si 3.6 x 1075
S 1.6 x 1075
Ca 2.3%x 1076
Ar 3.6 x 1076
Fe 47 % 1075

Tabla 3.1: Abundancia de algunos elementos en lo que se considera como la metalicidad solar Zg,
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 fraccion de la metalicidad solar.
En este caso, la abundancia de todos los metales (excepto el He), es disminuida en la misma

proporcién.

¢) Metalicidad disminuida por formacion 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,
disminuirdn més que aquellos como el Nitrégeno que no contribuye de manera significativa
a la formacion de granos de polvo. Al ser el Carbono uno de los elementos encargados del
enfriamiento del gas, cuando tenemos elementos disminuidos por formacién de polvo, se
tendran menos enfriadores en el gas y debido a que se tiene la misma energia que disipar,

la emisién de algunas otras lineas de metales (e.g. [O I1I], [N II]), va a aumentar.

La abundancia solar de elementos que considera MAPPINGS IC es la propuesta por Anders &
Grevesse (1989), los valores del ntimero de dtomos por particula de hidrégeno para algunos

elementos, se muestran en la Tabla 3.1.

7. Densidad del medio ambiente (ny).
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 limite de baja densidad en el que ya no es posible determinarla por medio de cocientes

de lineas como el de [ST]] ﬁg%i’l, ya que para ny < 100 part/cm? (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 galactico.
Debido a que no hay una determinacién precisa de la densidad electrénica, decidimos hacer una
serie de pruebas preliminares para ver cudl era el impacto del cambio de la densidad en los
modelos que realizamos. En estas pruebas encontramos que por debajo de ng = 100 part/cm?,
los cambios en los cocientes de lineas predichos por los modelos de CMT al cambiar la densidad

son inapreciables.

Debido a ésto y en virtud de que a la emisién del gas aumenta con la densidad electrémica,
decidimos hacer el compromiso de utilizar la densidad limite en los modelos de CMT que produce
cambios inapreciables en los cocientes de lineas y que por otra parte puede incrementar la

luminosidad en Ha de la capa de mezcla. Esta densidad es:

ny = 100 part/cm? (3.30)

. Temperatura del medio ambiente (T,p).

Consideramos modelos en los que el gas del medio ambiente es tibio, estatico 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 operaciéon de MAPPINGS IC calcula de entrada el equilibrio en la frontera
interna de la CMT (y = 0), esta T,mp, sélo es una aproximacién a la temperatura del gas que
se toma de inicio en las simulaciones. Regularmente esta CMT bajo el escenario propuesto (de

iteraciones sucesivas), esta caracterizada por Tamp =~ 4390 K.



Capitulo 4

Modelos de capa de mezcla
aplicados al DIG de NGC 891

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 region 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 si: por un lado, modelos en los cuales
tuvieramos unicamente la influencia de la fotionizacién y calentamiento del gas por una fuente estelar
joven y, por otra parte, modelos en los que tuvieramos la fotoionizacién de la fuente estelar, pero
también la contribucién a la ionizacién y calentamiento del gas debida a la difusién y conduccion
turbulentas, producidas por la CMT. Ambos modelos fueron hechos con las mismas condiciones fisi-
cas del medio ambiente gaseoso y de tal manera que tuvieran una fraccion de ionizacién final igual
para asi comparar de una mejor manera los resultados de las emisiones de las lineas de interés (ver
Tabla 4.1). Es importante hacer notar que en la tabla de pardmetros libres no se encuentra la T b,
esto se debe a que, aun cuando en el c6digo es necesario introducir una T, aproximda, (~ 6000 K),

el cédigo calcula la temperatura de equilbrio para el medio ambiente.

Parametro Modelos de comparacién
Metalicidad (Z) 0.7%Zg
Densidad (ng) 100 cm—3
Velocidad del jet (v;) 1.4x 107 cm 57!
Temperatura del jet (T) 4 x10° K
Tamarno de la CMT (h) 1 x 10?2t em
Fraccién umbral de ionizacién (1;') 0.65
Pardmetro de ionizacién (U) 1x1077 (a), 2 x 107 (b)

Tabla 4.1: Pardmetros fisicos incluidos en los modelos de: (a) sélo fotoionizacién por una fuente
estelar joven y (b) fotoionizacién por una fuente estelar incluyendo la fotoionizacion y el calentamiento
producidos en la CMT.



72

Modelos de capa de mezcla aplicados al DIG de NGC 891

Sélo fotoionizacion CMT

Fun 0.64 0.64
Tt 5806 K 5831 K

[0 111]/Hp 2x 1074 0.22

[OT1)/HpB 0.23 0.38

[N 11]/Hp3 1.14 2.09

[STI)/HpB 1.01 1.49

Tabla 4.2: Tabla de comparaciéon del comportamiento de diferentes cocientes de lineas en emisién
de iones presentes en la region fotoionizada respecto a HJ, entre dos modelos diferentes. El primero
(columna 2), toma en cuenta tnicamente la ionizacién 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 comparacion del comportamiento de los cocientes de lineas en emisién,
respecto a HB ([x;]/Hf), producidas por los dos tipos de modelos asi como la temperatura promedio
del gas. Estos cocientes muestran una variacién notoria de un modelo a otro, lo cual puede deberse a

dos razones completamente distintas:
1. El flujo de HG cambia y por ello también los cocientes de lineas con respecto a HS, 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 lineas cambian.

Sin embargo, la luminosidad de HS muestra una variacién de ~ 5 % tinicamente 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 < Tion CMT

Donde ambas temperaturas son evaluadas en los umbrales de la capa sélo fotoionizada y en la capa de
mezcla turbulenta respectivamente. Con esta relacion, podemos asegurar que la CMT esta introdu-
ciendo una fuente adicional de ionizacién por difusién turbulenta y de calentamiento por conduccién

turbulenta en el gas y por lo tanto, encontramos que:

()., < (i)
Ing foto Ing CMT

en donde I; representa la intensidad de linea 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 emisién del gas interestelar, entonces es importante

describir la estructura de temperatura y la estructura iénica del gas dentro de la capa turbulenta.

4.1. Estructura de temperatura en la CMT

Una manera de cuantificar el impacto de la fotoionizacién en estos modelos de CMT es analizar el

comportamiento interno de I' a través de la capa, donde I' estd definido como:
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r=_~- (4.1)

es decir, I" es una cantidad que inica el grado de balance (o desbalancce), entre la energia perdida (L)
principalmente por excitacién o ionizacién colisional, y ganada (G) principalmente por fotoionizacion,

en la capa de mezcla.

r— 0 si L—G=0 esdecirsilatemperatura corresponde al equilibrio
1 st L>>G esdecirsi el enfriamiento es mucho mas fuerte que el calentamiento

De hecho MAPPINGS IC itera la temperatura del medio ambiente T, en la frontera (y = 0) hasta
llegar al equilibrio, es decir hasta que I' = 0.

En la Figura 4.1 en la pagina siguiente se muestra el comportamiento tanto de I' como de la T
en cada punto de la CMT. Es claro en esta figura que la energia ganada y la energia 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 ionizacién (I' = 0), ya que estamos considerando que es la frontera de una
regién fotoionizada; entonces, al mezclarse los gases del jet y del medio ambiente, el enfriamiento
dentro de la capa progresivamente irda dominando al calentamiento producido por las fotoionizaciones

hasta llegar a I' = 1 en y = h donde el enfriamiento es completamente dominante.

4.2. Estructura idnica en la CMT

Como ya dijimos, debido al aumento en la temperatura del gas dentro de la CMT producido por
la disipacién y conduccién de energia por turbulencia, las fracciones idnicas en la capa tendran un
comportamiento diferente al que tendrian si no tuvieramos la presencia del gas caliente mezclandose.
Como se observa en la Figura 4.2 en la pdgina 75, las fracciones ionicas en y = 0 (donde tenemos la
frontera de la CMT con la capa estdtica fotoionizada por la fuente externa), tienen un comportamiento
similar al que tendria una regién H II clasica, sin embargo, las intensidades de las lineas emitidas en
un gas no sélo dependen de la presencia del ion en cuestion en el gas, sino que también tienen una
dependencia importante tanto de la temperatura como de la densidad del gas (I o< n?).

En la Figura 4.1 en la pdgina siguiente efectivamente se observa que la temperatura del gas dentro
de la CMT tiene un crecimiento mondtono con y, sin embargo, en la Fig. 4.2 en la pagina 75, se
muestra claramente que el cuadrado de la densidad ((n X ne)Q, linea punteada gris clara), decrece
fuertemente a lo largo de la capa de mezcla, asi mismo, las intensidades de las lineas decrecen de
manera marcada en la misma direccién. En esta figura podemos ver entonces que la emisién de lineas
como el [O 1], o cualquier otra especie con un potencial de ionizacién igual o més alto, es producida

unicamente dentro de la capa de mezcla (en este modelo con una fuente estelar de Tog = 38000 K), y
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Figura 4.1: Comportamiento del balance entre el enfriamiento radiativo y el calentamiento por fotoio-
nizacion en el gas (Ec. 4.1 en la pagina anterior), como funcién de (a) la densidad columnal electrénica
normalizada al valor total de 1.1 x 10'6 em~2 y (b) la profundidad normalizada al tamafio total de
la capa de mezcla. El modelo mostrado tiene v; = 85 kms™!, T; = 8 x 10°K, U=1x10"%y
No = 1 x 107 cm~2, con una temperatura del medio ambiente (definida por el equilibrio de presiones)
de Tamp = 4390 K.

no en las capas tibias o de aiin més baja densidad. En la Seccién. 3.6 en la pagina 65, mencionamos
que los modelos considerados en el presente trabajo no consideran la existencia de una capa de gas
tibio y estdtico 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 region fotoionizada que no
consideraba la CMT, es decir, que los efectos de la CMT son minimizados entre mas 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 pagina siguiente se muestra claramente este efecto.

Una vez que se ha visto que la CMT es una fuente no despreciable de calentamiento y ionizacion
para el gas, entonces el paso siguiente es elegir una region bien estudiada de DIG que nos permita hacer
comparaciones tanto con observaciones espectroscépicas como con otro tipo de modelos numéricos
realizados con anterioridad. En este sentido, la galaxia NGC 891 es el ejemplo mas completo, ademas

de la Via Lactea, que se encuentra en la literatura.
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Figura 4.2: Estructura de ionizacion del gas en la CMT. Muestra la variaciéon de las fracciones de
ionizacién de O, S, He e H como funcién de (a) la densidad columnal electrénica normalizada al valor
total de 1.1 x 10'® em~2 y (b) la profundidad normalizada al tamaiio total de la capa de mezcla.
El modelo mostrado tiene los mismos parametros fisicos que el modelo mostrado en la Fig. 4.1 en la
pdgina anterior. También se muestra, con una linea punteada en color gris claro, la cantidad (n x ne)2
normalizada al valor que toma en y = 0.

4.3. NGC 891

Después del eDIG de la Via Lictea (capa de Reynolds), uno de los ejemplos més claros y estudiados
de emisién de gas ionizado difuso es el observado en la galaxia espiral temprana (tipo morfolégico
Sh), NGC 891. Esta 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 Via
Lactea. El tamano de la galaxia es de 13.5 arcmin, y también es considerada como una galaxia HII
(NED) basados en la gran cantidad de regiones de formacién estelar que se encuentran en su disco.
Por otro lado, se pienza que es una galaxia barrada, debido a la velocidad de rotacién de las estrellas
del disco, sin embargo no es posible comprobar, morfolégicamente, la existencia de dicha barra debido

a que esta vista de canto.

Rand et al. (1990), y Dettmar (1990), hicieron observaciones en Ha de esta galaxia, encontrando
emisién difusa hasta |z| ~ 4 kpc fuera del plano galdctico. Observaciones més profundas realizadas
posteriormente han mostrado que la emisiéon de Ha observada en esta galaxia, implica la existencia de

una capa de gas ionizado fuera del plano galactico con diferentes escalas de altura ~ 1y ~ 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 electrénica
ne ~ 0.2 — 0.3 cm™2 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 NGC 891 Rand et al. (1990), encuentran varios filamentos débiles en Hev, 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 Ha, cuyos didmetros estiman de 500-600 pc con luminosidades ~ 103® ergs s~!. Més atin, Howk
& Savage (2000), encuentran una gran asimetria de la emisién en Ha del plano de la galaxia, siendo
mucho mas débil la regién suroeste que la region noreste de la galaxia; esta asimetria es claramente
observable en el gas ionizado difuso extraplanar, ya que el nimero de filamentos de Ha que ellos en-
cuentran, es relativamente menor en el lado suroeste de la galaxia con respecto al noreste. Asociado al
nimero de filamentos, también mencionan que aquellos més brillantes, son aquellos que se encuentran
en la region noreste de la galaxia, asociados a la region de mayor formacion estelar del plano galactico.
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

12

Declination (1950)

42° 3

S i S ] P o o i el e e |
gbhi1gmgp® 30" 20" 10°
Right Ascension (1950)

Figura 4.3: Imagen en Ha de la galaxia NGC 891 en la que se encuentran superpuestas las posiciones de
las dos rendijas observadas por Rand (1998). Esta figura ha sido extraida del mismo articulo (Figura
la).
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Parametro Modelos de Rand

Metalicidad (Z) -
Densidad (ng) -
Velocidad del jet (v;) -
Temperatura del jet (T}) -
Tamano de la CMT (h) 2 x 10! cm—?
Pardmetro de ionizacién (U) 1 x107% a8 x 107

Tabla 4.3: Pardmetros fisicos incluidos en los modelos de CMT de Rand (1998), para el DIG de
NGC 891.

Observaciones en el rango éptico del espectro electromagnético
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Figura 4.4: Diagramas de diagndstico de las lineas 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
galactico de NGC 891.

Como ya hemos mencionado, Rand (1998) hizo un estudio detallado tanto observacional como
teorico del DIG de NGC 891. En este articulo Rand presenta datos espectroscopicos de rendija larga
en el rango 6ptico (4000 - 7000 A), tanto del eDIG, como del DIG en la direccién del plano galdctico.
En la Figura 4.3 en la pagina anterior se muestra la posicion de las dos rendijas utilizadas por Rand
(1998) sobre una imagen en Ha de NGC 891. Mientras que en la Figura 4.4 se presentan los datos
espectroscopicos obtenidos para la rendija perpendicular al plano de la galaxia en los diagramas de
diagnédstico utilizados en el Capitulo 2 en la pagina 31. Rand en este mismo articulo compara sus
observaciones con los resultados de diferentes modelos numéricos de fotoionizacién y capa de mezcla.

En la Figura 4.5 en la pagina siguiente se han graficado los datos observacionales presentados por

Rand (1998) de su posicién de rendija perpendicular al plano como funcién de la distancia al plano.
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Figura 4.5: Datos de la espectroscopia de rendija larga en NGC 891 publicados por Rand (1998). En
estas graficas se puede observar que la intensidad de los cocientes de lineas [O III]/HS (panel (a)) y
[NTI] (panel (b)) estdn correlacionados con la distancia al plano galdctico (|z|).

En esta figura se puede notar ficilmente una de las caracteristicas mas importantes de los cocientes
de lineas del DIG: no sélo [O1] y [NII] (iones de baja excitacién) con respecto a He, aumentan al
aumentar el cociente [SII]/Ha, sino que también [OIII] (ion de alta excitacién) con respecto a HE,
muestra un incremento. Este comportamiento de las lineas espectrales observadas por Rand, va en
contra de las predicciones de un modelo de fotoionizacién simple: en una region fotoionizada clasica
(regi6n HII), en donde se tiene como unica fuente de calentamiento y ionizacién a los fotones de la
fuente central y la densidad de hidrégeno es homogenea, el pardmetro de ionizacién (U), disminuye
en funcién de la distancia a la estrella central debido a que: (1) el flujo de la estrella (F,), sufre
una dilucién geométrica, y (2) porque los fotones ionizantes se van agotando en la direccién radial,
debido a que son absorbidos por el material ionizandolo. Entre mayor sea el grado de ionizacién del
gas, mayores son los coeficientes de recombinacién, por lo tanto uno espera que si la inica fuente de
ionizacién y calentamiento de una nube de gas es la fuente estelar externa, entonces, al disminuir U, la
abundancia de los iones de alta excitacién disminuya con la distancia a la fuente, mientras que aquellos
con un potencial de ionizacién bajo aumenten. Por esta razén, tanto Rand (1998), como Collins &

Rand (2001) suponen que una fuente de ionizacién complementaria esté involucrada en el DIG.

Observaciones en el rango del mediano infrarrojo del espectro electromagnético

Rand etal. (2008), continuaron con el estudio observacional de NGC 891 publicando, esta vez,
observaciones (y su respectivo andlisis) realizadas del halo (2 mediciones) y del disco (1 medicién) de
NGC 891, con el Telescopio Espacial Spitzer en el mediano infrarrojo.

De particular interés resultan las mediciones de los flujos de las lineas [Nell] 12.8 ym, [Nelll]
15.56 pm y [SIII] 18.71 um. En éstas se muestra un incremento de la razén [NeIII]/[Nell] al incre-

mentar |z| en un factor tres (llegando a un valor méximo en el halo de 0.31), que es un comportamiento
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cualitativamente similar al que muestran las razones de lineas épticas [S1I]/Hea y [O II1]/Hf.

En este trabajo, hemos adoptado los datos publicados por Rand para NGC 891 debido a que
presentan varias ventajas: los datos espectroscopicos son homogeneos; a pesar de ser un gas de muy
baja emisién, los datos tienen la calidad suficiente para mostrar los cambios de este gas en diferentes
posiciones a lo largo y alto del disco galactico y; finalmente, se cuenta con observaciones publicadas
(Rand et al., 2006), de la emisién en el mediano infrarojo (telescopio espacial Spitzer), tanto del disco

como del halo de dicha galaxia.

4.4. Impacto de los diferentes parametros fisicos en los mode-
los de CMT

Una vez observado el impacto de la CMT sobre el gas (modificacién en la temperatura iénica y por
lo tanto en el espectro de linea), el siguiente paso para poder realizar los modelos numéricos es definir
el espacio de los pardametros libres (U, SED, v;, Tj, h, Z y nx) que pueden llevar al mejor ajuste posible
de los datos, y que pueden tener un sentido fisico en el escenario considerado para el DIG. Con este
propdsito, hicimos una serie de modelos preliminares en los que exploramos el escpacio de pardmetros
dejando cada vez 6 de los 7 pardametros descritos en la Sec. 3.6 en la pagina 65 fijos, mientras variamos
el séptimo en un rango fisicamente razonable para el problema en cuestién. De esta manera, ademés de
ver cudl es el espacio de los valores de los parametros fisicos que acercan los resultados de los modelos
a las observaciones, es posible hacer un analisis tanto cualitativo como cuantitativo, del efecto de la

variacion de los diferentes pardmetros sobre el espectro sintético producido por MAPPINGS IC.

Metalicidad del gas, Z

En este caso, como mencionamos en la Sec. 3.6 en la pagina 65, tomamos como primeras opciones

las siguientes tres:

1. Metalicidad solar. En todos los casos de modelos, ya sea de fotoionizacion 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 informacion 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 lineas de emisién es poco confiable.

2. Una fraccién de la metalicidad solar. La capa de Reynolds (Reynolds, 1991), es el eDIG més
estudiado en la literatura y de este gas (el gas difuso extraplanar de la Via Lactea, se sabe que
la metalicidad promedio es de [Fe/H] ~ —1.5, es decir, de una fraccién de la metalicidad en la

vecindad solar, por lo tanto esta posibilidad también fue considerada en nuestros modelos.
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Figura 4.6: Variacién de la prediccién de los cocientes de lineas al variar la metalicidad del gas del
medio ambiente de los modelos de 0.7Zg (modelo 1), a metalicidad solar Zg (modelo 2).

3. Metalicidad disminuida selectivamente por formacion de polvo. Basados en el hecho de que los
resultados de los modelos anteriormente publicados presentan problemas para explicar la emision
de un ion inicamente (ya sea [N II]A6583 o bien [O IIT]A5007 pero nunca los dos al mismo tiempo),
inicialmente consideramos un gas que tuviera los metales disminuidos de manera selectiva por
la formacién de granos de polvo en la region del DIG. Sin embargo, en nuestros modelos finales
no consideramos esta opcion 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 lineas en los espectros sintéticos no

varfa més del 10 % al cambiar la metalicidad de Zg a 0.7 Zg.

La distribucién espectral de energia, SED

Como mencionamos en la Sec. 3.6 en la pédgina 65 del capitulo anterior, la SED de la fuente
principal de ionizacién del DIG, podria ser una fuente estelar joven 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 distribucién, encontramos que los tres
tipos de modelos producen lineas espectrales dentro del rango en el que se encuentran las observaciones
de Rand para NGC 891. Esto se muestra en la Figura 4.7 en la pagina siguiente es la que se muestran

series de cuatro modelos (varfa el pardmetro de ionizacién) en los que se han utilizado cuatro fuentes
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Figura 4.7: Figura del comportamiento de los cocientes de lineas al variar el parametro de ionizacién de
cuatro fuentes de ionizacién: Fuente estelar de Teg = 38000 K (azul), fuente estelar de Teg = 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 més 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, estariamos diciendo que el DIG no es
més que una region HII de muy baja densidad en torno a una estrella caliente, pero sabemos que no
es asi en virtud de que en ese capitulo estamos estudiando el eDIG, es decir el DIG que se encuentra
fuera del plano de NGC 891 (hasta |z| ~ 2 kpc) donde no hay estrellas jévenes del tipo OB capaces de

ionizar el medio ambiente circundante.

Por otro lado, las fuentes no térmicas en las galaxias son tipicamente objetos compactos (pulsares,
magnetares, jets de hoyos negros, etc.), o nicleos activos de las galaxias. Ademds del hecho de que la
cantidad de fuentes no térmicas en una galaxia es muy pequena como para explicar la emisién de un
gas que, aunque difuso, se estima que en promedio es del 10 al 50 % de la emisién total en Ha de una
galaxia espiral temprana (e.g. Walterbos et al., 1989; Hunter & Gallagher, 1990a; Kennicutt & Hodge,
1986); la emisién de estas fuentes es altamente colimada por lo que, dificilmente, podria explicar la
emisién con alto grado de homogeneidad del eDIG y del DIG. Por otro lado, la cantidad de galaxias
que poseen un nucleo activo no es la gran mayoria, mientras que el DIG se piensa se encuentra en la

mayor parte de las galaxias con una tasa de formacién estelar apreciable.

Por anadidura, el gas ionizado difuso en galaxias vistas de cara (e.g. Greenawalt et al., 1997), se

ha encontrado, principalmente, rodeando a regiones HII, 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 HII no son el caso tedrico mas sencillo en el que éstas se
encuentran limitadas por radiacién (caso 6pticamente 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 restriccién muy util a la forma del espectro ionizante (temperatura de la fuente
emisora), es el valor de He IN5876/Ha. Este cociente es un indicador directo de la dureza del espectro
ionizante en virtud de que permite hacer un estimado de Qu/Qmue, es decir, de la relacién de fotones
ionizantes de hidrégeno con respecto a los fotones ionizantes de helio. Aunque en la mayoria de los
casos dicha linea de emisién es tan débil que no se observa, en el caso de NGC 891, Rand (1997)
midi6 una razén He I/Ha ~ 0.034, lo cual implica una fraccién Qp/Que ~ 0.08. Basado en esto, Rand

favorece en sus modelos una fuente estelar con T.g = 37500 K.
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Figura 4.8: La Distribucién Espectral de Energias de una estrella con Teg = 38000 K (linea punteada),
comparada con la SED de la misma estrella pero que ha sido absorbida en un 80 % por una regién
Opticamente gruesa que estd siendo fotoionizada por esta fuente.

Por lo tanto, y para ser consistentes con las observaciones, en nuestros modelos utilizamos una SED
producida por una atmdésfera estelar (con modelos de Hummer & Mihalas (1970)), de una estrella de
Teg = 38000 K que ha sido absorbida por la regién HII circundante en un 80 %. Para ello, realizamos
un modelo de fotoionizacién con esta fuente externa, extrayéndose al final el espectro de fotones a la
profundidad en la que el 80 % de los fotones ionizantes habian sido empleados en la nebulosa. Una
comparacién de la SED producida por una atmésfera estelar de Tog = 38000 K sin absorber, con
una absorbida en un 80 %, se muestra en la Figura 4.8, donde se puede observar que esta ultima
carece practicamente de fotones con E > 24.6 eV y muestra un claro decremento de los fotones cuya
E 2 13.6 eV.
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Figura 4.9: Figura eb la que se muestra el impacto que la variacién del pardmetro de ionizacién (U)
tiene sobre los cocientes de lineas predichas por los modelos de CMT. En estos modelos U varia desde
1 x 107° (modelo 1), hasta 3 x 10~* (modelo 4). La linea roja representa a una SED de una atmésfera
estelar de Teg = 38000 K absorbida en un 80 %, mientras que la linea azul representa la SED de una
fuente no térmica.

Como mencionamos en la Sec. 3.6 en la pagina 65, el parametro de ionizacién es la razon 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 estdn disponibles en la CMT). Es importante tomar en cuenta
que en la CMT tenemos la contribucién de dos fuentes de fotones: aquellos provenientes de la fuente
externa y aquellos generados en la capa de mezcla. Entre mayor sea la contribucién de los fotones
de la fuente externa sobre la nube de gas, menor serd 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
contribucién a la ionizacién y al calentamiento sea dominado por la CMT y por lo tanto el niimero
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 mas alld de la regién H II que la fotoioniza), y s6lamente
llegan a él los fotones que han escapado de la regién HII 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 dilucién
geométrica (ademds de la absorcién por el medio interestelar), consideramos que el pardmetro U debe
de ser sumamente bajo.

La Figura 4.9, muestra modelos en los que se ha variado el pardmetro de ionizacién desde 1 x 10~°

(modelo 1), hasta 3 x 1074 (modelo 5). Se puede observar que el cambio en los cocientes de lineas es
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Parametro Modelo (a) Modelo (b)
Metalicidad (Z) Zg Zo
Densidad del medio (ng) 100 cm—3 100 cm—3
Velocidad del jet (v;) 3 Mach 3 Mach
Temperatura del jet (T;) 4x10° K 4 x10° K

Pardmetro de ionizacién (U) 1x1075 1x107°
Tamaiio de la capa (h) 1x10* em 5 x10% cm

Tabla 4.4: Pardmetros fisicos considerados en dos modelos, (a) y (b), para observar el efecto del tamano
fisico de la CMT en los espectros sintéticos.

importante ya que al aumentar el pardmetro de ionizacién, aumenta la fraccién de ionizacién del gas
(disminuyen [OI]/Ha y [SII]/He, mientras que [N II]/Ha aumenta ligeramente y [O I1I]/HS3 aumenta

tremendamente).

El tamano de la capa de mezcla, h

Este es un pardmetro muy importante, ya que si la anchura de la CMT es demasiado grande, el
efecto de la turbulencia se disipard y si es demasiado pequena, los efecto de las fronteras de la capa de
mezcla, propias del codigo numérico, provocaran un comportamiento de la temperatura del gas que
no tendria ningin sentido fisico. Aunado a ésto y mucho méas importante, si el ancho de la CMT es
demasiado pequeno, la luminosidad de HG de la capa puede llegar a ser completamente despreciable.

Es de suponerse también que los limites tanto inferior como superior para h dependeran de las
condiciones fisicas del gas involucrado en la CMT, por lo tanto, el variar cualquiera de los parametros
variara los limites de h ya definidos. Sin embargo, dado grupo de pardmetros fisicamente 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 tamano fisico de la CMT no serd 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 tamano de la CMT en un factor dos, las emisiones de las lineas disminuyen

en los siguiente factores:

[O111]/HB ~ 3.7
[SH]/Ha ~ 1.3
[N1I]/Ha = 1.6
[O1]/HB ~ 1.3

Q

Este comportamiento se puede observar en la Figura 4.10 en la pagina siguiente.

2. El rango de movimiento que tenemos en el tamano de la CMT es bastante grande ya que nos

permite hacer modelos con un tamano fisico de la CMT que varie en un factor 10 en los célculos.
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Figura 4.10: Figura que muestra el impacto del tamano de 1 capa de mezcla sobre los cocientes de
lineas. En verde se muestra una secuencia de modelos con la SED de la atmdsfera estelar absorbida,
en los que el pardmetro de ionizacién varfa 1 x 107° (modelo 1), hasta 3 x 10~% (modelo 4) y a ésta
se le han superpuesto dos secuencias de modelos con U = 1 x 107° (violeta) y U = 3 x 107° (rojo), en
los que se varfa el tamaniio de la capa de mezcla de h = 2 x 102! (modelo 1), hasta 1.4 x 10?2 (modelo
4).

log [NII]/Ha (6583,/6563) 10g [Sl]/Ha (6717/6563)  log [SI]/Ha (6716/6563)

1 x 10%'em < h < 1.3 x 10%%cm

Es muy importante mencionar que si observamos las secuencias de modelos que varian el tamano
de la capa de mezcla (Figura 4.10), notaremos que la emisién de [O II1] proviene de la CMT més que
de la fotoionizacién. Esto se debe a que el [O III] proviene de las capas més calientes del gas, y si el
parametro de ionizacién es bajo (a la distancia que el DIG se encuentra de la fuente principal, es el
escenario més probable), el flujo de [O II1] serd producido en la capa calentada por la mezcla del gas

del jet con el medio ambiente tibio, es decir, la emisién de [O I11] serd generada en la CMT.

Densidad del medio ambiente, n,

La densidad electrénica promedio de una region de gas en emisién puede ser estimada comparando
dos lineas de desexcitacién colisional del mismo ion cuyas energias de excitacion sean muy similares. En
el caso del DIG, la mayoria de las observaciones no permiten calcular el cociente [S1I] A6731/\6716
(que junto con el cociente [O1I] A3729/A3726 son los dos mejores ejemplos que pueden ser usados
para estimar la densidad de una regién), debido a que la emisién del gas en estas regiones es muy
débil. Por lo general en las observaciones se debe hacer un compromiso entre la intensidad de las
lineas (qué tanta senial a ruido se quiere), sobre todo de las lineas débiles, y la resolucién espectral

(qué tanto se quieren separar las lineas). En el caso del DIG, este compromiso dificilmente permite
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Figura 4.11: Figura que muestra el impacto que las variaciones de densidad electrénica tienen sobre
los cocientes de lineas. La n, varfa de 25 (modelo 1), a 400 cm™2 (modelo 2).

medir [STIJA6716 y [S IT]A6731 por separado y con suficiente setial a ruido. En los casos en los que se han
logrado medir ambas lineas, los datos espectroscépicos muestran un cociente [S IJA6716/[SIT]AG731 >
1.2 1o cual significa que estas regiones estén por debajo o en el limite de baja densidad (n, < 100 cm™?),
donde este cociente ya no es 1util para la determinarminacién de las densidades electrénicas. Por lo
tanto no se puede hacer méas que un estimado de este parametro.

En general se considera que el DIG debe tener una densidad n, ~ 1 — 0.1 cm ™3, aunque esta den-
sidad es dependiente de la altura al plano galdctico (ne = ne (]z|)), los modelos hechos con MAPPINGS
IC muestran que la variacién de [Ij]/Ins como funcién de n. cuando ne < 50 cm ™3 es despreciable.
Un ejemplo de ésto se muestra en la Figura 4.11, en donde la densidad electrénica del gas del medio

ambiente se ha variado en un factor 16 y la variacién en las lineas de emisiéon entre ambos modelos no

es importante.

Es interesante notar que el cambio de n, (en los rangos manejados en este trabajo) no representa
un cambio apreciable en los cocientes de lineas en emisién (al menos no en aquellas que se pueden
medir del DIG en el rango éptico del espectro). Esto es muy importante ya que el no saber exacta-
mente qué densidad tiene el DIG no serd 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 ultimos dos parametros, es suficiente con especificar la cantidad Ng = ne h para
definir un modelo Unico 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 descripcién de un modelo tnico,
en este trabajo hemos utilizado N para la representacion de las condiciones fisicas de los modelos que

pueden reproducir los cocientes de lineas del eDIG.

Velocidad del gas del jet, v;

El cambio en la velocidad del jet tiene sobre el gas el efecto contrario al que tiene el tamano h de
la CMT. Mientras que al aumentar h el calentamiento del gas disminuye por un efecto de dilucién de
la energia 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.
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Figura 4.12: Figura que muestra el impacto que las variaciones en la velocidad del jet tienen sobre
los cocientes de lineas predichos por los modelos de CMT. En verde se muestra una secuencia de
modelos de una atmésfera estelar absorbida, en los que el pardmetro de ionizacién varfa de 1 x 1072
(modelo 1), hasta 3 x 10~* (modelo 4). A este modelo se han superpuesto dos secuencias de modelos
con U =1x107° (violeta) y U= 3 x 107" (r0jo), en los que se varfa la velocidad del “jet”de v; = 0.3
Mach (modelo 1), hasta v; = 2 Mach (modelo 4).

Es decir, el aumento en la velocidad del jet produce un incremento en las lineas de emision de
[O1I]/HS, [O1]/He, [NII]/HB y [SII]/HA. Claro estd que, aunque el efecto de v; es el contrario al
de h, las pendientes de variacién de las lineas son completamente diferentes por lo que las variaciones

en uno y otro parametro no son complementarias.
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Parametro Valor adoptado para NGC 891
SED Atmésfera estelar (Teg = 38000 K)
Absorcién 80 %
Metalicidad Ze
Densidad 1 cm™3
Temperatura del medio ambiente ~ 4390 K
Temperatura del “jet” 8 x 10° K

Tabla 4.5: Tabla de los 5 parametros adoptados como fijos en las secuencias de modelos de fotoioni-
zacion con CMT desarrollados en este trabajo y aplicados al DIG de la galaxia NGC 891.

Temperatura del gas del jet, Tj;

La temperatura del jet es un pardmetro que parece ser poco critico en los modelos de CMT, ya
que cuando vj, h, y U se mantienen constantes, los cocientes de lineas no varian drasticamente 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 eyeccion de gas del plano galactico debido a la explosion de supernovas
y por otro, el gas inter-galactico 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

electrénicas T ~ 108 K, por lo tanto, en los modelos para el DIG consideramos T; =8 x 10° K.

En conclusion, podemos ver que una red de modelos desarrollada con una SED ionizante de una
atmésfera estelar de Teg = 38000 K absorbida en un 80 % y con la variacién de los pardmetros
libres criticos (h, U, y v;), nos permite hacer un acercamiento a la reproduccién de las observaciones

espectroscépicas del DIG de NGC 891 publicadas por Rand (1998).

4.5. Los modelos para NGC 891

Una vez definido el espacio de los valores plausibles para los padametros 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 discusion tanto del significado fisico como del impacto de cada uno de los
pardametros en la CMT realizada en la seccién anterior, en estos modelos decidimos definir parametros
que fueran constantes en todo momento, los cuales se muestran en la Tabla 4.5. Con lo cual inicamente

nos quedarfan dos secuencias por explorar: aquella con v; variable y aquella con U variable.

Para ello, es necesario hacer una suposicién importante y esto es: que los cambios en los cocientes
de lineas del DIG a lo largo y alto de NGC 891, son escencialmente un reflejo de los mecanismos
de excitacion del gas presente en esas regiones, mas 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 lineas de (a) [OII]/HS, (b) [O1]/Ha, (c¢) [NI]/[SI] y (d) de la T, del
gas respecto al cociente [SII]/Ha. Los cuadros respresentan las observaciones de rendija larga per-
pendicular al plano de NGC 891 de Rand (1998), mientras que las lineas punteadas representan los
modelos de capa de mezcla propuestos por Rand en el mismo articulo. Las lineas continuas represen-
tan los modelos de CMT propuestos en este trabajo en los cuales la velocidad del jet (v;) incrementa
en pasos de 0.1 dex de 27 hasta 133 km s~! mientras los demds pardmetros permanecen constantes
(Nog = 10'"em=2 y Uy = 10—5). El cociente [SII]/Ha se incrementa al incrementar v;.

4.5.1. Secuencia en velocidad del jet v;

La Figura 4.13, muestra los diagramas de diagnéstico de las observaciones espectroscopicas reali-
zadas por Rand (1998) en NGC 891 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 v; = 27 km s™! a v; = 133 km 57!, en pasos de 0.1 dex. Para esta secuencia de modelos se han
elegido, U=1x10"% y Ny = 1 x 107 cm—2.

En esta figura se puede observar que:

1. La emisién de los iones tanto de baja (e.g. [S1I]/Ha), como de alta ionizacién (e.g. [OII1]/HS,

panel (a)), se incrementa al aumentar la velocidad del jet.

2. La temperatura del gas, inferida a partir del cociente sintético de [NII] (A5755/A6583), Tnii,

aumenta ligeramente al incrementarse la intensidad de [SI]/Ha (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



90

Modelos de capa de mezcla aplicados al DIG de NGC 891

diagramas por la linea punteada. Sin embargo, en la Fig. 4.5 en la pagina 78, se puede observar que el
aumento en la intensidad de los cocientes de lineas tiene una correlacién no sélo con la disminucién del
brillo superficial en Ha, sino también con el aumento de la altura |z| sobre el plano de NGC 891. Por
lo tanto, si estos modelos fueran una descripcién vélida fisicamente para los datos espectroscopicos de

Rand (1998), significarfa que la velocidad del viento caliente aumenta al aumentar la altura |z|.

4.5.2. Secuencia en parametro de ionizacion
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Figura 4.14: Figura que muestra los mismos cocientes de lineas con el mismo cédigo de la figura anterior
pero en este caso la linea rayada representa los modelos de CMT desarrollados en este trabajo en los
cuales el pardmetro de ionizacién va aumentando en pasos de 0.2 dex de 4.0 x 10~¢ hasta 4.0 x 107>,
El tamaiio de la columna se incrementa en la misma proporcién de 0.4 x 10'7 hasta 4.0 x 107 cm™2
mientras que v; se mantiene constante en 85 km s~'. El cociente [S1I]/Ha decrece al incrementar Uy
y No.

Una alternativa para reproducir los cocientes de lineas fisicamente mas plausible o intuitiva, es
haciendo una secuencia de modelos en la que el pardmetro de ionizacién sea el que varie, en vez de la
velocidad del jet. Esta secuencia de modelos alternativo en el que v; = 85 km s~! = cte, se muestra
en la Figura 4.14. Hemos seleccionado U = 4 x 107% y Ny = 0.4 x 10'7 cm~2 como los valores iniciales
para el pardmetro de ionizacién 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 fotoionizacién no es

el proceso dominante en la capa de mezcla. De hecho, tanto [O III] como las demés lineas prohibidas
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decrecen al incrementar U. Por ejemplo, el cociente de [OIII]/HS se vuelve cada vez mds débil al
incrementar U debido a que la temperatura promedio del gas de la regién en la que se produce esta
linea 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 v; variable (Fig. 4.13 en la pagina 89). Es importante tener en cuenta
que, cuando se comparan los resultados de este modelo con las observaciones, el comportamiento del
[O 111 /HB no se reproduce tan bien como con el modelo de secuencia en velocidad, sin embargo, los

cocientes de [O1], [N1I] y [SII] respecto a Ha se reproducen mucho mejor.

Las lineas [NelII] 12.8 ym y [NeIII] 15.56 ym del mediano infrarrojo

Como mencionamos en la Sec. 4.3.1 en la pagina 78, la tendencia que muestra el cociente de
las lineas prohibidas [NeIII]/[Nell], es cualitativamente igual que el que muestra el cociente 6ptico
[O1I]/HB y en ambas secuencias (v; y U variables), de los modelos de CMT aqui 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 maximo de 0.31), en nuestros modelos el incremento no llega a ser
mayor que en un factor dos, llegando a un valor maximo de 0.067 y 0.070 para la secuencia en v; y U
respectivamente (es decir, &~ 4.5 veces mas débil que el observado). Una posible explicacién 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. Discusion de los modelos de CMT

Los modelos de CMT presentados en este trabajo y descritos previamente, pueden reproducir las
tendencias de los cocientes de lineas observados por Rand (1998) para el DIG de NGC 891, confirmando
la idea propuesta por €él de | existencia de dos mecanismos independientes de excitacion del gas ionizado
(la fotoionizacién y el calentamiento por la mezcla turbulenta de un gas caliente con uno tibio), que
combinados en las proporciones correctas podrian reproducir los comportamientos de los cocientes
de lineas del eDIG observado. La diferencia bésica 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 fisico 1inico, lo cual es natural en el escenario propuesto en este
trabajo.

Sin embargo en nuestros modelos, ajustar los parametros de las componentes gaseosas de tal manera
que los cocientes de lineas observados en NGC 891 sean reproducibles tiene un costo importante y en
este caso, dicho costo es una baja eficiencia del gas en la emisién de Ha. Un analisis sencillo de ello nos
permite calcular cuantas CMT’s requeririamos para poder reproducir los valores del brillo superficial
SBha = 2 x 10717 erg cm™2 s~! 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 galdctico (elegimos esta posicién por ser
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en la que se registra el pico del cociente [O IIT]/Hf):
A partir de la definicién del pardmetro de ionizacién U (Ec. 3.27 en la pdgina 66), podemos ver

que el numero de fotones ionizantes que inciden en la capa de mezcla que estamos suponiendo es:
QM%) =3x10"°Un, A fotoness™! (4.2)

Ahora bien, supongamos por un momento que la region en cuestion, es una regién limitada por
radiacion, entonces, cada fotén con Eguon > 13.6 eV que llega al gas serd absorbido produciendo
una ionizacién. Suponiendo también que la region estd en equilibrio de ionizacién (cada ionizacién

producida en el gas estard balanceada por una recombinacién) tenemos:
Numero de fotones ionizantes de la fuente = Numero de recombinaciones en el gas

Pero cada una de estas recombinaciones produciran a su vez un fotén, de los cuales, una fraccion de
ellos serdn fotones H3 y sabemos que la luminosidad en una frecuencia dada es la energia emitida por
unidad de tiempo, es decir, no es mas que el nimero de fotones emitidos en dicha frecuencia por la

energia de cada uno. Por lo tanto, podemos decir que:

eff
ap

Lus = Q(H°) hvpg erg s~ ! (4.3)

aB

en donde hrys = 4.089 x 107!2 erg, es la energfa en cada fotén HB, y ol /ag = 0.11699 es la
probabilidad de que de cada una de las recombinaciones, una de ellas produzca un fotén HB. En
nuestro caso, tenemos la luminosidad de Hey, pero Luq/Lug = 2.86 (Tabla 4.1 en “Astrophysics of
Gaseous Nebulae and Active Galactic Nuclei”, D. E. Osterbrock, 1989), asi que podemos relacionar

la luminosidad en Ha de la regién con el nimero de fotones ionizantes que estan llegando a ella:

aeff

Lo = 2.86 Q(H®) hrgg erg st (4.4)

B
ap
o bien, en términos del pardmetro de ionizacién (subsituyendo la Ec. 4.2),

Lo =4.104 x 1072 AUn, ergs™ ' (4.5)

Sin embargo, hemos supuesto que la regién es limitada por radiaciéon, donde todos los fotones son
absorbidos, es decir, donde el factor de eficiencia 1 de reprocesamiento de fotones ionizantes es 1. Si

no es el caso entonces tendremos:
Lo =4.104x 10727 AUn, ergs (4.6)
Y si consideramos tnicamente un cm? de érea, entonces:

Lia =4.104x 1072 Un, ergs ' cm™? (4.7)
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Cuando se compara la Ly, de los modelos de CMT con la esperada de esta relacion, se encuentra que

las secuencias realizadas estan caracterizadas por:

A

0.0031,,-1331m s—1 n < 0.013,,—27km s—1 para la secuencia de velocidades y

0.0013y—4x10-6 < 1 < 0.027y—_4x10-5 parala secuencia en U

No sélo el valor tan bajo de la eficiencia resulta problematico para los modelos de CMT, sino que
ademds, los valores minimos de dicha eficiencia se dan en la regién en la que la disipacién turbulenta
de energia es maxima. Es decir, los valores mas bajos de n corresponden a los valores més altos de
[OI11] /HS tanto para la secuencia de modelos en velocidades como para la secuencia de modelos con
U y n, 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 estan hechos tinicamente
para 1 cm? (Ec. 4.7 en la pagina anterior), debemos integrar a los largo de la linea de vision, es decir,
considerar la emisién de todo el gas que esta expuesto a los fotones provenientes del plano galactico y
que vemos proyectado en un plano. Para ello, consideramos que la linea de visién 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 didmetro). Entonces, por cada segundo de arco, tendremos
un drea A’:

A’ / arcsec = (46 pc x 9000 pc) / parsec = 3.941 x 10*? cm? arsec™! (4.8)

y ahora, tomamos el flujo que nos llegaria de ese gas a la distancia D = 9.5 kpc y ese serd el brillo

superficial tedrico que tendria la CMT que hemos calculado:
SBha = Lo k A’ / 47D? erg cm™2 57! arcsec ™2 (4.9)

donde k es el numero de capas CMT proyectadas por arcsec. A partir de la Ec. 4.7 en la pédgina

anterior, tendremos:
SBha = 1.6 x 107" k9 n. U ergem™2 s™! arcsec ™2 (4.10)

Donde para una eficiencia 7 = 0.0013, una densidad n, = 0.1 cm~2 (densidad tipica para el DIG a
|z = 2 kpc para la Via Lactea) y un pardmetro de ionizacién U = 4 x 1075, necesitamos k ~ 2400 para
poder llegar al brillo superficial SBy, = 2 x 10717 erg cm™2 s~! 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
SBy, de la CMT es aumentar la densidad ne, sin embargo ain aumentando la densidad en un orden
de magnitud, son demasiadas las capas de mezcla por arcsec que se necesitan para reproducir el SBy,,

observado. Para valores mas altos de densidad, entonces tendriamos ademés el problema adicional de
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no tener suficientes estrellas O en el disco galactico para producir el flujo de fotones ionizantes que se

requeriria.



Capitulo 5

Modelos de fotoionizacion

En este trabajo hemos mencionado en varias ocasiones que los cocientes de lineas producidos por
el DIG no se pueden reproducir con modelos de fotoionizacién que consideren como unica fuente de
fotones a aquellos producidos por estrellas jovenes y calientes (Cap. 1 en la pdgina 3). De hecho en el
Capitulo 2 en la pagina 31 de este trabajo propusimos un criterio de separacién para el gas del DIG
de aquel perteneciente a las regiones H II basandonos en estas diferencias del espectro emitido entre
una y otra regiéon. Este mismo andlisis (Sec. 2.3 en la pagina 47) nos ha permitido retomar la idea
inicialmente propuesta en la literatura por Lyon (1975) y explorada més tarde por Sokolowski & Bland-
Hawthorn (1991) de que el papel que juegan los fotones provenientes de las estrellas evolucionadas
y calientes en la fotoionizacién del medio difuso puede ser comparable (incluso hasta dominante)
a aquel que juegan los fotones escapados de las regiones HII tipicas. En el trabajo realizado por
Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991), los autores concluyen que los modelos de fotoionizaciéon que
toman en cuenta los fotones escapados de regiones H IT y también a los fotones de nticleos de Nebulosas
Planetarias, son capaces de reproducir las observaciones que hasta el momento se tenian del DIG (He,
[NII] y [SII] en imagen directa). Mds tarde, Sokolowski (1993) realiza modelos de fotoionizacién
en los cuales propone tomar en cuenta el aparente calentamiento que sufre un campo de radiacion
(aumento de la energia promedio de la distribucién de fotones) como resultado de la absorcién selectiva
del gas de la nube. En estos modelos, que resultan mucho méas completos que aquellos publicados
en 1991, Sokolowski concluye que el aumento en la energia promedio de los fotones de la fuente
ionizante junto con una disminucién en la abundancia Z del ISM es suficiente para poder reproducir
las caracteristicas espectrales observadas en el DIG. Sin embargo, ambas publicaciones carecen de la
informacién necesaria (intensidades de las lineas: [O 1], [O 1], [O I1I] y He I) para hacer una comparacién
completa de las predicciones de los modelos, con las observaciones que se tienen hoy en dia del DIG

y particularmente del eDIG.

Tomando estos modelos como punto de partida, en este trabajo hemos desarrollado dos grupos de

modelos de fotoionizacién: el primer grupo conformado por modelos similares a los de Sokolowski &
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Bland-Hawthorn (1991) y Sokolowski (1993) utilizando CLouDY ¢08.00 y por lo tanto introduciendo
los cambios que se han dado en la fisica atémica y en la determinacién de la metalicidad del ISM
en mas de una década, ademds de que en este caso hemos utilizado modelos de atmédsferas estelares
de Rauch (1997) como fuentes ionizantes en vez de cuerpos negros (Unicamente para las estrellas
calientes evolucionadas). El segundo grupo de modelos estd conformado por aquellos mucho més
completos ya que combinan, al mismo tiempo, varios efectos sobre la ionizacion del DIG: absorcién de
la fuente ionizante, contribucién de estrellas calientes evolucionadas y cambio de metalicidad del gas.
Al comparar las predicciones de los cocientes de lineas de los modelos, con los datos observacionales
en DIGEDA, hemos encontrado que el aumento de la energia promedio de los fotones de la fuente de
ionizacién del gas difuso, es un mecanismo que permite producir, de manera natural, el comportamiento
de los diferentes cocientes de lineas 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 ionizacion y
calentamiento del DIG, no descartamos la posibilidad de que otros mecanismos fisicos o propiedades
del material (no tomados en cuenta es este trabajo) tengan una influencia significativa en la emisién
de los cocientes de lineas.

En este capitulo de tesis damos una breve descripcién del cédigo numérico CLOUDY, asi como de
los modelos desarrollados por Sokolowski en la década de los 90’s. A partir de ello, realizamos modelos
actualizados de fotoionizacién y una comparacion de éstos con los modelos de Sokolowski. Usando este

punto de partida, posteriormente realizamos modelos compuestos en los que tomamos en cuenta:

1. Absorcion de fotones por una nube de gas intermedia (entre la fuente de fotones y el gas difuso),
2. Contribucion de estrellas evolucionadas y calientes al espectro ionizante, y

3. Disminucion de la metalicidad del DIG por formacion de polvo.

Finalmente presentamos el lugar que los diferentes modelos de fotoionizacién ocupan en los dia-
gramas BPT y su relacién con el problema del mecanismo y fuente de excitacion y ionizacion del

DIG.

5.1. Descripcién del cédigo numérico CLOUDY

Con el objetivo de comparar los resultados de los cocientes de lineas observados en el DIG dis-
ponibles en DIGEDA, desarrollamos modelos tinicamene de fotoionizacién con la version ¢08.00 del
cédigo numérico CLoupy (Ferland, 2003). Este cbdigo fue disenado para, a partir de simulaciones
numéricas, entender ambientes fisicos complejos partiendo de primeros principios. CLOUDY determina
las condiciones fisicas (temperatura electrénica y grado de ionizacién) de una nube de gas fuera de
equilibrio termodindmico local que es excitada por una fuente externa y predice el espectro emitido

por esta nube.



5.1 Descripcion del cédigo numérico CLOUDY

97

Resolviendo las ecuaciones de equilibrio de ionizacién (balance entre el niimero de ionizaciones y
recombinaciones, Sec. 1.1.1 en la pédgina 7), equilibrio térmico (balance entre el calentamiento y el
enfriamiento, Sec. 1.1.2 en la pégina 12) y de transferencia de radiacién, CLOUDY permite predecir
muchas de las cantidades observadas en el gas a partir inicamente de la especificacion de las propie-
dades fisicas de la nube (metalicidad, densidad, factor de llenado) y del campo de radicién que llega
a ella (Distribucién Espectral de Energia).

Los pardametros que minimamente se requieren definir para correr un modelo de fotoionizacién con

CLOUDY son:

» Continuo incidente. Este se refiere al campo de radiacién externo emitido por un objeto
central y que incide en la nube. Normalmente ésta es la tunica fuente de energia de la nube y

para poder definir este parametro es necesario definir tanto su forma como su intensidad:

e Forma del continuo. Esta especifica al c6digo la relacién de intensidades en cada longitud de
onda entre 1 x 10736 m (~100MeV) y 10 m (aunque puede ser especificado omitiendo parte
de este rango). En CLOUDY la forma puede ser una forma analitica (cuerpo negro, emisién
6pticamente delgada libre-libre o una ley de potencia), resultados de cédigos de atmdsferas
estelares (CRFGEN, Mihalas, Kurucz, etc.), interpolando tablas de puntos, como el campo
de radiacion transmitido a través de una nube o bien sumando una serie de continuos

(cuerpos negros, atmosferas estelares, continuos de AGN, etc).

e Intensidad del continuo. Esta puede ser especificada tanto como un flujo de energia, 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 (®(H), fotones/s/cm?), el radio
interno de la nube no tiene que ser especificado y en este caso CLOUDY supondrd una
geometria plano-paralela automaticamente. En este caso las lineas en emision del espectro
serdn determinadas en forma de intensidades (energia radiada por unidad de tiempo y por
unidad de drea 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
estard dada también como luminosidades de las lineas. En este caso la geometria por defecto

se considera esférica.

CLOUDY permite sumar hasta 100 continuos diferentes para formar el continuo incidente. Se
deben especificar el mismo nimero de formas como de intensidades de continuo, en el caso en el

que no sea asi el codigo se detendra.

= Geometria de la distribucién de gas. La geometria que utiliza CLOUDY para resolver las
ecuaciones de transferencia y equilibrio siempre es esférica, es decir en una dimensién radial.

Sin embargo, dependiendo de la relacién que guarde la esfera entre su radio interno (rg) y
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su grosor (Ar), puede mantenerse como una esfera (Ar/rg > 3), simular una cdscara gruesa
(0.1 < Ar/ry < 3) o una geomeria plano-paralela (Ar/ry < 0.1) . Por defecto CLOUDY considera
que la distribucion de gas tiene una densidad constante y el volumen completamente lleno, sin
embargo CLOUDY permite que se utilicen otras leyes de presién (densidades) y parte del volumen

lleno.

e Factor de llenado. Este representa lo agrupado (grumoso) que estd el gas que emite dentro
de la nube. En CLOUDY cuando se introduce un filling factor, la densidad de hidrégeno dada
serd la densidad dentro de las condensaciones de gas, mientras que el espacio alrededor se

considera vacia.

o Geometria limitada por materia. Se tiene esta geometria si el limite externo de la regién de
H esta definida por el limite externo de la nube y no por la opacidad. En este caso la nube
estd ionizada totalmente y es dpticamente delgada al continuo incidente. La luminosidad
de una linea de recombinacién en este tipo de nube (suponiendo una distribucién de gas
homogenea) es proporcional al producto del volumen de la nube por la densidad, es decir,

con la medida de emisién (ver Sec. 1.2 en la pdgina 14).

o Geometria limitada por radiacion. Este tipo de geometria se tiene si el limite externo de
la regién de H' estd definida por la frontera de ionizacién, de tal manera que existen en
la nube tanto regiones neutras como regiones ionizadas. La regién de HT serd en este caso

Opticamente gruesa a los fotones ionizantes de hidrégeno provenientes de la fuente central.

= Composicion quimica. Si no se indica lo contrario CLOUDY considera la abundancia de todos
y cada uno de los 30 elementos quimicos mas ligeros sin tomar en cuenta la existencia de granos
de polvo en la nube. Sin embargo es posible cambiar estas condiciones con un sélo comando. La
composiciéon 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 combinaciéon automéatica de
la composicion quimica es aquella introducida con el comando metals deplete y se refiere a la
disminucion en la cantidad de metales en el gas debido a que se encuentran en granos de polvo.
La composicién por nimero de los 30 elementos respecto al hidrégeno de la metalicidad solar
acual, de aquella utilizada en las versiones del cédigo anteriores a 1994 y de aquella disminuida

por polvo, se encuentra en la Tabla 5.1 en la pagina siguiente.

Para mayores detalles respecto al funcionamiento de CLOUDY, éste cddigo cuenta con la documen-
tacion HAZY (www.nublado.org). Esta viene en tres volimenes en los cuales se describe de manera
detallada cada uno de los parametros y consideraciones que toma en cuenta el codigo numérico. En el

primero de estos voliimenes se describen los comandos utilizados en el c6digo, en el segundo se describe
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A Simbolo Atomo solar old solar Factor de ISM Planetary
12+4log 124log disminucién Nebula
1 H Hidrégeno 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 Nitrégeno 7.93 7.97 1.00 7.90 8.26
8 O Oxigeno 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 Neén 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 Fésforo 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 Argoén 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 1x 1074 2.61 4.08
21 Sc Escandio 3.17 3.20 5x10°° -8.0 -8.0
22 Ti Titanio 5.02 5.04 8 x 1073 2.76 -8.0
23 \ Vanadio 4.00 4.02 6x 1073 2.00 -8.0
24 Cr Cromo 5.67 5.68 6x 1073 4.00 -8.0
25 Mn Manganesio 5.46 5.53 5x 1072 4.36 -8.0
26 Fe Hierro 7.45 7.51 1x10°72 5.80 5.70
27 Co Cobalto 4.92 4.92 1x10°2 3.00 -8.0
28 Ni Niquel 6.25 6.25 1x10°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 mas ligeros utilizadas por CLOUDY c08.00. En la cuarta
columna de esta tabla se encuentran las abundancias solares actuales por niimero respecto al hidrégeno,
en la quinta columna se encuentran aquellas abundancias que utilizaba CLOUDY en las versiones del
c6digo de 1984 a 1994. En la sexta columna se encuentran los factores de disminucién que se asumen
cuando se considera la formacién de polvo en el gas. Estos factores se introducen autométicamente
cuando se usa el comando metals deplete en CLOUDY. Las ultimas dos columnas se encuentran las
abundancias por numero respecto al hidréogeno que considera CLOUDY con las opciones de ISM’ y
Planetary Nebula respectivamente. La descripcién detallada de la fuente de estas abundancias se
encuentra en el manual Hazy 1.

la fisica detras de CLOUDY y en el tercero se describen a detalle los archivos de salida generados por

los modelos numéricos.

5.2. Modelos de fotoionizacion en la literatura

Hemos mencionado varias veces en este trabajo que las propiedades fisicas del DIG, y en general
de una region fotoionizada, influencian las lineas espectrales que emiten y las cuales dan cuenta del
estado de ionizacién y de la temperatura del gas principalmente. Los modelos de fotoionizacién en
una dimension, han sido utilizados por més de dos décadas con el objetivo de reproducir y explicar las
lineas en emisién 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 fotoionizacién desarrollados ha sido completamente satisfactorio en reproducir las

tendencias de los cocientes de lineas del DIG (al menos de [O1], [O11], [OI1I], [NII] y [SII] al mismo
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tiempo). Particularmente aquellas regiones en las cuales tanto el cociente [N 1I]/Ha como el cociente
[OIII]/HS crecen al aumentar la distancia al plano galdctico han presentado un problema para la
interpretacién fisica del DIG. Otra dificultad que hasta el dia de hoy han encontrado varios de los
modelos de fotoionizacién propuestos es que, al suponer regiones limitadas por densidad o materia
(es decir, regiones en las que el 99 % del hidrégeno estd ionizado), la prediccién del cociente [O 1] /Ha
es completamente irreconciliable con las observaciones (demasiado alto en la frontera de las regiones
consideradas debido a la recombinacién y al intercambio de carga entre H* y Q).

Dos casos particulares de los modelos de fotoionizacion en la literatura que tratan de explicar
los cocientes de lineas observados en el DIG (especialmente el DIG extraplanar de NGC 891) 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 ionizacién y excitacion del
gas, ya que ambos producen un endurecimiento de la radiacién ionizante incidente a la nube (aumento
de la energia promedio de los fotones de la distribucién espectral de energias). Estos dos efectos serdn

descritos en las siguientes paginas:

1. Contribucion de fuentes estelares evolucionadas.

Nl o,

(’ s~ Fotones ionizantes producidos por las OB
Hp s
4N Nalbea /
/ ﬂ?ﬁﬁﬁ&
Estrellas OB del disco J

Figura 5.1: Esquema de la distribucion del gas y de los campos de radiacién de los modelos de
Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991).

La posibilidad de que las estrellas evolucionadas y sobre todo aquellas muy calientes (Teg ~
50 — 200 kK) tengan un papel relevante en la ionizacién del gas de baja densidad fue propuesto
por primera vez por Lyon (1975) y retomado més adelante por Reynolds (1984). Un ejemplo de
este tipo de estrelas con aquellos ntcleos 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 aun la temperatura necesaria para ionizar el gas, pero su luminosidad es sumamente
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baja, por lo que su contribucién pudiera ser poco apreciable. En su articulo Reynolds (1984)
propone que las tnicas posibles fuentes con la luminosidad suficiente como para contribuir de
manera significativa a la ionizacién del DIG son las estrellas nticleos de Nebulosas Planetarias
(CPNs) (ver la Tabla 1.1 en la pdgina 20), sin embargo el primer y tnico trabajo en el que se
presentan modelos de fotoionizacién que combinen los efectos de la radiacién de las estrellas
jovenes y calientes (OB) con aquellos de la radiacién 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).

[NII] 6584 / Halpho
[S]] 6717 / Holpho
°
>

0.4

Figura 5.2: Modelos de fotoionizacién desarrollados por Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) en
los que se combinan los fotones ionizantes provenientes de estrellas jovenes y estrellas evolucionadas
(WD). Los péneles (a) y (b) muestran los comportamientos de los cocientes de lineas de [NII]/Ha y
[SII]/Ha respectivamente como funcién del pardmetro de ionizacién U. La linea con sumas en ambos
paneles representa a aquellos modelos en los que la contribucién de los fotones de las estrellas WDs al
espectro ionizante es del 0%, las lineas con asteriscos del 25 %, con rombos del 50 %, con tridngulos
del 75% y las lineas con cuadros del 100 % . Las lineas punteadas corresponden a los cuartiles Q1 y
Q3 de la distribucién de datos observacionales de DIG en galaxias espirales disponibles en DIGEDA
(Tabla 2.4 en la pagina 43).

En este trabajo, Sokolowski & Bland-Hawthorn realizaron modelos limitados por radiacién uti-
lizando el cédigo numérico CLOUDY bajo la suposicién de un gas con geometria plano-paralela
con una densidad local de 1 ecm™2 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 superposicién de cinco atmésferas estelares (Kurucz 1979), de tal manera
que representasen una funcién inicial de masa (IMF) de Salpeter entre 15 y 40 M. Con estos
modelos, cuando Unicamente se tiene la contribucion de estrellas calientes jovenes, Sokolowski
& Bland-Hawthorn reportan estar en el rango de las observaciones hechas hasta aquel momento

del DIG en la Via Léactea 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-
tribucién de los fotones de las estrellas WDs es variable. El cédigo de simbolos utilizados para los
modelos es el siguiente: sumas: 0% de fotones de WDs, asteriscos: 25 %, rombos: 50 %, tridngulos:
75 % y cuadros: 100 %. EL c6digo de colores y simbolos para los datos de DIGEDA son los mismos
que aquellos utilizados en la Figura 2.2 en la pagina 39 de este trabajo.

NGC 891, observacién que los lleva a concluir que los fotones de las estrellas OB no pueden ser
la unica fuente de ionizacién del DIG en NGC 891 y que probablemente, por analogia, tampoco

son la tnica en la capa de Reynolds (linea con sumas en la Figura 5.2 en la pdgina anterior).

A partir de esto, Sokolowski & Bland-Hawthorn desarrollan modelos de poblaciones estelares
mixtas, en los cuales existe un porcentaje de contribucion 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 ain calientes (WDs). Estos autores simulan la radiacién de estas estrellas mediante
la superposicién de cinco cuerpos negros con Teg = 40, 80, 120, 160 y 200 kK de tal forma que

tengan una funcién de luminosidad de Panagia & Terzian (1984):

¢(Terr) oc T ™ (5.1)

Debido a que la distribucion de estrellas OB en las galaxias espirales tiene una escala de altura
muy pequena comparada a la escala de altura de las estrellas WDs, SB91 proponen en este
articulo que los fotones provenientes de estas fuentes van a tener una contribucién 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 pagina anterior. En esta figura,
tanto el panel (a) como el (b) muestran cinco modelos de contribucién variable de fotones

provenientes de WDs (sumas: 0%, asteriscos: 25 %, rombos: 50 %, tridngulos: 75 % y cuadros:
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100 %). En estas gréficas hemos superpuesto los valores de los cuartiles Q; y Qs de la distribucién
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 articulo la conclusion de los autores es que los modelos de fotoionizacién con flujos
compuestos por estrellas OB/WD son capaces de reproducir los rangos de valores observados de
los cocientes [N II] y [SII] respecto a Ha tanto en NGC 891 como en la Via Lictea. Sin embargo
en el momento en el que se hicieron estos modelos no existian observaciones espectroscopicas
detalladas que permitieran hacer una comparacién completa de las predicciones de los modelos
con las caracteristicas observacionales del DIG. Entre otras cosas, hacian falta observaciones
de las lineas espectrales de oxigeno quiza por ello éstas no fueron publicadas en el articulo lo
que hace imposible realizar una comparaciéon completa de estos modelos con las estadisticas que

permite DIGEDA.

Por completés en la Figura 5.3 en la pagina anterior hemos superpuesto los modelos publicados
por SBI1 en el diagrama de diagndstico correspondiente con los datos de DIGEDA (bajo el
mismo cddigo de colores y simbolos que en la Figura 2.2 en la pagina 39). En esta grafica es
notable que los modelos de SB91 tienen un excelente acuerdo con los datos observacionales
del DIG al menos en dos lineas. Desafortunadamente tomar en consideracion tan pocas lineas
permite que una gran variedad de modelos sean capaces de reproducir las observaciones, muchos
de éstos fisicamente imposibles o incapaces de reproducir otras lineas que hasta ahora no se han

observado.

. La absorcién de fotones de las estrellas jévenes.

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 radiaciéon 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 energfa promedio de los fotones); y por otro lado el efecto que tiene la disminucién en la
cantidad de metales que contiene el gas que absorbe por la creacién de particulas de polvo sobre
la emisién de los cocientes de lineas. Los modelos fueron realizados bajo la suposicién de regiones
limitadas por radiacién, al igual que los de 1991, con el cédigo numérico CLOUDY con un factor
de llenado de 0.1, con abundancias solares (modelos de partida) de la versiéon de CLOUDY de
1993 y con geometria plano-paralela. El campo de radiacién 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 absorcién que sufren los fotones al transmitirse se muestran
en el panel (a) de la Figura 5.5 en la pdgina 105, mientras que aquellos modelos en los que
Sokolowski absorbe el 66 % de los fotones ionizantes del campo de radiacién (en este caso el

disco galdctico) y que consideran que el DIG tiene una abundancia de metales disminuida por
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formacién de polvo se muestran en el panel (b) de la misma figura. El efecto de endurecimiento
del campo de radiacién ionizante que se produce por la absorciéon de los fotones se puede ver
en la Figura 5.6 en la pagina 106, en donde se puede observar la disminucién apreciable en la
cantidad de fotones disponibles a 1 Ry (13.6 eV). El efecto de tomar en cuenta esta absorcién
sobre el comportamiento de los cocientes de lineas es bastante notorio (panel (b) de la Fig. 5.5 en
la pdgina siguiente), ya que la energfa promedio de los fotones ionizantes del campo de radiacién

aumenta de ~ 21 eV a ~ 26 eV.

Nubes e gas y polvo en el disco

Sl
\ f’ I Fotones ionizantes producidos por las OB *-\.
= 5T Nb /
. o
Estrellas OB del disco ﬁ{ij{ ‘\

Figura 5.4: Esquema de la distribucién del gas y del campo de radiacién en los modelos de Sokolowski
(1993).

En el panel (b) de la Fig. 5.5 en la pédgina siguiente es claro que los cocientes de lineas son
mucho maés altos bajo el efecto de absorcion de la radiacién ionizante que aquellas producidas
por un campo de radiacién 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 1], [OII] y de Hel, sino uinicamente los rangos de éstos y por lo tanto es

imposible hacer la comparacion completa de los modelos con las observaciones actuales.

Por oro lado, también en el panel (b) de la Fig. 5.5 en la pdgina siguiente, hemos superpuesto
con lineas punteadas los modelos limitados por radiacién no publicados de Sokolowski en 1994.
Estos modelos fueron citados por primera vez por Rand (1998) para comparar las predicciones
de los cocientes de lineas de los modelos de fotoionizacion y de modelos combinados de capa
de mezcla turbulenta con las observaciones espectroscopicas del eDIG en NGC 891. Atin 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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Figura 5.5: Figuras que muestran los comportamientos de los cocientes de lineas de [O I11]/2Ha (su-
mas), [N II]/Ha (asteriscos) y [S1I]/Ha (rombos) con respecto al pardmetro de ionizacién U. En lineas
continuas se muestran las predicciones de los modelos publicados por Sokolowski (1993), mientras que
en lineas punteadas se muestran los modelos de fotoionizacién no publicados desarrollados por Soko-
lowski en 1994 (modelos limitados por radiacién extraidos de la Fig. 2 de Rand (1998)). en el panel
(a) se muestran modelos de fotoionizcién simple y en el panel (b) se muestran los modelos que toman
en cuenta la absorcién de los fotones y la disminucién en la abundancia de metales por formacién de
polvo.

Sokolowski, en la Figura 5.7 en la pagina 107 hemos graficado estos modelos en el diagrama
BPT junto con las observaciones disponibles en DIGEDA. Es claro que aquellos modelos que
unicamente consideran fotones provenientes de las estrellas OB del disco sin absorber (ateriscos),
caen en la zona ya bien identificada de las regiones H1I (el ala izquierda de la gaviota). Mientras
tanto, los modelos con absorcién y cambio de metalicidad (tridngulos), son modelos que, en
ciertos rangos de U, son capaces de reproducir algunas de las observaciones del DIG e incluso se
sitian muy cercanos al centro de la distribucion de las observaciones de éste. Los modelos més
cercanos al extremo de esta distribucién son aquellos limitados por radiacién 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 fotoionizacion

Los modelos desarrollados por SB91 y S93, descritos en la seccién 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 existian observaciones
espectroscopicas del DIG fuera de nuestra galaxia, por lo tanto una comparacién completa de

las predicciones de los modelos con las observaciones era imposible.
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Figura 5.6: Comparacion de dos continuos de modelos Sth99 de formacion estelar continua de
5 x10% afios. En un caso (linea continua), el campo de radiacién no ha sido absorbido por ningu-
na nube de gas intermedia a la fuente y al DIG, y en el otro caso (linea 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 estdn normalizados de tal forma que log ®(H) = 5.5.

2. Segundo, las predicciones de estos modelos para el comportamiento de cocientes de lineas muy
importantes como [O1I], [OI] y HeI (todos ellos respecto a Ha) no fueron publicados, quizé en
gran parte motivados por la falta de observaciones, las cuales hoy se encuentran disponibles para
un numero considerable de galaxias y por lo tanto requieren de modelos que predigan un valor

para éstas.

3. Tercero, de la publicaciéon de estos modelos a la actualidad han pasado méas de 15 anos en
los cuales la informacién de la fisica atémica 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 atmésferas estelares son modelos més precisos que permiten un mayor acercamiento

a la realidad.

4. Cuarto, hemos encontrado que falta claridad en la publicacién de los parametros adoptados para
la realizacién de estos modelos de fotoionizacién, 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 fotoionizacién
que exploren las dos hipétesis planteadas en los modelos de Sokolowski: 1) El aumento de la energia
promedio de los fotones en la SED por absorcién y 2) La contribucién de los WDs al campo de
radiacion ionizante. Para ello, en primer lugar hemos desarrollado una serie de modelos que tratan
de reproducir los modelos de fotoionizacion ya publicados y que se han descrito en la Sec. 5.2. Estos

modelos serdn 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 I1]/Ha y [O I11]/HB como funcién del pardme-
tro de ionizacién U de los modelos de fotoionizacién limitados por radiacion de Sokolowski sobre los
datos de DIGEDA. La linea con asteriscos representa a aquellos modelos de S93 en los que la radicaién
no ha sido absorbida (panel (a) de la Fig. 1 de S93). Con una linea y tridngulos 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 linea y tridngulos (panel (b) de la Fig. 1 de S93). Finalmente los modelos
limitados por radiacién no publicados de 1994 se representan con una linea y cuadros (escaneados de
la Figura 8 de Rand (1998)).

cuenta al mismo tiempo los efectos de absorcién y de contribucién de estrellas evolucionadas en la
ionizacién y excitaciéon del DIG, modelos que nunca antes se habian publicado y que se describen mas

adelante en la Seccién 5.3.3 en la pagina 114.

A partir de este momento, todos los modelos que presentamos mantienen constantes cuatro carac-

teristicas importantes:

1. Geometria plano-paralela. Hemos supuesto este tipo de geometria para los modelos ya que la
radiacion principal sale del plano galdctico de manera perpendicular sin sufrir los efectos de

dilucion geométrica al ionizar el gas difuso del halo galactico.

2. Regiones limitadas por radiacion. En virtud de que el gas que estamos modelando es un gas
difuso que se extiende hasta mas alld de 2 kpc, cuya densidad es una funcién exponencial de
la distancia al plano y que el campo de radiacién no sufre dilucién geométrica (dnicamente la
absorcién por la diversas capas del gas), hemos considerado que aquellos modelos que suponen
que quien determina la “frontera” de la region ionizada es la extensién del campo de radiacién
ionizante, son los modelos méas adecuados para reproducir las condiciones fisicas presentes en el
DIG. Aunado a esto, el cociente [OI]/Ha se emite en la frontera de ionizacién de este tipo de

regiones (debido a que la linea [O 1] se emite en la zona de recombinacién).
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3. ®(H) constante. Zurita et al. (2000b) reportan la luminosidad en Ha del DIG en una muestra de

6 galaxias espirales. Tomando sus niimeros en cuenta y suponiendo que el DIG se encuentra en
equilibrio de ionizacién (ntimero de recombinaciones = nimero de ionizaciones), en este trabajo
hemos supuesto que ®(H) = 3.2 x 10° fotones/s/cm?, es un ntimero representativo y fisicamente
viable para el nimero de fotones que llegan al DIG. Por lo tanto, en los siguientes modelos

hemos considerado siempre un valor constante de log ®(H) = 5.5.

. Variaciones en el pardmetro de ionizacion. Debido a que hemos considerado en todos los modelos

un ®(H) = cte., las variaciones en el pardmetro de ionizacién U, las hemos introducido haciendo
una variacién de la densidad electronica del gas. Esta suposicion es fisicamente justificable ya que
en varios trabajos (e.g. Dettmar & Allen, 1993; Berkhuijsen & Miiller, 2008; Gaensler et al., 2008)
se ha encontrado que la densidad electronica del eDIG va disminuyendo de manera exponencial

con la distancia al plano galactico.

5.3.1. Modelos con absorcion del campo de radiacién proveniente del disco

—4.5
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Figura 5.8: Comparacién de dos continuos emitidos como resultado de modelos Stb 99 de: un brote de
formacion estelar de 15 a 40 M, de edad cero (linea continua) y una formacién estelar continua de
10 a 120 Mg de 5 x10° afios de edad (linea punteada). Ambos modelos han sido normalizados de tal
forma que log ®(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. Atmdsferas estelares. Los modelos de Sokolowski fueron realizados utilizando una combinacién de

modelos de atmdsferas de Kurucz de 15 a 40 Mg, (para simular el campo de radiacién proveniente
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del disco galdctico), mientras que en este trabajo utilizamos modelos completos desarrollados

con Starburst99' de formacién continua con:

a) 15 a 40 Mg de edad cero, y

b) 10 a 120 My de 5 x10° afios.

En la Figura 5.8 en la pagina anterior se muestra la diferencia que hay entre el continuo del
modelo (a) (linea continua en la figura) y el continuo del modelo (b) (linea 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 regién con un brote de formacién estelar después de 5 x 10° afos de que
éste ocurrid, todas las estrellas con M > 40 My ya han evolucionado saliendo de la secuencia
principal, por lo tanto los continuos generados en un brote de 15 a 40 Mg de edad cero y en una

formacién continua de 10 a 120 Mg de 5 x 10° afios son completamente equivalentes.

2. Fisica detrds del codigo. La version de CLOUDY c¢08.00 utilizada en este trabajo es diferente a
aquella utilizada por Sokolowski en la década de los 90’s y contiene los cambios en los pardme-
tros de la fisica atomica que se han dado con forme las investigaciones en este campo han ido

evolucionando.

1.2 2.0
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Figura 5.9: Modelos de fotoinizacion limitados por radiacién desarrollados con CLOUDY ¢08.00 bajo
lo suposicién de una geometria plano-paralela. En el panel (a) se muestra la prediccién de los cocientes
de lineas 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 disminucién en la abundancia de metales por formcién
de polvo. El resumen del cédigo de colores y los principales parametros de los modelos se encuentra
en la Tabla 5.2 en la pagina 111.

La Figura 5.9 muestra los comportamientos de los cocientes de lineas [S1II] (rombos), [NII] (aste-

riscos) y [O IIT] (sumas) respecto a Ha de varios modelos de fotoionizacién. En el panel (a) las lineas

ISoftware dedicado al modelaje de las propiedades fisicas, en particular el espectro, de aquellas galaxias con formacién
estelar. http://www.stsci.edu/science/starburst99/
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negras muestran los modelos publicados en S93, mientras que las lineas verdes muestran modelos con
pardmetros muy cercanos a éstos (no iguales por el tipo de atmdsferas y a la fisica atémica utilizadas
en los modelos). Estos modelos de comparacién (verdes) fueron desarrollados utilizando un modelo
Stb99 de edad cero con masas estelares entre 15 y 40 Mg y con la misma metalicidad solar que tenia
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 lineas mucho mas bajos que aquellos desarrollados
por Sokolowski. Las curvas azules y rojas muestran modelos desarrollados con la misma distribucién de
energia pero esta vez utilizando una metalicidad de gas correspondiente al medio interestelar (ISM) y
a una Nebulosa Planetaria respectivamente. Aunque estos modelos resultan ligeramente maés cercanos
a aquellos publicados en 593, tampoco son iguales. En el mismo panel de la Fig. 5.9 en la pdgina an-
terior, las lineas cyan muestran modelos actuales de fotoionizacién que, por una parte, utilizan Stb99
de formacién continua de 10 a 120 Mg, con una edad de 5 x 10% afios y ademés utliza la metalicidad
solar actual.

Por otro lado, en el panel (b) de la Figura 5.9 en la pdgina anterior se muestran los modelos de
fotoionizacion 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 formacién de polvo). Mientras que en negro se
muestran una vez mas los modelos publicados en S93, las lineas con diferentes colores muestran modelos
desarrollados en este trabajo para diferentes profundidades épticas (7) de los fotones ionizantes de la
fuente (azul: 7 = 1.079, rojo: 7 = 1.772, magenta: 7 = 12.024, amarillo: 7 = 58.884). En esta figura es
claro que aunque en S93 se pretende que haya una absorcién del 66 % de los fotones (7 = 1.079), el
modelo mds cercano a los modelos publicados, es aquel que considera una absorcién del 99.9994 % de
los fotones (7 = 12.024). La discusién de una posible explicacién a este comportamiento se encuentra
mas adelante en la Sec. 5.4 en la pagina 122.

Aun cuando el panel (b) de la Fig. 5.9 en la pdgina anterior es reproducible (aunque no de manera
idéntica quiza por el cambio en los parametros de la informacién de la fisica atomica 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 cémo se realizaron estos modelos
publicados por Sokolowski (1993).

Un resumen de los parametros mas representativos de los modelos utilizados en la Fig. 5.9 en la

pagina anterior se encuentran en la Tabla 5.2 en la pégina siguiente.

5.3.2. Modelos con contribucién de estrellas evolucionadas (WDs)

Estos modelos fueron realizados suponiendo una vez mds un ®(H) total constante y suponiendo
una funcién de masa y de temperatura de las estrellas evolucionadas constante. Esto siguiendo la

funcién 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 T DIG_Abun
Negro Comb de Atm de Kurukz - CLoupy 84 0.0 CLoupy 84
a Verde Stb99 15 a 40 Mg cero CLoupy 84 0.0 CLoupy 84
Azul Stb99 15 a 40 Mg cero Croupy ISM 0.0 Crouny ISM
Rojo Stb99 15 a 40 Mg cero C Planetary Nebula 0.0 C Planetary Nebula
Cyan Stb99 10 a 120 Mg 5 x10° afos Croupy 08 0.0 Croupy 08
Negro Comb de Atm de Kurukz - CLoupy 84 0.0 Disminu polvo
Azul Stb99 15 a 40 Mg cero Croupny 84 1.079 Disminu polvo
b Rojo Stb99 15 a 40 Mg cero CLoupy 84 1.77 Disminu polvo
Magenta Stb99 15 a 40 Mg cero CLoupy 84 12.023 Disminu polvo
Amarillo Stb99 15 a 40 Mg cero CLoupy 84 58.884 Disminu polvo

Tabla 5.2: Tabla en la que se resumen los modelos presentados en los paneles (a) y (b) de la Figu-
ra 5.9. “Comb de Atm” se refiere a la combinacién de modelos de atmdsferas estelares utilizadas por
Sokolowski, “CLOUDY 84” se refiere a las abundancias solares utilizadas en las versiones 84-94 de
Croupny. “CrLoupy ISM” y “C Planetary Nebula” se refiere a los grupos de abundancias descritos
en Hazyl (manual de CLOUDY) para las fases tibias y calientes del medio interestelar. “CLouDY 08"
refiere a las abundancias solares que utiliza actualmente el cédigo numérico y “Disminu polvo” refiere
a una disminucién en la abundancia de los metales por formacién de polvo (columna 6 de la Tabla 5.1
en la pagina 99).

con masas iniciales entre 0.8 y 7.0 Mg, en donde:

L
B(M, L)j—T o M~ L7127 qMdL (5.2)

Si consideramos la luminosidad de las WD’s segtin lo propuesto por Salpeter & Hamada (1951):

Loc M™90 T, (5.3)
substituyendo dL/dT de ésta en la Ecu. 5.2, tenemos que:

®(L) o< T27 (5.4)

Pero, por otro lado:

Lo T (5.5)

Por lo tanto, la funcién de luminosidad de las estrellas evolucionadas como funcién de la tempera-
tura resulta ser casi constante, lo cual facilita mucho los cédlculos. Es importante tomar en cuenta que
para temperaturas mayores a 150 kK esta funcién de luminosidad no se comporta de manera constante
debido a que, para una masa dada, hay un limite en la temperatura y en la luminosidad que pueden
alcanzar las estrellas y son solo las estrellas de alta masa las qe pueden llegar a temperaturas de 150 kK
y su tiempo de evoluciéon es mucho mas corto por lo que la contribucién puede bajar drasticamente.
Los efectos de este hecho seran motivo de un estudio futuro.

En los paneles (a) y (b) de la Figura 5.10 en la pdgina siguiente se muestran los resultados de los
modelos con geometria plano-paralela y limitados por radiacién en los cuales se combina el espectro
ionizante producido por las estrellas OB que sale del disco galdctico (simulado con un modelos Sth99),
con un porcentaje variable de contribucién de cinco espectros de estrellas evolucionadas que repre-

sentan a las estrellas WDs del disco grueso y halo galacticos. En el caso de las lineas punteadas estas
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Figura 5.10: Modelos con geometria plano-paralela y limitados por radiacién en los cuales se combina el
espectro ionizante producido por las estrellas OB que sale del disco galdctico (simulado con un modelo
de Stbh99), con un porcentaje variable de contribucién de cinco espectros de estrellas evolucionadas.
Las lineas punteadas representan modelos en los que estas estrellas fueron modeladas utilizando cinco
cuerpos negros (Teg = 40, 80, 120, 160 y 200 kK). Las lineas continuas representan aquellos modelos
en los cuales estas estrellas fueron simuladas utilizando cinco modelos de atmoésferas estelares de
Rauch (1997) (Teg = 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 tridngulos con 75 % y
los cuadros con el 100 % de fotones de WDs.

estrellas fueron modeladas siguiendo los pasos de SB91: utilizando cinco cuerpos negros (Teg = 40, 80,
120, 160 y 200 kK), mientras que las lineas continuas representan aquellos modelos en los cuales las
estrellas WDs fueron simuladas utilizando cinco modelos de atmoésferas estelares de Rauch (Teg = 50,
80, 120, 160 y 190 kK). En ambos paneles de la Fig. 5.10 cada curva representa un modelo con dife-
rente proporcién de fotones de las WDs con respecto a los de las estrellas OB (sumas: 0 %, asterscos:

25 %, rombos: 50 %, tridngulos: 75 % y cuadros: 100 %).

Si comparamos los cocientes de la Fig. 5.10 con aquellos de la Fig. 5.2 en la pagina 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 (lineas 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 atmésferas estelares (lineas sélidas) los rangos obtenidos se parecen un poco més a los publicados,
sin embargo aunque la forma de las curvas es muy similar, el maximo de [N 1I]/Ha de los modelos de
SBO1 se tiene para U =1 x 10~ mientras que en nuestro caso éste se encuentra un poco desplazado
(alrededor de U = 3 x 10~%). Al igual que en el caso de los modelos de la Sec. 5.3.1 (593), los resultados
de los modelos de SB91 son reproducibles hasta cierto punto pero bajo condiciones diferentes a las
publicadas en ambos articulos.

Por completés en la Figura 5.11 en la pégina siguiente se muestran los modelos compuestos de
Sth99 de 15 a 40 My, de edad cero, con las cinco atmdésferas estelares de Rauch (modelos con lineas

punteadas de la Fig. 5.10), superpuestos en las observaciones de DIGEDA. En esta figura el cédigo
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Figura 5.11: Modelos de la Fig. 5.10 (en los que se toma en cuenta la contribucién de los fotones duros
provenientes de las estrellas WDs) graficados sobre los datos de DIGEDA. En estos modelos no hay
absorcion de ningin tipo por el gas, la metalicidad de éste es solar y los espectros se han combinado
haciendo uso de un modelo Sth99 (ver texto) y una combinacién de modelos de atmésferas de Rauch
(1997) de 50, 80, 120, 160 y 190 kK de contribucién variable al total de fotones ionizantes (sumas: 0 %,
asteriscos: 25 %, rombos: 50 %, tridngulos: 75% y cuadros: 100%). El cédigo de colores y simbolos
para los datos de DIGEDA es el mismo que en la Figura 2.2 en la pdgina 39.

de simbolos para los modelos es el mismo que en la Fig. 5.10 en la pagina anterior, mientras que para
los datos en DIGEDA es el mismo que en la Fig. 2.2 en la pdgina 39. En estas gréficas en cada una
de las curvas el parametro de ionizacién varfa de 1 x 107° a 3 x 1073, Es claro que aquellos modelos
con més 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 (lineas punteadas en la Fig.5.11),
tal como se indica en el articulo de SB91, son poco exitosos en la reproduccion de la distribucién de

datos observacionales del DIG.
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Figura 5.12: Esquema de los modelos de fotoionizacién combinados propuestos en este trabajo. En
este escenario los fotones producidos en las regiones de formacién estelar son absorbidos, en un cierto
porcentaje, por el medio que rodea a las regiones HII y que permea los discos galdcticos. Aquellos
fotones que escapan de este medio suben al halo combindndose con los fotones producidos por las
estrellas WDs (en porcentaje variable dependiendo de la altura al plano galdctico). Finalmente esta
radiacién 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 absorcién de cierto porcentaje de fotones ionizantes de la fuente (Sec. 5.3.1)
como la inclusién de estrellas muy calientes evolucionadas (Sec. 5.3.2), tienen un efecto de aparente
calentamiento del espectro ionizante (aumento de la energfa promedio de los fotones ionizantes). Este
efecto es justamente el requerido para la reproduccién de los datos observacionales del DIG (aumento
de [N1I] y [O1II] al mismo tiempo), sin embargo tomando cada uno de estos efectos por separado,

para reproducir los cocientes de lineas observados en el DIG, es necesario que:

1. Se absorba més del 99.9 % de los fotones ionizantes producidos por las estrellas OB (argumento
fisicamente inviable por la cantidad de fotones que escapan del plano de una galaxia y por el
flujo absoluto de HB del DIG), o bien

2. Se requeriria 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 asi poder reproducir las tendencias de las
observaciones (aumento de [O 1], [NII], [SII] con la distancia al plano). Esto es fisicamente
inviable ya que significaria que conforme nos alejamos del plano de la galaxia, las estrellas WD
son cada vez menos evolucionadas (e.d. mds calientes), y sabemos que la poblacién estelar del
halo es mucho mas antigua que aquella del disco grueso y ésta a su vez que aquella del disco

delgado (donde se encuentran confinadas las regiones de formacion estelar).
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Figura 5.13: Descripcién gréfica de los tres posibles escenarios de la distribucién del eDIG. En el
primer escenario se considera un gas de distribucion continua. FEn el segundo escenario se considera un
gas con una distribuciéon en grumos, pero estos llenan una buena parte del espacio. El tercer escenario
se considera también una distribucién 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 pagina anterior. En esta distribucién el espectro ionizante
proveniente de las estrellas OB es absorbido por una capa de gas y polvo que se encuentra en el mismo
disco galactico. Posteriormente se mezcla con la radiacién proveniente de las estrellas evolucionadas y
calientes (WD) para que ésta combinacién de espectros sean los que finalmente ionicen al gas del eDIG.
La proporcién en porcentaje de fotones con los que contribuye cada una de las fuentes ira 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 ®(H) se mantenga constante.

En cuanto a la distribucién del gas ionizado difuso en el halo, hemos considerado tres posibles
casos, los cuales se muestran de manera esquemaética en la Figura 5.13. En el primer escenario, si
se considera un gas de distribuciéon continua, la estructura de ionizacién del gas que se espera es la
misma que se encuentra tipicamente en una nube fotoionizada por una estrella central, es decir, la
emisién de [O III] seguida espacialmente de aquella de [O1I] y ésta a su vez de la de [O1]. En el eDIG
particularmente se encuentra un comportamiento diferente en virtud de que en cada punto del halo es
posible encontrar emisién en las tres lineas en la misma region espacial. Por lo tanto el escenario uno es
incapéas de reproducir de manera natural las observaciones, es decir es necesario, para poder reproducir
el comportamiento de los cocientes de lineas observado en el eDIG, tomar en cuenta que el gas se
encuentra distribuido en condensaciones con n, > 0 cm™>. 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 geometria y estructura de ionizaciéon 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
aproximacion, en los modelos de este trabajo consideramos unicamente la ionizacién de la cara de la
nube de gas que recibe de manera directa los fotones provenientes del disco galdctico.

del volumen del halo de la galaxia. En este caso, la ionizacién del gas no es capas de llegar hasta las
alturas en las que tipicamente 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 fotoionizacién 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 galdctico. En este escenario la geometria y estructura
de ionizacién que cada una de estas condensaciones presenta se muestra de manera esquemaéatica en
la Figura 5.14. Cada uno de los modelos de fotoionizacién en este trabajo representan a cada una de

estas condensaciones de gas.

Los modelos desarrollados son modelos limitados por radiacién con geometria 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 formacién continua de 5 x 10° afios) han sido
absorbidos en un 66 % por el gas y el polvo que rodea a las regiones de formacién estelar y que permea
los discos galdcticos. 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 < Teg < 190000 K, simuladas mediante la combinacién de cinco atmdsferas 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

lineas 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 ningin gas en su camino entre la estrella y el gas di-
fuso. Estos modelos se muestran con lineas continuas en la Figura 5.15 en la pagina siguiente.
Las sumas representan aquellos modelos en los que no hay contribucién alguna de los fotones
provenientes de las estrellas WDs, y los cuadros representan a aquellos modelos en donde la
contribucién de los fotones de los WDs es del 100% (aumentando en pesos del 25%). En esta
figura, en lineas punteadas se muestran los modelos desarrollados sin tomar en cuenta la ab-
sorcién selectiva de los fotones provenientes de las estrellas OB (Sec. 5.3.2 en la pagina 110 y

Fig. 5.11 en la pdgina 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 evolucién que tengan las Nebulosas
Planetarias serd la cantidad de gas que atn las rodea (més jéven 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 estan absorbidos en un 50 % (tomando en cuenta nebulosas
evolucionadas y jévenes). En este caso el endurecimiento del espectro ionizante compuesto es
mayor a aquel en el que no se toma en cuenta esta absorcién. Los modelos de este caso se
muestran en la Figura 5.16 en la pagina 119 en lineas continuas y bajo el mismo cédigo de
simbolos que los modelos anteriores. Una vez més se muestra la comparacién del efecto que la
absorcion del campo de radiacién tiene sobre los cocientes de lineas emitidos por el DIG mediante
la comparacién con los modelos que no toman en cuenta ninguna absorcién pero si la existencia

de estrellas WDs (lineas punteadas).

3. Finalmente desarrollamos modelos en los que hemos supuesto que el gas del halo de la galaxia
tiene una composicién quimica en la cual los metales se ven disminuidos por la formacién de
granos de polvo (Tabla 5.1 en la pagina 99). Estos modelos se muestran en la Figura 5.17 bajo la
misma convencion de simbolos y lineas que las Figs. 5.15 y 5.16. En este tipo de modelos no sélo
el espectro ionizante es mas caliente sino que ademads 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 comparacion con los modelos sin absorcién pero con estrellas WDs

(lineas punteadas).

En la Tabla 5.3 en la pagina 121, se encuentra un resumen de los pardmetros utilizados en estas

tres secuencias de modelos asf como de los pardmetros de la secuencia de comparacién (modelos de la
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Figura 5.15: Modelos de fotoionizacién que combinan dos efectos sobre el gas (lineas continuas): 1)
absorcion del campo de radiacién que sale del disco galdctico y 2) contribucién a los fotones ionizantes
tanto de estrellas jévenes (OB) como de estrellas evolucionadas calientes (WDs). Estos modelos utilizan
espectros de StB99 de formacién continua de 5x 10 afios con metalicidad estelar solar (para el espectro
integrado de las estrellas jovenes), y de atmdsferas 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 absorcién de los
fotones ionizantes de las estrellas OB es del 66 %, mientras que la contribucién al espectro total de
las estrellas evolucionadas es variable (sumas: 0%, asteriscos: 25 %, rombos: 50 %, tridngulos: 75 %,
cuadros: 100%). Las lineas punteadas representan a los modelos descritos en la Figura 5.11 en la
pagina 113.
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Figura 5.11 en la pdgina 113).

Predicciones de los modelos de fotoionizacién

Un aspecto muy importante que queda pendiente es la prediccién del cociente HeI/Ha de los
modelos de fotoionizcién. En la Figura 5.18 en la pdgina 121 se muestra la prediccién de este cociente
con respeto al porcentaje fotones ionizantes provenientes de las estrellas WDs (panel (a)) y como
funcién del pardmetro de ionizacién (panel (b)). En estas figuras se puede ver que la prediccién mds
baja de dicho cociente es de HeI/Ha ~ 0.04, mientras que Rand etal. (2008) reporta como limite

superior a sus observaciones un cociente HeI/Ha ~ 0.045. Por las razones ya mencionadas en la
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Figura 5.16: Modelos similares a los de la Figura 5.15 en la pagina anterior. En este caso el espectro
compuesto de los WDs ha sido absorbido en un 50 % de los fotones ionizantes. Las lineas punteadas
representan los modelos de la Figura 5.11 en la pagina 113.
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Sec. 4.3 las observaciones relizadas por Rand son observaciones en las que se puede tener un alto
grado de confianza y en ellas sélo se reporta un limite superior debido a la dificultad que tiene Hel
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 quizd una
mayor absorcién de los fotones provenientes de las estrellas WDs, lo cual daria como resultado una
disminucion de dicho cociente. Debido a que en DIGEDA no se cuenta con una muestra apreciable
de observaciones de esta linea, no podemos hacer una comparacién confiable de las observaciones
con las predicciones de los modelos tedricos, es por ello que se hace indispensable la realizacion de
observaciones mucho mas profundas del DIG, sin embargo las diferencias entre las predicciones de los
modelos y las observaciones no parecen ser irreconciliables. Por el momento sé6lo nos es posible decir
que son poco probables aquellos modelos que predicen He I/Ha > 0.06, es decir aquellos modelos con

U< 1x10~* y un porcentaje de contribucién de los fotones provenientes de los WDs > 50 %.

Por otro lado, en la Figura 5.19 en la pagina 122 se muestran las predicciones del cociente de las

lineas infrarrojas [Ne II1] /[Ne II] de los modelos de la Fig. 5.16 bajo el mismo cédigo de simbolos. En la
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Figura 5.17: Modelos similares a los de la Fig. 5.16 en la pagina anterior. En este caso el espectro
compuesto de los WDs esta absorbido por un gas cuya metalicidad estda disminuida por formacion de
polvo. Las lineas punteadas representan los modelos de la Fig. 5.11 en la pagina 113
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Sec. 4.3.1 en la pagina 78 mencionamos que Rand et al. (2008) reportaron observaciones (tinicamnete
tres puntos) de las lineas infrarrojas de [Nell] 12.8 ym y [Nelll] 15.56 um. En este articulo Rand
etal. reporta 0.32 como el valor maximo del cociente [Nelll]/[Nell] en el halo y 0.13 en el disco,
con una tendencia de aumento como funcién de la distancia al plano |z|. Es claro en la Fig. 5.19
en la pagina 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 funcién de
|z] encuentra una explicacién similar a aquella que encuentra la misma tendencia presentada por los
cocientes [O III]/Hp, [N 1] /Ha y [S 1] /Ha: al aumentar la distancia al plano de la galaxia el porcentaje
de contribucién de fotones provenientes de los WDs es mayor, por lo tanto, la temperatura promedio
de los fotones del campo de radiacion incidente al DIG es cada vez mayor y en consecuencia estos

cocientes también lo son.
Por tltimo, la Figura 5.20 en la pédgina 123 muestra el comportamiento del cociente de [OIII]
A5007/M4363 (diagnéstico de temperatura electrénica, el cociente disminuye con el aumento de la

temperatura) con respecto al cociente [NII]/Ha. En esta gréfica, ademds de observar los valores
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Figura Linea 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 caracteristicas de las cuatro series de modelos de fotoionizacién
actuales. En cada una de las series la contribucién 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
formacion de polvo considerada por CLOUDY 08 (Tabla 5.1 en la pdgina 99). En la primera columna
se encuentra el nimero de figura que representa dichos modelos en este trabajo. Las columnas 3 y
5 representan el porcentaje de absorcién 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.
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Figura 5.18: Predicciones de los modelos de fotoionizacion en los que se combina la absorcion de la
radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribucién variable de
las estrellas evolucionadas (WDs). En el panel (a) se muestra la variacién del cociente He I/Ha con
respecto al porcentaje de contribucién de las estrellas WDs, mientras que en el panel (b) se muestra
la variaciéon del mismo cociente respecto al parametro de ionizacion.

predichos por los modelos de fotoionizacién propuestos en este trabajo, encontramos que para un valor
dado del pardmetro de ionizacién, el aumento en el cociente [N II]/Ha se da mediante el aumento en
la temperatura electrénica del gas. Sin embargo existe un rango en el cual el aumento de [N1I]/Ha
se puede dar dismunuyendo la temperatura electrénica siempre y cuando el pardmetro de ionizacion
disminuya también.

Ninguno de los tres diagndsticos presentados en esta seccién cuentan con un nidmero importante
de observaciones en DIGEDA por lo que no se hace una comparacion estadistica, sin embargo hemos

graficado los valores de estos tres cocientes de lineas (He I, [NeIIl]/[NeIlI] y [O III] 5007/4363) ya que
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Figura 5.19: Predicciones de los modelos de fotoionizacion en los que se combina la absorcion de la
radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribucién variable de las
estrellas evolucionadas (WDs) que también han sido absorbidas en un 50 %. Las sumas representan
modelos en los que la contribucién de los fotones de los WDs es del 0%, los asteriscos del 25 %, los
rombos del 50 %, los tridngulos del 75 % y los cuadros del 100 %.

los consideramos como diagnésticos muy importantes en los cuales hay que enfocar el estudio del DIG.

5.4. Discusion sobre los modelos de fotoionizacion

En primer lugar, la suposiciéon de que el DIG es una region limitada por radiacién, en los modelos
realizados en este trabajo, ademas de parecer la descripcién mas adecuada a la distribucién 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 emision de [O I] que se encuentra en el
DIG. En el caso de los modelos limitados por materia, la zona de recombinaciéon del gas es escasa y por
lo tanto la emisién de la linea [O I]A6300 es muy baja aunque es posible variar el resultado del cociente
[O1]/Ha dependiendo de la profundidad éptica que se considere para “cortar” el modelo; en el caso
de los modelos limitados por radiacién la extension de la zona de recombinacion es suficientemente
grande como para tener una emisién de [O I] apreciable respecto a Ha.

En el panel (b) de la Figura 2.2 en la pagina 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 ionizacién esté determinada
por el balance que jueguen los fotones ionizantes con la materia.

Por otro lado en la Sec. 5.3.1 en la pagina 108 hemos concluido que los modelos desarrollados
en este trabajo mds cercanos a los modelos publicados por Sokolowski (1993), son aquellos con una
absorcién del 99.9994 % (7 = 12.024 ~ 1x 10':%%) de los fotones ionizantes y no modelos que consideren

una absocién del 66 % (7 = 1.079 ~ 1 x 10%-933) de los fotones ionizantes como se indica en S93. Esto se
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Figura 5.20: Predicciones del cociente [OIII] 5007/4363 de los modelos de fotoionizacién en los que
se combina la absorcion de la radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y
una contribucién variable de las estrellas evolucionadas (WDs) que también han sido absorbidas en
un 50 %. Las sumas representan modelos en los que la contribucién de los fotones de los WDs es del
0%, los asteriscos del 25 %, los rombos del 50 %, los tridngulos del 75 % y los cuadros del 100 %. Este
cociente de [OI1I] es un diagndstico de la temperatura electrénica del gas emisor ya que este cociente
deisminuye con el aumento de la temperatura (Figura 5.1 de Osterbrock, 1989).

puede deber a una confusién con el logaritmo de la profundidad éptica ya que la entrada de CLOUDY
“stop Lyman optical depth”, considera que el dato dado es el log 7 y no 7 (es decir, si la entrada
en CLOUDY es: “stop Lyman optical depth = 1.08”, el cédigo considerara una profundidad éptica
7~ 12). Aunque los cocientes de lineas en este caso estdn dentro del rango de las observaciones, este
modelo que considera méas del 99 % de los fotones absorbidos es fisicamente inviable ya que el flujo
absoluto de HB es sumamente bajo.

Es importante resaltar que la absorcion de los fotones producidos por las estrellas OB del disco,
provee un mecanismo natural de aumento de la energia promedio de los fotones que llegan a ionizar y
excitar el DIG (ver Fig. 5.6 en la pagina 106). Este efecto sobre los cocientes de lineas se ve claramente
en la Figura 5.9 en la pagina 109 y parece ser un mecanismo importante a considerar en la emsion del
DIG.

Por otro lado, la implementacién del uso de modelos de atmdsferas estelares en vez de cuerpos
negros para las estrellas evolucionadas parece jugar un papel muy importante en la prediccién de los
cocientes de lineas en los modelos de fotoionizacién del DIG (Figura 5.10 en la pagina 112). Esto se debe
a que el continuo producido por la combinacién de cinco atmédsferas estelares tiene una contribucién
apreciable de fotones duros (1.5 Ry < E < 3.5 ), que los cuerpos negros no tienen. En la Figura 5.21 se
muestra una comparacién del continuo combinado por cinco cuerpos negros (linea punteada) contra
el continuo combinado por cinco modelos de atmdsferas estelares (linea continua), donde se puede ver

esta diferencia.
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Figura 5.21: Comparacién de dos continuos combinados por cinco cuerpos negros (linea punteada,
Ter=40, 80, 120, 160 y 200 kK) contra el continuo combinado de cinco modelos de atmdsferas estelares
(linea continua, Ter=50, 80, 120, 160 y 190 kK).

El aumento del porcentaje de contribucién de las estrellas WDs (fuente de fotones duros) con la
distancia al plano galdctico |z| parece ser la razén por la que, en su mayoria, las galaxias espirales vistas
de canto presentan un aumento del cociente [O III]/HG y [N II]/Ha (principalmente) como funcién de
la distancia al plano de la galaxia. Este efecto es evidente en la Figura 5.15 en la pagina 118 en donde
para un pardmetro de ionizacién dado U, el aumento en el porcentaje de fotones provenientes de las
estrellas WDs es el pardmetro que permite un aumento de [O 1], [O 11}, [OI1I], [NII] y [S II] respecto

a Ha al mismo tiempo.

En el panel (c) de la Figura 5.15 en la pdgina 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 [SII] y/o [N II] en los modelos. La suposicién 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 fisicamente plausible en virtud de que el gas del halo
galdctico es menos metdlico que el del disco (ya que no ha sido enriquecido por varias generaciones
de estrellas) y es ahi en donde se encuentra la mayor parte de DIG observado (lo que hemos llamado

eDIG).

En la Figura 5.17 en la pagina 120 se puede observar el efecto en los cocientes de lineas emitidos
que produce la disminucion del contenido de metales en el gas difuso por formacién de polvo. Al
disminuir el nimero de enfriadores (metales) permite llegar al extremo del ala derecha de la gaviota
(distribucién 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 podria ayudar

a compenzar el gradiente de Q(H") como funcién de la distancia al plano.
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Sin embargo, ésto tiene la gran desventaja de que no es posible dar una solucién tinica de porcentaje
de contribucién de fotones de los WDs y de metalicidad del gas del DIG al mismo tiempo para una
observaciéon dada. Es decir, hay una degeneracion en los modelos que tratan de reproducir los datos

observacionales del DIG.

log Flujo (erg/cm2/s)

Energia (Ry)

Figura 5.22: Comparacién de los continuos incidentes al DIG utilizados en los modelos de este trabajo
(todos normalizados a ®(H) = 3.16 x 10° s~! ¢m—3): continuo de una formacién continua de 10
a 120 My sin absorcién (negro), continuo anterior absorbido en un 66 % de los fotones ionizantes
(magenta), combinacién de un 25% de fotones provenientes de una formacién estelar continua y
un 75% de fotones provenientes de estrellas evolucionadas (verde), misma combinacién 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 disminucién de metales en el gas del DIG debido
a la formacién de polvo (azul).

Finalmente, en la Figura 5.22 se muestra una comparacién de las cinco series de continuos utilizados
en este trabajo. Los modelos negro y magenta no tienen contribucién 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 absorcién del campo de radiacién produce
efectos muy importantes en el espectro emitido por la fuente, el principal efecto es aquel producido por
la contribucién de fuentes estelares sumamente calientes (50 < Teg < 200 kK), apoyando la hipdtesis

propuesta por Lyon en 1975.

Congruencia del flujo ionizante proveniente de las estrellas evolucionadas

Al igual que los modelos realizados en el capitulo anterior de este trabajo, los modelos desarrollados
con el cédigo numérico CLOUDY, son capaces de reproducir la distribucién de los cocientes de lineas
observados en el DIG. Sin embargo hemos visto también que esto no es suficiente para poder confirmar
la propuesta de la existencia de una séla fuente de ionizacién para el DIG (la fotoionizacién), atin

cuando ésta provenga de dos poblaciones estelares distintas. Es necesario, por lo tanto, hacer una
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discusioén respecto al flujo de fotones ionizantes de hidrégeno provenientes de las estrellas WDs que
hemos supuesto y aquel detectado en diferentes galaxias.

Quiza la forma sencilla de saber si el flujo total @ que ioniza el DIG y el cual hemos inferido a
partir de las observaciones de Zurita et al. (Cap. 5.3 en la pdgina 105) es congruente con el flujo de
estrellas evolucionadas que tiene una galaxia, es comparando el nimero de estrellas WDs (Nwp) que
se necesitaran para tener un ®(H) = 3.25 x 10° fotones/s/cm? en una galaxia. Para ello es necesario
observar el flujo de fotones, proveniente de una séla estrella, que llega a un elemento de superficie por

unidad de tiempo:

% cos @ (5.6)

(I)(H)* -
donde Q(H?), es el nimero 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 6 es el angulo
de incidencia de los fotones con respecto al elemento de superficie.

Si consideramos una densidad de estrellas:

N
N WD

volumen

entonces tendremos que el flujo total de fotones sera:
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o Jo Jo nr

que resolviendo:

Q).
4

P(H)gor =
donde r es la distancia de la fuente de fotones a una condensacion de gas que esta siendo ionizada
(en este caso R serd el tamafo total de la regién 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 condensacién de gas se encuentra a 2-3kpc de plano de la galaxia
(méxima distancia promedio de las observaciones del eDIG en la literatura). Entonces, si consideramos
también un caso promedio del nimero de fotones ionizantes Q(HY), que emite una estrella WDs
(Q(HY), = 1x10*7 fotones/s), la densidad de estrellas evolucionadas que proveen los fotones necesarios

para ionizar el DIG seria:
4 D(H)or

" RQ(H?)

Si ahora consideramos una galaxia como un cilindro de 10 kpc de radio y de altura 3 kpc (tomando

N ~ 6 kpc™? (5.8)

ésta como la altura tipica méxima del eDIG), entonces el nimero esperado de estrellas WDs que se

requeririan en una galaxia para ionizar el eDIG seria de:

Nwp ~ 100000 estrellas (5.9)
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Desafortunadamente estamos hablando de estrellas que no se observan en el rango 6ptico del
espectro electromagnético (Teg = 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 comparaciéon de la prediccion
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. Comparacion de flujos ionizantes en otros trabajos. Para poder explicar la emisién de gas ionizado
encontrado en galaxias elipticas, Binette etal. (1994) realizaron un modelo del flujo ionizante
que puede ser emitido por la poblacién de un brote de formacién estelar de edad 1.3 x 1010
anos. En este trabajo Binette etal. derivan el nimero de fotones ionizantes y la distribucién
espectral de energias de la radiacion emitida por una poblacién de estrellas generadas en un
brote instantaneo de formacion estelar (utilizando una distribucién de masas de Salpeter (1955)

entre 0.1 y 125 Mg).

En la Figura 1 de este articulo se puede observar que el flujo de fotones ionizantes proviene de
diferentes poblaciones estelares dependiendo de la evolucién temporal del brote de formacion
estelar. Mientras que a edad cero el 100 % de Q(H') proviene de las estrellas jovenes y calientes
OB, éstas evolucionan rapidamente permitiendo que los fotones de las estrellas post-AGB (aque-
llas estrellas que atin conservan su envolvente gaseosa) y old post-AGB (aquellas que hace mds
de 5000 afios que salieron de la rama asintética y que ya no conservan la envolvente gaseosa)
se vuelvan dominantes alrededor de los 5 x 107 aflos, contribuyendo estas tltimas con fotones
ionizantes hasta una edad mayor a los 1010 afios. En este trabajo Binette et al. (1994) hacen una
comparacién de la luminosidad en Ha que predice su modelo para 15 galaxias elipticas 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 tnicas 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 elipticas (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 lineas (EW) aumenta
con la edad del brote de formacién estelar y aquel predicho por los modelos de 1.3 x 10! afios
es de ~ 1.7 A el cual encuentran consistente con aquel medido en las observaciones (1.5 - 4 A).
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 elipticas.

2. Conteo de Nebulosas Planetarias. Buzzoni et al. (2006) basados en la teoria desarrollada por Ren-

zini & Buzzoni (1986) hacen una prediccién del “nimero de Nebulosas Planetarias luminosidad-
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especifico” dependiendo de la edad del sistema de luminosidad Lo v del tipo morfolégico de

éste (en el caso de galaxias completas):

a(t) = Npn/Ltot = B7pN (5.10)

en donde ( es el “flujo evolutivo especifico”, el cual contiene la informacién del tiempo de
evolucién 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, duracién e
intensidad de la estrella en la fase asintética. Posteriormente, hacen una comparacién de este
ntmero 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 limites de magnitud de las observaciones. De tal forma, por
ejemplo para la Via Lictea (que contiene ~ 2000 NP observadas), estiman que debe de haber
alrededor de 25000 NP observables al dia de hoy, lo cual implicaria o = 4 x 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 a = 1.62 x 10~7 con lo cual, si se toma la luminosidad bolométrica de la
Via Léctea como L = 4.4 x 10'° 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 nicleos de NP, asi como de su evolucién, de la funcién de luminosidad de las NP,
etc. hacen que la prediccion de « tenga grandes incertidumbres que, aunadas a las incertidumbres
en los factores de completés de las observaciones, llevan a una prediccion del nimero total de
NP observables en un sistema muy incierta. Por otro lado, en este mismo trabajo, Buzzoni et al.
hacen incapié en la conjunciéon que deben de tener los tiempos de evolucién del nicleo de la
NP y del tiempo dindamico de evolucién de la envolvente gaseosa para que una NP pueda ser

ionizada y por lo tanto observable.

Si bien es cierto que no conocemos el nimero 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 més
alta que aquella de que se de una NP observable, por lo tanto, podemos inferir que el nimero de
WDs debe de ser mucho mayor al nimero que se estima de NPs en una galaxia. Por lo tanto, aunque
no podemos decir si el nimero 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 nimero que parezca irreconciliable con la informacién

que hoy en dia se tiene respecto a este tipo de poblacién estelar en una galaxia.
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Burbujas “fésiles” calientes en los halos galacticos

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 aun calientes. La posibilidad de que estas burbujas fdsiles atin 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 recombinacién de una nube de densidad n, a temperatura T, = 10000 K esta dado

por:
~317x 1078

11
. an yr (5.11)

tr

donde ap es el coeficiente de recombinacién. Para una nube de densidad n, = 0.1 cm ™3 este tiempo
de recombinacién es de 1.2 x 10° afios.

Por otro lado, el tiempo de enfriamiento de la misma nube estard dado por (Ecuacién 6-10 en
“Physical Processes in the Interstellar Medium”, Lyman Spitzer 1978):
2.0 x10*

np

r yr (5.12)

donde np, es la densidad de protones en el medio (que si se considera compuesto unicamente de
hidrégeno es igual a n,). Suponiendo la misma densidad que en el caso anterior, el tiempo de enfria-
miento de la nube es de 2 x 10 afos. Es decir, una nube supuesta de T, = 10000 K y n, = 0.1 cm ™3
tarda en recombinarse 6 veces mas que lo que tarda en enfriarse, por lo tanto el tiempo de “vida” de
una nebulosa “fésil” estara determinada por este 1ltimo (ya que es el més corto). 2 x 10° afios es un
tiempo muy corto como para considerar a estas nebulosas fésiles como una contribucién primaria a la

emision del eDIG.
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Capitulo 6

Conclusiones

Al inicio de esta invesigacion, nos planteamos como objetivo buscar una respuesta a tres preguntas

fundamentales en el estudio de Gas Ionizado Difuso:

1. {Cudl es la diferencia empirica entre el gas de las regiones HII y aquel del DIG y que por lo tanto

nos permite hacer una clasificacién objetiva de estos dos medios (ambos tibios y ionizados)?

2. ;Cual es la diferencia en las caracteristicas fisicas de ambos medios que permite hacer esta

diferenciacion?
3. (Cuadl o cudles son las fuentes de ionizacién y calentamiento més probables del DIG?

Para poder alcanzar estos objetivos dividimos la investigacién en dos partes: el enfoque estadistico
y el tedrico (a partir de modelos numéricos). Cada una de las partes nos permitié dar respuestas

concretas a estas dos preguntas:

1. Encontramos que aquellas regiones con log([NII]/Ha) <-0.5 pueden ser clasificadas como re-
giones HII y aquellas regiones cuyo log([NII]/Ha) >-0.3 pueden ser clasificadas como DIGs,
dejando los valores intermedios como regiones de transicion. Aunque varios de los cocientes de
lineas estudiados presentan diferencias claras entre las regiones HII y el DIG, el [N1I]/Ha por la
clara diferencia entre las distribuciones, porque no requiere correcciéon por enrojecimieno y por
la cantidad de observaciones con la que se hizo la estadistica, parece ser el mas indicado para

dar un criterio de diferenciaciéon entre ambas regiones.

2. La diferencia fisica fundamental entre los dos tipos de regiones parece ser la temperatura del gas
(el DIG es més caliente que las regiones HII). Esta diferencia, atin siendo ambos medios tibios,
hace que la distribucion de varios de los cocientes de lineas entre una regién y otra cambien
sustancialmente. Entre estos cocientes de lineas se encuentran principalmente [O 1], [N1II] y

[S1j.
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3. Los modelos de fotoionizacion limitados por radiacién desarrollados utilizando un campo io-
nizante compuesto por una combinacién de fotones de estrellas OB del disco absorbidas con
fotones de estrellas evolucionadas calientes (WD), reproduce naturalemente la distribucién y
comportamiento de los diferentes cocientes de lineas observados en el DIG. Aunado a ésto, la
comparacién con varias fuentes en la literatura parece indicar que la poblacién de estrellas WD
estimada para varias galaxias espirales y elipticas, tiene una contribucién de fotones ionizantes
que es plausible con lo necesario para ionizar al DIG bajo las suposiciones de los modelos de

este trabajo.

Ademas, durante el proceso de esta investigacion, el trabajo realizado nos permitié llegar a una
serie de conclusiones que vale la pena mencionar y para ello, a continacién hacemos una descipcién

breve del trabajo realizado.

Enfoque estadistico

Realizamos la recopilacién de los datos observacionales del DIG en la literatura, lo cual nos permi-
ti6 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 transicién y regiones difusas. Los datos fueron digitalizados
de 17 referencias bibliogrificas 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 tenia una clasi-
ficacién de las regiones observadas, de estos datos ~ 96 % correspondian a datos de galaxias espirales
vistas de canto (en donde el DIG queda relativamente aislado de las regiones de formacion estelar).
Por lo tanto, para este tipo morfolégico de galaxias propusimos un primer criterio de clasificacién del
DIG en este trabajo basandolo en la distancia de la regién observada al plano de la galaxia. De esta
manera, todas aquellas regiones cuya distancia al pano fuera menor a 500 pc fue considerada como
region HII, aquellas con una distancia entre 500 y 1000 pc fue considerada como region de transicién
y todas aquellas con una distancia mayor a 1kpc fue considerada DIG extraplanar (eDIG).

De esta manera ~ 98 % de los datos en DIGEDA pudieron ser incluidos en un anélisis estadistico
basado en los diagramas de diagnéstico de lineas de emisidn, tal como [OIII]/HS vs [N1I]/Ha (dia-
grama BPT). El primer resultado que encontramos de este andlisis fue que la regién en la que se
encuentran localizados los datos (sin importar si son regiones H1I, transicién o difusas) provenien-
tes de galaxias irregulares se localizan en el extremo izquierdo del diagrama BPT ([O I1I]/Hf alto
y [N1I]/Ha bajo) junto con la distribucién de datos correspondientes a las regiones H I en galaxias
espirales. Esto nos ha permitido proponer que lo que hasta el dia de hoy se han clasificado como
regiones de DIGs en galaxias irregulares son posiblemente regiones H IT 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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ionizacion y excitacién en ambos tipos de gas difuso son diferentes.

Por otro lado, encontramos que las distribuciones de [OIII]/HB, [N1I]/[STI], [NII]/[O1II] y de
la medida de emisién (EM) no muestran diferencias apreciables entre un gas y otro por lo que no
pueden ser utilizados como diagndsticos de clasificacion como se ha propuesto por diferentes autores.
Sin embargo, si se considera el criterio de clasificacién del cociente de [N1I]/Ha es posible encontrar
una medida de emision critica para cada galaxia que permite diferenciar entre las regiones HII y el
DIG.

Los principales resultados de esta parte del trabajo fueron publicados y se encuentran disponibles

en Flores-Fajardo et al. (2009).

Enfoque tedrico

Tomando como punto de partida a la galaxia més estudiada (ademas de la Via Lactea), NGC 891,
desarrollamos modelos suponiendo que el DIG es una capa de mezcla, entre un gas tibio, estatico y
un viento caliente. Estos modelos fueron desarrollados con el c6digo numérico MAPPINGS IC tomando
en cuenta la disipacion de energia que se da en el gas por la viscosidad turbulenta y la fotoioniza-
cién en un modelo fisico tnico. Dos secuencias de modelos desarrollados bajo la descripcién de la
disipacién de energia por conduccion turbulenta nos permitieron reproducir las tendencias globales
de los datos espectroscépicos publicados de NGC891. La primera de estas secuencias es aquella en
la que la veocidad del gas caliente aumenta de 27 kms™' a 133 kms~!. Si esta secuencia fuera una
descripcién fisicamente valida para el mecanismo de excitacion y ionizacién del DIG, esto significaria
que la velocidad del viento caliente aumentaria al amentar la distancia al plano galactico. La segunda
de estas secuencias es fisicamente mas intuitiva ya que supone que el parametro de ionizacién es el
que cambia (disminuye de 4.0 x 107> a 4.0 x 107%) al aumentar la distancia al plano galdctico. En
esta secuencia de modelos pudimos concluir que el proceso de fotoionizacién no es el dominante en la
capa de mezcla en virtud de que la emision de todas las lineas prohibidas disminuyen al aumentar U.

Aunque los modelos desarrollados de capa de mezcla son exitosos en la reproduccion de los datos
observacionaes y de las tendencias que éstos siguen en NGC 891, un cédlculo nos permitié cuncluir que
se requeririan ~ 2400 capas de mezcla por arcsec para reproducir el brillo superficial observado en Ha

2s~Larcsec2) por lo que el argumento no es valido fisicamente.

(2x 107 Tergem™
Los principales resultados de esta parte del trabajo fueron publicados y se encuentran disponibles
en Binette et al. (2009).
Por otro lado, realizamos modelos de fotoionizacién con el c6digo numérico CLOUDY tratando de
reproducir los modelos publicados tomando en cuenta la contribucién de los fotones povenientes de
las estrellas centrales de nebulosas planetarias (Sokolowski & Bland-Hawthorn, 1991, CPNs), y por

el otro la absorcién de un cierto porcentaje de los fotones del campo de radiaciéon proveniente de las

regiones de formacién estelar en el disco galdctico (Sokolowski, 1993). En estos modelos encontramos
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que los parametros de entrada de los modelos publicados en estos articulos no son del todo claros y
no permiten una reproduccion de los resultados que publicaron.

Ademsés de estos dos trabajos, Rand (1998) utiliza modelos de Sokolowski de fotoionizacién que
reporta que no fueron publicados y da una visién de los parametros utilizados en estos modelos. La
reproduccion de los cocientes de lineas predichos por estos modelos tampoco se pudieron reproducir
bajo las condiciones que Rand publica en su articulo.

En resumen, en este trabajo hemos realizado una investigacion bibliogéfica exhaustiva que dio
como resutado la primera base de datos del DIG: DIGEDA. Posteriormente desarrollamos dos tipos
de modelos numéricos buscando la fuente de ionizacién y excitacién del DIG: modelos de capa de
mezcla y de fotoionizacién pura. Proponemos que los modelos de fotoionizacién que toman en cuenta
al mismo tiempo efectos que, por si 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 fisico que prevalece en el DIG.

Trabajo a futuro

El trabajo realizado en esta investigacion ha puesto particular énfasis en trabajo, tanto observa-
cional como teérico, que hace falta por hacer:

De las 29 galaxias de las cuales se cuenta con datos espectroscépicos en DIGEDA, tnicamente
4 de ellas son de tipo morfoldgico irregular, por ello un analisis estadistico 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 asi poder
confirmar o refutar la propuesta realizada en este trabajo de que lo que hasta el dia de hoy se ha
clasificado como DIG en estas galaxias no tiene la misma naturaleza fisica que el DIG en espirales.
Es de suma importancia que las observaciones espectroscopicas que se hagan sean con telescopios de
gran embergadura ya que es necesario detectar emision de muy bajo brillo para poder asi 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 caracteristicas fisicas predominantes
en el DIG en estas galaxias, la informacién que se tiene de varios cocientes de lineas que pueden dar
informacién relevante respecto a la fuente de ionizacién y excitacion del DIG es incompleta. Entre
estos cocientes, la razén de He IN5876/Ha ha sido poco observada y su observacion es indispensable
para acotar la dureza del espectro ionizante del DIG. Otro de estos cocientes de los cuales se carece
de informacidn, es el de [OIIJA5007/A4363, el cual es un diagndstico de la temperatura del gas.
La observacion de estos cocientes de lineas requiere observaciones muy profundas del gas ionizado
difuso con grandes teslescopios o bien con muy largos tiempos de exposicion en telescopios medianos

(OAN-SPM por ejemplo).
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Finalmente, aunque los modelos de fotoionizacion realizados en este trabajo son modelos mucho
més completos que los que habia 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 galdctico, aumento del porcentaje de absorcién del campo de radiacién
que sale del plano galdctico al aumentar la altura al disco de la galaxia (ésto cambia a cada paso la

pendiente del espectro ionizante y por ello la energia promedio de los fotones que llegan al DIG), etc.
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ABSTRACT

Itis generally believed that O stars, confined near the galactic midplane. are somehow able to photoionize a signif-
icant fraction of what is termed the “diffuse ionized gas” (DIG) of spiral galaxies, which can extend up to 1-2 kpe
above the galactic midplane. The heating of the DIG remains poorly understood, however, as simple photoionization
models do not reproduce the observed line ratio correlations well or the DIG temperature. We present turbulent
mixing layer (TML) models in which warm photoionized condensations are immersed in a hot supersonic wind.
Turbulent dissipation and mixing generate an intermediate region where the gas is accelerated, heated, and mixed.
The emission spectrum of such layers is compared with observations of Rand of the DIG in the edge-on spiral
NGC 891, We generate two sequence of models that fit the line ratio correlations between [S n}/He. [O1]/He.
INul[Snl, and [Om}/HE reasonably well, In one sequence of models, the hot wind velocity increases. while in
the other. the ionization parameter and layer opacity increase. Despite the success of the mixing layer models. the
overall efficiency in reprocessing the stellar UV is much oo low, much less than 1%. which compels us to reject

the TML model in its present form.

Kev words: line: formation — hydrodynamics — turbulence — galaxies: individual (NGC 891) — ISM: lines and

bands

1. INTRODUCTION

The vast majority of the free electrons in the interstellar
medium (ISM) of the Milky Way reside in a thick (~900 pe scale
height) diffuse layer. which fills about 20% of the ISM volume.
with a local midplane density of about 0.1 cm™, Such a phase
is now known to be a general feature of external star-forming
galaxies, both spirals (e.g., Walterbos 1998; Oue et al. 2001,
2002) and irregulars (e.g.. Hunter & Gallagher 1990: Martin
1997). It is referred to as the warm ionized medium (WIM) or the
diffuse ionized gas (DIG). For edge-on spirals. only in the more
actively star-forming galaxies does the gas manifest itself as a
smooth, widespread layer of emission detectable above the Hnl
region layer (Rand 1996). It is generally believed that O stars,
confined primarily to widely separated stellar associations near
the Galactic midplane, are somehow able to photoionize a
significant fraction of the ISM not only in the disk but also
within the halo, 1-2 kpc above the midplane, The heating
of the WIM or DIG remains poorly understood. however. As
shown by Madsen et al. (2006), the temperatures of the Galactic
WIM is 2000-3000 K higher than that of Galactic H 11 regions.
Interestingly. the ratios of forbidden lines such as [Sul. [Nu]
or [O1] with respect to He have been shown to anticorrelate
with the WIM/DIG He surface brightness (e.g.. Rand 1995,
hereafter RY8: Madsen et al. 2006). The fainter the emission
brightness. the higher these ratios become. A similar trend is
found with scale height z above the disk in edge-on galaxies.
Reynolds et al. (1999: hereafter RHT) propose that an increase
in gas temperature may suffice to explain such increase in line
ratios. The detailed study by Collins & Rand (2001) of the DIG
in four edge-on galaxies suggests, however. that a systematic
increase in ionization, at least of the fraction of O™, might be
required as well to account for the observed trends.

Turbulent mixing layer (hereafter TML) induced by a hot
wind is one of the mechanisms considered by R98 to provide
supplemental ionization and heating. It allowed the author to
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satisfactorily reproduce the line ratios observed in the DIG of
the edge-on spiral NGC 891 (situated at 9.5 Mpe). In order
to obtain a reasonable fit. however, the mixing layer model
had to be combined with a varying proportion of matter-
bounded photoionized condensations. In this composite model,
the photoionization models were taken from J. Sokolowski
{more information can be found in Bland-Hawthorn et al. 1997),
while the mixing layer calculations were borrowed”* from Slavin
et al. (1993: hereafter SSB). In the present work, we propose
two improvements to the heuristic compaosite model introduced
by R98: (1) an integrated model—the mixing layer and the
matter-bounded photoionized condensations are calculated as
a single-gas component submitted to an external ionizing flux:
(2) better turbulence microphysics—rather than considering a
single TML temperature given by the geometrical mean of the
warm and hot phases, we derive a temperature structure for
the TML using the mixing length scheme presented by Canto
& Raga (1991), later implemented in the emission-line code
MAPPINGS 1 (Binette et al. 1999),

The paper is organized as follows. The equations describing
a TML and their implementation in the code MAPPINGS I¢ are
discussed in Section 2. The results obtained from calculations
of the TML structure and of its emission-line spectrum are
presented in Section 3 and compared with the line ratios from
the DIG of NGC 891. A brief discussion follows in Section 4.

2. MODELING TURBULENT MIXING LAYERS
2.1, Previous Works on TML

It is not so clear what exactly the difference is between
“standard™ shock wave heating (i.e.. heating and/or ionization
due to the passage of a single, well-defined shock wave), and the
heating that takes place in a compressible. TML. In particular,

* In particular, the model of SSB with 1, = 25 kms™'. T = 107 K and

depleted gas metallicities.
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it is not entirely clear whether such a turbulent layer actually
generates a number of weak shock waves, or whether it has
a turbulent cascade ending in turbulent dissipation without the
appearance of shock waves.

The initial work on the theory of astrophysical turbulent
mixing layers was presented by Kahn (1980) in the context
of Herbig-Haro jets. Kahn studied the linear and quadratic
perturbation theory of the interface at the edge of a jet flow.
The linear theory was studied by a number of authors in
considerable detail in the context of extragalactic jets in both
the gas dynamic and the magnetohydrodynamic contexts (see,
e.g., the review of Bodo 1998), For the radiative Herbig-Haro
jet case, numerical simulations have been carried out. e.g., by
Rossi et al. (1997) and Stone et al. (1997). Analytic models
based on the standard “turbulent viscosity™ approach (with
a turbulent viscosity parameterized with a simple. “mixing
length™ approximation) were computed by Cantd & Raga
(1991) and Noriega-Crespo et al. (1996), Also, Dyson et al.
(1995), Lizano & Giovanardi ( 1995), and Taylor & Raga (1995)
computed models that included more or less detailed treatments
of the chemistry associated with mixing layers. However. these
models did not include a proper calculation of the ionization
state and line emissivity of the ionized regions of these flows,
Binette et al. (1999) adopted the mixing layer scheme developed
by Raga & Canté (1997) and incorporated the ionization
evolution of all the species considered and the integration of
the full emission-line spectrum from the mixing layer. These
initial caleulations were intended to explain the spectrum from
small excitation knots observed in Herbig-Haro objects.

In the context of the interstellar and the intracluster media,
Begelman & Fabian (1990) proposed a prescription for evalu-
ating the temperature of a TML. In a subsequent work, SSB
used the same prescription to calculate the emission-line spec-
trum from such layers. Their model included radiative transfer,
which allowed these authors to consider the effect of the ionizing
photons emitted by the mixing layer itself. These calculations
were used by R98 in his study of the NGC 891 DIG.

For the present work, we adopted the mixing length prescrip-
tion of Binette et al. (1999), described below. We also incor-
porated radiative transfer, which will allow us to considers the
impact of ionizing photons that originate not only from the inter-
nal diffuse field produced by the mixing layer, but from external
sources as well, such as the ionizing UV from H 1t regions.

2.2. A Mixing Length Approach

For simplicity, we assume an infinite plane interface. along
which a hot wind of temperature 7., is flowing supersonically
with velocity V,, with respect to a static warm gas layer of
hydrogen number density n,, and temperature T,,. The TML that
develops between the hot and warm phases has a geometrical
thickness /,. as described in the diagram of Figure 1. For the
case of a thin, steady state, high Mach number radiative mixing
layer. the advective terms along the direction of the mean flow
can be neglected with respect to the corresponding terms across
the thickness of the mixing layer (see detailed description in
Binette et al. 2009). Under this approximation. the momentum
and energy equations can be written as

Y _a )
dv:
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Figure 1. Schematic diagram showing the cross section along the v-axis of a
plane-parallel mixing layer of thickness /,, The x-axis mns parallel to the How.
The mixing layer is formed by the interaction of a supersonic hot wind (of
temperature Ty, and velocity Vi) with a static layer of warm gas (of H number
density n, and temperature T, ). The gas is entrained into the mixing layer and
possess o velocity v, which increases monotonically from v = 0 (at vy = 0 up
to V. The different layers are all isobaric. with pressure P, (2= 2k n,T,). The
static layer may contain a photoionized region labeled “H i em.” in the figure.
Two sources of ionizing photons can be considered: external UV sources of
Aux ¢, due 1o hot stars and the X-ray diffuse field generated by the hot wind
@y (of column Ny and average temperature Ty ). The relative importance of the
turbulent and static layers is a free parameter.

where y is a coordinate measured from the onset of the mixing
layer (see Figure 1), v(y) is the bulk flow velocity along the
x-axis, L and G are the radiative energy loss and gain per unit
volume, respectively, and g and x are the turbulent viscosity
and conductivity, respectively, which are assumed to be constant
throughout the cross section of the mixing layer. Equation (1)
can be integrated to obtain the linear Couette flow solution

v(y) = V. 3)
[

where /[, is the thickness of the TML, and V, is the mean
velocity of the hot wind (directed parallel 1o the static warm
phase’s surface). This solution can be substituted in Equation
(2). which can then be integrated to derive the temperature cross

section across the layer.
Within the TML. we consider the equations governing the

fractional abundance f; of each species i. This abundance must

satisfy the equation

2p

i . )
dy?
where S", is the net sink term (including collisional ionization.
radiative and dielectronic recombination. charge transfer, and
processes which populate the current species) of the species
i. The wrbulent diffusivity. D, is of the order of unity and
assumed to be position independent. At the inner and outer
boundaries of the mixing layer. the ionization fractions are set
by the equilibrium values.

To complete the description of the mixing layer, we require
lateral pressure equilibrium (which determines the density of
the flow along the v-axis). and calculate the turbulent viscosity
with a simple, mixing length parameterization of the form

w=apcl, (5)
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where p; and ¢; are the mass density (zem™) and sound
speed (respectively) averaged” over the cross section of the
mixing layer, [, is the geometrical thickness of the mixing layer
(Figure 1).

From the work of Canto & Raga (1991), the value of the pro-
portionality constant & is 0.00247, as clarified in Appendix A.
This is the required value for a supersonic mixing layer model
to match the opening angle of =11 of subsonic, high Reynolds
number laboratory mixing layers in the limit in which the jet
Mach number tends to 1. Cantd & Raga (1991) also find that
mixing layer models with this value for & reproduce the opening
angle of mixing layers in jets with Mach numbers." M, of up
to 20. Our treatment of the TML can be extended to cover the
subsonic case by replacing ¢; in Equation (5) by V.. whenever
Vi < ¢ (see Appendix A).

Considering that the turbulent conduction and diffusion
Prandtl numbers are of order 1. we can compute the conduction
coefficient as & = jic, (where ¢, is the heat capacity per unit
mass averaged across the mixing layer cross section) and the
diffusion coefficientas D) == ¢ /5. In this way. we obtain a closed
set of second-order differential equations. Equations (2) and (4),
which can be integrated with a simple, successive overrelaxation
numerical scheme.

2.3. TML Calculations with the Multipurpose Code
MAPPINGS I¢

We use the code MAPPINGS 1¢ (Ferruit et al. 1997) to compute
the radiative energy loss term L and the photoheating term &
(Equation (2)) at each position across the TML. At both the inner
and outer boundaries of the mixing layer, we assume equilibrium
ionization of the different species. while across the layer. our
simple overrelaxation scheme is used to determine the ionization
fractions (Equation (4)). For the ion diffusion of each species
fi- the spatial differential equations are converted to temporal
equations, with the use of pseudotime steps Ar = Ay, /(afic)).
where i1 is the average H number density. This allows us to
use the temporal algorithm previously described in Binette &
Robinson (1987) for determining the spatial diffusion of the
ionic species.

The radiative transfer is determined by integrating (from the
hot layer v = [, down to y = () the intensity of the UV
diffuse field that the layer produces. assuming the ourward only
approximation. Any external UV radiation impinging from the
external side is simply added to the diffuse field at the onset
of the integration. The intensity of the external ionizing field is
defined by the ionization parameter as follows:

Us = gu/ong. (6)

where ¢ is the speed of light. ¢, is the flux number of ionizing
photons impinging on the TML. and n,, is the total H density at
v = 0. The flux ¢, is the sum of two components: g, resulting
from external UV sources such as hot stars and ¢y due to the
X-ray diffuse field generated by the hot wind (of column Ny
and average temperature T ). The absorption processes that are
taken into account in the transfer equations across the TML
include all the relevant photoelectric cross sections of the ions
present.

Collins & Rand (2001) used a method based on [N n1]A6583
to estimate the gas temperature and, by bootstrapping, they

% The subindex [ denotes averages actoss the mixing layer. see Appendix A,

Itis customary to express V. in terms of the wind Mach
M, = Vi /e, where ¢, is the adiabatic sound speed in the s

L
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could infer the ionization fractions of N and other species. They
find that the hydrogen ionization fraction in NGC891 is as
high” as 0.55-0.80. Because H is fairly ionized and since X-ray
ionization is very inefficient in comparison with UV radiation,
we infer that their role relative to the soft UV flux from stars
must be relatively unimportant, We therefore neglected the term
@y by setting Ny to a negligible value.

For all the calculations presented in this work, the mixing
layers are considered immersed in the radiation field that escapes
from Hn regions located in the disk. This picture assumes that
disk H i regions are on the whole matter bounded. According
to Beckman et al. (2000), Zurita et al. (2002), and Relaio et al.
(2002), the fraction of Lyman photons that escape giant Hu
regions (labeled “leakage fraction™ in Section 3.2) may lie in
the range of 30%-50%. The impact of photoionization on our
TML model can be inferred from the internal behavior of T’
across the layer, where I is defined as follows:

L-G
T L+G’
The quantity " is zero when the temperature corresponds to the
equilibrium value and tends toward unity when cooling becomes
much stronger than heating. In our calculations, we iteratively
determine 7, at y = 0 until I = 0 is obtained.

After computing the emission-line spectrum of a given TML.,
MAPPINGS 1c offers the option of separately computing the
emission lines generated by the inner photoionized layer (i.e..
v = 0 in Figure 1) where equilibrium ionization prevails. A
simple isobaric photoionization model is calculated in this case.
using the radiation field that has nor been absorbed by the
mixing layer. The total line spectrum from all the layers is then
given by the sum of the line intensities from both the TML and
the static equilibrium photoionization caleulation. For all the
models studied. however. whenever a static photoionized layer
was included. it dominated the total spectrum and dwarfed the
spectral signature of the turbulent layers. In order to enhance the
contribution of the TML and successfully fit the ratios observed
in NGC 891. the static equilibrium region must be obviated. and
the total thickness of the emission layer becomes equal to that
given by the turbulent layer alone. This might come about in a
three-dimensional geometry if the cold gas were to reside in the
core of dense condensations whose area is much smaller than
that of the surrounding turbulent layers.

Since the mixing layer is isobaric, with pressure P,. the
density profile depends on the behavior of the temperature
within the layer itself. The value of P, is set by two quantities
evaluated at the inner TML boundary (v = 0): the density n,,
and the equilibrium temperature T,,. To be definite. a density of
n, = | was adopted that applies to all models presented in this
work. At such alow density, the low-density regime fully applies,
and the calculated line ratios are therefore independent of the
actual n, value used. provided the product n,f, is conserved.
Our maodels are appropriate for any density i, = 50. When the
external parameters (U, T, and V) are kept constant, TML
models turn out to be equivalent whenever the product of the
H density n,, and thickness /, is the same. Therefore, at least in
the low density limit regime typical of the DIG, it is sufficient
to specify the quantity® N, = n,, to uniquely define a model.

(7)

Comparable values were inferred for the DIG in the Milky Way by
Reynolds et al, (1998) using [O1]46300.
The quantity N, is a convenient model deseriptor. However. it is a bad
estimator of the true integrated H column, which is a lot smaller since the
snsity is not constant but decreases as the temperature rises with thickness v
(Figure 1,
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Figure 2. SED of a 38000 K star (dashed line) as a function of photon energy.
The solid line represents the SED of the UV radiation escaping from i matter-
bounded photoionized slab that absorbs 80% of the impinging ionizing photons.
It is assumed that the DIG is exposed 1o this absorbed SED.

We found that the temperature of the hot wind is not a critical
parameter of the TML models. Its value can be varied and still
results in a sequence of equivalent models (i.e.. with similar
line ratios), provided the value of V,, is kept constant. For this
reason, we adopted the same value of T, = 8 x 107K for all
the models presented in this work.

To summarize. in order to compute solutions to the mixing
layer, we must first define the external radiation field and then
specify the values of the following parameters: the mixing
layer's N, the ionization parameter. U/, and finally the velocity
of the hot wind. V., and its temperature, which we kept constant
a8 x 10°K.

3. MODELING THE DIG IN NGC 891
3.1, The Gas Abundances

Unless otherwise specified. the abundances of the elements
are solar (Anders & Grevesse 1989) and have the follow-
ing values: (He. C, N, O, Ne. Mg, Si, S, Ca, Ar, Fe) =
[10%, 363, 112, 851, 123, 38,36, 16, 2.3, 3.6,47] x 107 rela-
tive to H (by number). Depleted or oversolar metallicities re-
sulted in line ratios difficult 1o reconcile with the forbidden line
ratios observed in NGC 891.

3.2. The fonizing Spectral Energy Distribution

The first step consists of defining the spectral energy distribu-
tion (SED) of the ionizing radiation field reaching the DIG. A
useful constraint is provided by the observed He 1 A5876/Hw ra-
tio, In a previous observational work on NGC 891, Rand (1997)
measured a ratio of He143876/Ha = 0.034. which he esti-
mated implies a ratio of He ionizing photons to H ionizing pho-
tons, Op/Qye. of about (.08, To be consistent with this datum.
Rand favors a stellar temperature of 37.500 K. In the calculations
presented here, we adopt a similar temperature of 38,000 K. The
atmosphere models used in MAPPINGS 1¢ are from Hummer &
Mihalas (1970). As in R98. we assume that only a fraction of
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Figure 3. Behavior of I (Equation (7)) and of the local temperature as o

he electron column density (normalized 1w the total value of
=) and of (b) the normalized thickness v/f,. The model shown
has Vi, =85 kms~ ' T, =8 x 10° K. U, = 1077 and N, = 10'Tem . The
temperature scale is normalized relative 1o T, The value of the equilibriom
temperatre, at the onset of the layer, is 7, = 4390 K (i.e.. T,/T, = 0.0053).

=%

the stellar radiation escapes the H it regions in the spiral disk to
reach the DIG, To be definite, we have set the leakage fraction
to 20%. To compute this modified SED, we have computed a
plane-parallel photoionization model and extracted the photon
spectrum at a depth where 80% of the ionizing photons have
been used up. The diffuse ionizing radiation from the slab itself
has been included. The resulting SED is shown in Figure 2 (solid
line). Because this modified SED contains few ionizing photons
beyond 24.6 eV, the mixing layer model presented below is
characterized by an He I A5876/He ratio as low as = 0.003.
This suggests a higher stellar temperature for NGC 891 than
considered here and in Rand (1997), or a larger leakage fraction
than assumed above.

We have verified that the stellar temperature can be raised
up to 40,000 K without exceeding the observed He i/He value
(assuming the same leakage fraction). For the DIG in the Milky
Way, He1 A5876/He is observed to be significantly smaller,
lying in the range 0.01-0.04 (Madsen et al. 2006).

3.3, TML Temperature and lonization Structire

In Figure 3, we present the behavior of the temperature as
well as of the imbalance between cooling and heating (I7: see
Equation (7)) as a function of thickness v within a representative
mixing layer calculation. For this model, the hot wind velocity
is 84 kms~', while the ionization parameter is U, = 107
and the layer’s column N, = 10'7e¢m 2. The inner boundary is
characterized by an equilibrium temperature of T, = 4390 K.
As illustrated in Figure 3, due to the very hot wind temperature
(T, = T,). I increases monotonically to reach unity at vy = [,
as aresult of the cooling term becoming progressively dominant
relative to the photoheating term.
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Figure 4, lonization fractions of O, 8, He, and H for the same model as in
Figure 3 as a function of {a) the electron column density (normalized to the
total value of 1.1 % 10'® em™) and of (b) the normalized thickness
shown is the quantity (n > ) (thick grey dashed line), which is norma
to the value at v = 0 and is plotted on a logarithmic scale, 1o be read vsing the
rightmost axis. The volume line emissivities from each ion is proportional o
this factor. The lines” coding is the same in both panels,

The ionization structure within the same TML is shown in
Figure 4. The static layer if it was present would have ionization
fractions quite similar 10 those found at the extreme left in
this figure. Line intensities depend on temperature. but scales
also with density square. Since the quantity (1 x n, ) decreases
strongly with increasing thickness (see the thick gray dashed
line), the local emissivities likewise decrease markedly towards
the right. It is therefore apparent that any emission from [O 1]
or any other species with similar or higher ionization potential
are produced in this model only within the mixing layer, and
not within the static layer. This would of course be different if a
significantly higher stellar temperature was chosen.

3.4. DIG Line Ratio Trendys in NGC 891

For comparison with TML models. we selected the work of
RO98 on the DIG in NGC 891. The data on this object present the
following advantages: the spectral data are homogeneous: they
are of sufficient quality to reveal subtle intrinsic correlations
among the line ratios observed at different positions across
and along the disk of this edge-on spiral: finally, mid-infrared
halo and disk observations with the Spitzer Space Telescope
(88T) are now available (Rand et al. 2008). We postulate that
the line ratio correlations are a direct manifestation of the DIG
excitation mechanism rather than positional changes in gas
metallicity or in effective stellar temperature.

To optimize the comparison with models. we present the
line ratios in Figure 5 in a format which reveals the essential
trends found by R98 in his long slit data. The three ratios
[OmJ/HE (5007 /4861), [O1[/He (6300/6563) and [N ul/[S u]
(6583/6716) are all plotted against the same ratio [Su)/He
(6716/6563). The [Om|/HF line ratio lies below unity in
all measurements (panel @), What is most striking about the
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data is that not only do the forbidden line intensities [O1].
[N1] increase along with [S11}/He. but the high excitation
[Omi}/HpE ratio as well. Such a behavior runs counter to the
predictions of simple photoionization models where [O m)/Hg
increases markedly when the ionization parameter is increased.
while the ratios [Su]/He. [O1)/He or [Nu}/He all decrease.
This leads to the proposition by R98 and Collins & Rand
(2001) that another jonization process besides photoionization
is likely to be involved. With the Milky Way DIGs, the derived
temperatures are found to increase along with the increase of
the forbidden lines relative to He or HB (e.g.. Madsen et al.
2006). According to RHT. a systematic temperature increase
might be all that is necessary to reproduce the increase in the
forbidden line intensities. Again, this runs counter to predictions
of simple photoionization models where the temperature is quite
insensitive to changes in the value of U,,. Hence various authors
have concluded in the existence of a new heating (e.g.., RHT)
and possibly ionizing mechanism (e.g.. R98) in addition to
photoionization. For the sake of completeness, we included an
insetin Figure 5 (panel d) where the [N 1] temperature computed
in models is plotted against [Sul/Hoe. We may reasonably
expect that any realistic DIG models should show a significant
temperature gradient in such a diagram,

3.5, Specific TML Calculations

We carried out an extensive exploration of the parameter
space in order to determine the parameter range that could
best reproduce the trends present in Figure 5. As in previous
studies. we concur that the layer has to be matter bounded.
otherwise the [O1]A6300/[S 11]A6716 ratio would significantly
exceed the observed values. Furthermore, for the calculations to
show a significant departure from steady-state photoionization
as a result of turbulent dissipation and ionization mixing.
it required an extremely thin layer. with a column n, of
order ~ 10" cm™* only. This raises concerns about the
etficiency of turbulent dissipation to contribute significantly
to the DIG emission, as discussed in Section 4. Because the
TML layer in the composite model of R98 was decoupled from
the photoionized component. the author was free to adopt a
much larger column of 2 x 10" em™ in his matter-bounded
photoionization calculations.

A characteristic of the DIG is its relatively weak |O 1] line
intensity. which favors relatively small values for the ionization
parameter when considering photoionization (e.g.. Sokolowski
& Bland-Hawthorn 1991). In the case of the composite TML
models of R98, the author has employed values that varied
between | x 107" and 8 x 107", In the TML regime that
we have explored. we are lead toward similar values, with U,
typically at ~107%. We find that the [O ] flux is the result
of turbulent dissipation rather than of photoionization. On the
other hand, low ionization species responsible for lines such as
[Oul. INul. [Su]... are mostly caused by photoionization, but
the additional heating due to turbulent dissipation causes these
lines to become much brighter. In fact. if a static layer (see
Figure 1) with such a low value of U, was present behind the
TML, the overall line ratios would lie near [Nu}l/[Sn] = 0.93,
[S n)/He = 0L087 and [O1)/He = 0.013. Therefore. these ratios
would all lie outside the boundaries from the three line diagrams
(a). (b), and (¢) of Figure 5. If we relied only on photoionization
(without any TML) to fit the observations, we would have to
adopt a much harder ionizing SED (but see Section 3.2) to
provide the necessary heating and the ionization up to 0%,
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3.5.1. The V.. ~Sequence

In Figure 5, we superpose a sequence of TML models to
the data, in which the wind velocity is progressively increased
in locked steps. by 0.1 dex. from V, = 27 to 133 kms™'
(corresponding to Mach numbers increasing from M, = 2.53
to 13.5). The column N, was set w0 10" em™ and U, to
1075, In that sequence, the forbidden line ratios of [Om/HB
and [Sul/Hf increase with increasing V,.. We note that the
temperature inferred from the [Nn] (5755/6583) line ratio,
Ty, increases slightly along with [S n)/He. as shown in the
upper right inset (panel d). Overall, the trends in line ratios
are well reproduced. better in fact than with the composite
(photoionization+TML) model of R98. which is represented by
the dotted line. R98 showed that the line ratios not only correlate
with decreasing Ho surface brightness, but also with increasing
z height above the disk of NGC891. If the V,. sequence of
models were a valid deseription of the long-slit measurements
of RYS, this would imply that the wind velocity is increasing
with z.

3.5.2. The U, Sequence

Alternatively, it is possible o reproduce the line ratio corre-

lations by varying the ionization parameter instead of V... In

Figure 6, we show a sequence of models in which both U, and
N, increase” in lock steps by 0.2 dex, while V,, is kept constant

Ny = 10" ¢cm~ and U, = 1075, The ratio |S ul/He increases with increasing V.. The doned line represents a varying mixture of
onized fed models that were proposed by R9S.

parameter limits the vaniations in H 1 opacity. which is desirable
otherwise the TML layers either get too thin or reach a regime
in which photoionization takes over. In the sequence shown in
Figure 6, we have ensured that photoionization does not become
the dominant process. In fact. [Om] and the other forbidden
lines actually decrease as U, is increased. For instance, [O 1]
gets weaker as U, increases because the average gas temperature
where it is produced decreases along the sequence from 51.500
10 40,300 K. This sequence of models shows a [N 1] temperature
gradient (Figure 6(d)) that is stronger than in the previous se-
quence (Figure 5(d)). When compared to the data on NGC 891.
the behavior of the [O m}/HA ratio is not as closely fit as in the
V., sequence, but the fit of the other line ratios are better.

2.6, Other DIG Observations

Although this study focuses on NGC 891, fitting similar line
ratio trends in other objects is certainly achievable. In itself. this
does not validate TML models, since the main reason for this
is the higher number of free parameters that can be varied and
which were already numerous in the alternative case of pure
photoionization.

Although forbidden line ratios with respect to He or HB
increase with height = above the midplane in NGC 891, this
behavior is not repeated in all spirals. Cases for instance where
[OmV/HE decreases or reverse trend with height = are well

documented in the studies of Miller & Veilleux (2003), Otte
etal. (2002), and Collins & Rand (2001). In their studies of face-
on M33, Voges & Walterbos (2006) find sudden changes in this
ratio. Within the perspective of TML models, these observations
bring new constraints to the interpretations that models are able
1o provide. For instance, in cases where [Om}/Hf decreases

at 85 kms~'. The initial values of U, and N, are 4.0 x 10"
and 0.4 % 10" em™2, respectively, while the final values are
10 times larger. Varying N, in locked steps with the ionization

" Such a sequence is achieved by increasing both quantities g, and £, in lock
steps. while keeping o, constant.
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Figure 6. Dashed line: a sequence of TML models in which the ionization parameter is progressively increased by 0.2 dex. from 4.0 < 107% 10 4.0 < 1077, The column
N,, increases in the same proportion from 0.4 x 10'7 10 4.0 = 10'7 em™2 , while V. is kept constant at 85 kms~'. The ratio [S n}/Her decreases with increasing U,

and N,,. Other symbols have the same meaning as in Figure 5.

with z. we find it improbable that V), could be decreasing with
height, as required by the V), sequence (Figure 5). In the case
of the U, sequence (Figure 6). however. a TML interpretation
would imply that U, is increasing with height. which could only
come about if the ambient gas pressure decreases faster with z
than the local jonizing fux.

The direct measurement of the [N 1] temperature is difficult
owing to the intrinsic weakness of the [N nJa5755 lines. The
[N 1] (5755/6583) line ratio has nevertheless been determined
in the Milky Way for three DIG sight lines (Madsen et al. 2006
Reynolds et al. 2001). The inferred temperatures are plotted in
Figure 7. The two upper limits for NGC 891, as determined by
Rand (1997). are also plotted. The comparison of these three
temperatures by Madsen et al. (2006) with those of “classical”
H 11 regions confirms that the DIGs are approximately 2000-
3000 K warmer than H 1t regions. The TML models presented
in this work are overlaid in Figure 7. Despite the scarce data, the
comparison with models is encouraging insofar as it shows that
turbulent dissipation and mixing can provide the extra heating
required by the Galactic DIGs.

With the TML models presented in this work. in which none
of the [O 1] emission is the result of photoionization but rather
due to turbulent mixing and dissipation, we find that [Om] is
produced at a depth v of very high electron temperature. The
behavior of the [O1m1] (4363/5007) line ratio in models shows
that in both sequences the increase in [O 1] is caused by an
increase in average'" temperature, from = 40,000 to 52.000

' Because of the steep temperature gradient across the TML, the integrated
(O m] (4363 /5007) line ratio represents an “average” temperature that is
strongly hiased towards layers where the gas is densest rather than being close
10 the temperature where the fraction of 0% peaks (see behavior of (1 % n,)*
in Figure 4).

K. These values are much higher than those characterizing the
[N 11] emission zone, to the extent that the [O 11]24363 line flux
is between the value of the [N 11J#5755 flux and half of it. In
principle. measuring a high [Oni] temperature or not would
provide a strong discriminant for or against TML models.

3.7. The Mid-infrared [Ne n] 12.81 pom and [Ne 1] 15.56 jum
Lines

Mid-infrared observations of NGC 891 using the SST have
been reported by Rand et al. (2008). Of particular interest are
the measurements of the [Neu| 12.81 pm, [Nem] 15.56 pm.
and [Sui] 1871 um fluxes of the DIG in the halo (two
measurements) as well as in the disk (one measurement).
Interestingly. the observed [Ne ui)/[Ne 1] ratio increases with
height z by a factor of 3. This is qualitatively similar to the
trends revealed by the optical ratios of [S u}/He or [O m|/HS.
Our two TML sequences have [Ne i ]/[Ne n] increasing along
with [O m)/HA. but the increase is only a factor 2. The maximum
values reached for the ratio [Ne m)/[Ne 11] are (L067 and (.070.
for the V, sequence and U, sequence. respectively. This is
about 4.5 times too weak with respect to the observed halo
value of 0.31. In his analysis, Rand et al. (2008) adopted a
Ne/O abundance 2.5 times higher ratio than the solar value
(Section 3.1). Changing our abundance set might resolve this
discrepancy.

4. DISCUSSION

A photoionized TML can reproduce the line ratio trends
observed by RYS. if it is matter-bounded. Our work confirms
the initial intuition of RY8 who mixed two causally unrelated
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sequences of Figure 5 (solid line) and Figure 6 (dashed-line), respectively.

ionized components in ad hoc proportions: a TML compo-
nent and a matter-bounded photoionized component. The main
advantage of our integrated model is that the ionized slab
considered is submitted in a self-consistent manner to both ex-
citation mechanisms: turbulent dissipation and photoionization.
Adjusting the parameters so that the observed line ratios can
be reproduced. however, comes at a price. The thickness of
the TML layer becomes so small that the overall efficiency in
generating emission lines becomes a concern. This can be il-
lustrated as follows. From the definition of U,. the ionizing
photon Aux impinging on our putative mixing layer of area A
is 3.0 x 10* An_ U_s quantas™', where U_5 is U,/107 and
n_y = n,/0.1em™, In the case of pure photoionization, as-
suming ionization equilibrium, the He luminosity is given by
Lie =444 x 10783 An_y U_sergs™', where 5 is a measure
of the reprocessing efficiency that reaches unity in the case of
an ionization-bounded layer, where all the ionizing photons are
absorbed. When the Ly, from the TML models are compared to
that expected from this simple relationship. we find that the V,,
sequence is characterized by an efficiency 1 that goes from 0,013
to 0.0031, as V. is increased. In the case of the U, sequence.
goes from 0.0013 to 0.027, as U, and N, are increased. What
is most problematic is that the efficiency is lowest when turbu-
lent dissipation is maximized, that is, in the regime where the
[O ni)/Hp ratio is highest, whether we consider the V,, sequence
of Figure 5 or the U, sequence of Figure 6. The efficiencies at
the high [Om)/HA end are only 0.0031 and 0.0013, for the V,,
sequence and U, sequence, respectively.

Such an efficiency is uncomfortably low. This can be illus-
trated by using the observations of NGC 891 by Rand (1997).
With the long-slit perpendicular to the galactic plane of edge-
on NGC 891, the author measured an Hee surface brightness of
2% 1077 ergem™? s arcsec™ at a height z = 2 kpe, where
the [O m|/Hf ratio peaks. Assuming a distance of D = 9.5 Mpc
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(1 arcsec = 46 pe), the shit, perpendicular to the galactic
plane, crosses the midplane of NGC 891 at 4.6 kpe from the
nucleus. We adopt 17 as the reference spatial scale. We in-
tegrate along the thickness of the layer, which we assume
extends at most over Y kpc along the line of sight, so that
the layer area A" exposed to the UV flux arising from the
midplane becomes 46 pc arcsec™' x 9000 pe. The surface
brightness derived from the Ly, expression above becomes
Fite = Lo k A'/(47 D). where k is the number of projected
TML layers per arcsec (at = = 2 kpe) along the slit. Hence,
Fie = 1.6 x 1077k nn_y U_s ereem™ s~ arcsec ™. For an
efficiency » of 0.0013 and with U_s = 0.4, matching the ob-
served surface brightness implies the unreasonable number of
k = 2400 layers'" per arcsec along the slit, assuming a density
typical of the DIG in the Milky Way (#_; = ). Even if one
raises this density by an order of magnitude. too many layers
are still required. For higher density values beyond that. there
would not be enough O stars to account for the required ionizing
flux.

To summarize, it is possible to contrive the values of the
parameters describing TML models so that the observed trends
in line ratios are reproduced reasonably well. However, the
efficiencies of the successful models appear downright too
insignificant. In its current form our TML model is therefore
invalidated. We may speculate that the gradient in temperature
between the hot wind and the warm photoionized gas is so
steep that the mixing length approach explored by Canté &
Raga (1991) is not directly applicable to the very hot wind
surrounding the DIG. Values for the constant o (Equation (5))
about two orders of magnitude larger would be required so that
turbulent mixing and dissipation could operate over a layer's
thickness much larger than the very small values found in the
current model.

L.D. acknowledges financial support from the Canada Re-
search Chair program and from Canada’s Natural Science and
Engineering Research Council (NSERC) and from Québec’s
“Fonds québécois de la recherche sur la nature et les technolo-
gies” (FQRNT). This work was supported by the CONACYT
grant J-50296. Diethild Starkmeth helped us with proofreading.

APPENDIX
THE DERIVATION OF CONSTANT «

From Equation (A3) in Canto & Raga (1991), we obtain that
the turbulent viscosity coefficient p is given by

€
= I_"!’”"v""" (A1)

where € is given by (L089 x MIN[e, €2] with ) = %I— and
€ = -%}- (see their Equations (27), (30), and (36)). ¢, and ¢,
correspond to the adiabatic sound speed in the hot wind and in
the static layer. respectively. The subindex ! denotes averages
across the mixing layer. Canté & Raga (1991 ) refertothe ey < €
case as the “mixing layer limited” case. while the “jet limited”
case corresponds 10 €2 > €.

In the case where €2 = ¢, since in the isobaric case
pict = p,el. after multiplying the numerator and denominator

" For this particular model, the layer's geometrical thickness is
2= 4% 107 fn_y em, which inany case leaves no space for the hot wind to
flow if & is large.
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by prer. we can rewrite the above expression as

0.0189
o ol . 2
- lzpmha (A2)

In the notation used in this paper. the constant ¢ simply
corresponds to the ratio 0,089 /36 = 0.00247. In the transonic
case or when €, < e, we replace ¢; in Equation (A2) by
MIN[V,. . ¢; x MIN|[I, %“_—:H. It turns out that the value of «
used by Binette et al. (1999) is a factor 3 too large. This can be
corrected by dividing by 3 the values of the layer's thickness, /1.
quoted in their paper.
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RESUMEN

Los estudios del Gas lonizado Difuso (DIG), hasta el momento se han hecho
sin un consenso del eriterio estricto para diferenciar entre el DIG v las regiones
H1l. En este trabajo recopilamos las mediciones de las lineas en emision de 29
galaxias disponibles en la literatura, creando la primera base de datos del DIG (DI-
GEDA). Haciendo nso de esta base, analizamos las propiedades globales del DIG
a partir de los cocientes de lineas [N ITJAG583 /Ha. [O 1]AG300/He, [O IIJAS007 /H/3
v [SHJA6TI6/Ha, asi como la medida de emision de Ha. Este andlisis nos per-
mitid concluir que el cociente [N11]/Ha es un criterio general para diferenciar si
una region en emision es DIG o region H I1, mientras que la EM(Ha) es una can-
tidad 1til tinicamente cuando consideramos galaxias por separado.  Finalmente.
encontramos que las regiones clasificadas como DIG en galaxias Irr parecen tener
un comportamiento mas cercano al de las regiones H 11 que al DIG en galaxias
espirales.

ABSTRACT

Studies of the Diffuse lonized Gas (DIG) have progressed without providing
so far any strict eriterion to distinguish DIGs from H 11 regions. In this work.
we compile the emission line measurements of 29 galaxies that are available in
the scientific literature, thereby setting up the first DIG database (DIGEDA).
Making use of this database, we proceed to analyze the global properties of the
DIG using the [N HAG583/Ha. [O 1]AG300/Ha. [O IIAS007/H3 and [S 11JAGT16/Ha
lines ratios, including the Ha emission measure. This analysis leads ns to conclude
that the [N 1]/Ha ratio provides an objective criterion for distinguishing whether
an emission region is a DIG or an H 11 region, while the EN(Ha ) is a useful quantity
only when the galaxies are considered individually. Finally, we find that the emission
regions of Irr galaxies classified as DIG in the literature appear in fact to be mnch
more similar to H1I regions than to the DIGs of spiral galaxies.

Key Words: astronomical data bases: miscellaneous — galaxies: general ISM:
HII regions — ISM: lines and bands — line: formation

1. INTRODUCTION

From observations of free-free continunm ab-
sorption. Hovle & Ellis (1963) inferred the exis-
tence of a new gas component of the interstellar
medium (ISM). They proposed that this new com-
ponent was warm (T, ~ 107 K), of low density
(ne. ~ 10~ em™), ionized and that it surronnded
the Milky Way's disk. The integrated himinosity
of this hypothetical medinm was comparable to that
expected from photoionization by O and B stars from
the disk.

The existence of this gas component was later
confirmed by the signal dispersion from pulsars and

by the detection of faint optical emission lines from
the galactic diffuse interstellar medimm (Reynolds,
Scherb, & Roesler 1973).  Deep images of exter-
nal galaxies such as NGC 891 show a similar warm
gas component (Dettmar 1990: Rand 1998). This
component has since been found in several other
galaxies (e.g.. Bland-Hawthorn, Sokolowski. & Cecil
1991a.b: Veillenx, Cecil. & Bland-Hawthorn 1995:
Greenawalt, Walterbos, & Braun 1997: Martin &
Kennieutt 1997; Wang, Heckman, & Lelinert 1997).
Today, it carries various names, such as WIM (Warin
lonized Medium), DINM (Diffuse lonized Medimmn).
DIG (Diffuse lonized Gas) or eDIG (extraplanar

261
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DIG), and “Reynold’s Layer” (in the case of the
Galaxy). Hereafter, we will use the generic names
DIG and eDIG,

Despite the fact that the DIG in our Galaxy
accounts for ~ 90% of the ionized medium’s mass
(Reynolds 1991). the nature of this low density
plasma is far from being well understood. The
first problem encountered in DIG studies is how to
formally distinguish DIGs from HII regions, which
similarly consist of a warm and jonized gas phase.
Several methods have been proposed in the litera-
ture. Examples are the Ho equivalent width (Bland-
Hawthorn et al. 1991a), the Ha emission measure!,
EM (e.g., Walterbos & Braun 1994). or the sur-
face brightness (e.g.. Ferguson et al. 1996). Nev-
ertheless, none of the methods has so far been ac-
cepted as standard, mainly because the density and
size of the emitting regions are usually unknown.
To illustrate the above problem, an example is pro-
vided by the galaxy M31, for which Walterbos &
Braun (1994) adopted the EM eriterion to distin-
guish DIGs from H 11 regions. They found that close
to low star formation regions, the DIG always had
an EM < 50 peem ™, while near higher star forma-
tion regions, the latter had an EM near 100 pe em ™%,
Therefore, even though the EM is proportional to the
electron density and should thereby reflect how “dif-
fuse™ an emission region is. this criterion was shown
to vary with position in this galaxy.

Another problem in the study of the DIG is the
difficulty in observing it. mainly because of its low
surface brightness. As a result, the observations in
the literature are sparse and only a [ew line ratios are
typically reported. Furthermore. systematical com-
parative studies of the general behavior of the ENs
or of line ratios among different objects are still miss-
ing. For example, even though a majority of authors
agree on the existence of an anti-correlation between
the [N TJAGH83/Her or [S 1JAGT16/Ha ratios with the
EM (these ratios increase when the EM decreases.
e.g.. Bland-Hawthorn et al. 1991a: Rand 1998). very
few studies were done with more than two galaxies
(e.g.. Wang et al. 1997: Zurita, Rozas, & Beckman
2000: Tiillmann & Dettmar 2000: Miller & Veilleux
2003). In this work, we will verify for the first time
whether such an anticorrelation is a general feature
of the DIG or not. Another interesting aspect is the
apparent confusion concerning the [O 1IJA5007 /H/3
ratio in the literature, for which some authors re-
port a constant behavior with EM (e.g.. Wang et al.
1997, at least for some galaxies). while others report

The EM in units of peem™® is defined as EM =
I nenge ds= [ n?ds,

an increase when the EM decreases (e.g.. Rand 1998:
Tiillmann & Dettmar 2000).

The spectral characteristics (different from those
of H1I regions) combined with the large spatial ex-
tension of the DIG (typically |z| = 2 kpe). are not
well reproduced by models that consider only pho-
toionization from O-B stars (e.g.. Rand, Wood. &
Benjamin 2009), even though it could provide the
entire UV photon flux required to mantain the DIG
ionized (e.g.. Revnolds 1990; Zurita et al. 2000).
As a result, several authors have suggested that
the DIG could be excited by extra ionization (or
heating) sources like: shocks (e.g.. Sivan, Stasiniska,
& Lequeux 1986), mixing layers (e.g.. Binette et
al. 2009). old hot stars (e.g.. Sokolowski & Bland-
Hawthorn 1991), and decaving dark matter (e.g..
Dettmar & Schultz 1992). lu the study of the Seyfert
2 galaxy NGC 1068, Bland-Hawthorn et al. (1991h)
proposed photoionization by the AGN power law.
None of these models is completely successful in ex-
plaining the line ratios. spatial extensions and lumi-
nosities of the DIGs in spiral galaxies. For a com-
plete review of the posibles DIG ionizing or heat-
ing sources. see Bland-Hawthorn. Freeman. & Quinn
(1997).

With the previous arguments in mind, and to
correct for the lack of comparative studies in the
field of diffuse emission. we have compiled a com-
prehensive database of emission line ratios or Huxes,
from DIGs or H 11 regions. published in the litera-
ture. This database is hereafter called the Diffuse
lonized Gas Emission Database (DIGEDA) which
will soon be available at the VizieR website of CDS
(Centre de Données Astronomiques de Strasbourg,
http://vizier.u-strasbg.fr).

The structure of the article is the following: after
describing DIGEDA in § 2. we proceed with the
analysis and interpretation of the data in § 3. A
discussion follows in § 4 and a brief conelusion is
given in § 5.

2. THE DIG DATABASE

An extensive research on DIG observations in the
literature led us to build a comprehensive database
comprising DIG and H 11 region spectroscopic ob-
servations of 29 different galaxies (25 spiral galaxies
and 4 irregulars). This survey contains galaxies with
a significant spread in star formation rates, Ha lu-
minosities, distances, disk inclinations, slit positions
and slit orientations.

2.1. Internal data structure of DIGEDA
Table 1 lists the 17 bibliographic references nsed
in DIGEDA, which amounts to a total of 1061 line
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TABLE 1
BIBLIOGRAPHICAL REFERENCES USED FOR THE COMPILATION OF DIGEDA
Ref ID" Author Galaxy slit" Observations® No. regions

1 Benvenuti, D'Odorico, & Peimbert (1976) M33 Interarm [O 111] A4958, [0 1], [N 1] 62
2 Golla, Dettmar, & Domgorgen (1996) NGO 4631 L [Nul, [Su] 30
Il [N ], [Su] 80
3 Greenawalt et al, (1997) Mal DIG, Hu [On], [Om], [Nu], [Sn]+, EM 18
Il Martin & Kennientt (1967) NGC 1560 DIG [Om], Het, [O1], [N u], [$n]+ 25
5 Wang et al. (1997) M1 Interarmn [0, [N u], [Sul+ 3
M1l Interarm [Om], [N n), [8 0]+ G
NGC 2403 Interarm [O ], [N n]. [Su]+ i}
NGC 4395 Interarm [Q 1], [N ], [Su]+ 4
6 Rand (1998) NGO 801 I [O1]. [N 1], [Su] 15
1 [O ], [O1], [N u], [Su] 19
7 Galarza, Walterbos, & Braun (1999) Ml DIG, SBRs [Ou], [Om]. [Nul, [Su]+, EM 30
8 Hoopes, Walterbos, & Rand { 19699) NGC 4631 4 [©m], [Suj+, EM 31
0 Tiillmann & Dettmar (2000) NGO 1963 1 [O ], Hey, [O1], [N ], [Su], EM 40
NGC 3044 i [0 1], Her, [O1]. [N, [Su], EM a7
NGO 4402 L [N ul, [Su], EM 24
NGO 4634 L [Nul, [Sn], EM a0
10 Calling & Rand (2001) NGC 4302 n [N 1], [S 1]+ 13
NGC 5775 e [O1], [Om], [N u], [8n]4 31
UGE 10288 N [O0], [O ], [N ], [Sn]+ 19
12 Otte, Gallagher, & Reynolds (2002) NGO 5775 1 [Ou]. [Om], [Nu], [Su]+ a8
NGO 4634 1 [On], [Ow], [Nu], [Su]+ 34
Il [On], [Om], [Nn), [S 32

NGC 4631 I [Ou]. (O], [N, [Sul+ :
NGC 3079 i [@n], [Om], [Nu], [Sn] 53
NGC 801 I [Ou], [N ul, [Stu]+ 50
13 Hoopes & Walterbos (2003) M33 Interarm [0 ], Hew, [Nu, [Su], EM a7
M5l Interarm [@m], [Nn], [Su], EM 26

M= Interarm [O 1], [N, [S 1] 2

14 Miller & Veillenx (2003) TGO 2002 1 [Nul, [Su] 4
UG 3326 i INu], [S1] 6
UGC 4278 4 [O ], Hew, [O1], [Nu], [Su] 13
NGC 2820 i [Om], Het, [O1], [N, [Su] 13
NGC 3628 E [Om], [Nu), [Su] 13

NGC 4013 1 [O ], Her, [O1], [Nn], [Sn] 9
NGO 4217 L [© wl, [O1], [N 1], [S 1] 7

NGC 4302 H [Om1], Her, JO1], [Nu1], [Su] 0

NGC 5777 P! (O], (N ], [Sn] G
15 Hidalgo-Gamez (2006) ESO245-G05 DIG. Hu [O ], [O ], [Nu], [Sn] T
Grs DIG, Hn [Ou], Hey, [Nul, [Su] 19

16 Voges & Walterbaos (2006) Mas DICG [@ ], [O1], [Nu], [Su] T
17 Voges (2006) NGO 801 I [0 ], [01]. [N ], [S11], EM 16
1 [Om], [O1], [N n], [Sn], EM ]
18 Hidalgo-Gamey (2007) DDO53 DIG, Hu [0 1], [Su] 26

“These numbers also serve as bibliographical entries in DIGEDAL

bSlit orientation in each galaxy. The symbols and descriptors are described in § 2.1.

“The line wavelengths are the following: [O H]A3727, [O HIJAS007, He ING8TG. [O 1]AG300, [N I1JAG583. [S IT]AGT16 and
[S TJABT16 + AGT31.

measurement data sets. Table 1 also summarizes the bibliographic references, Colummn 3 lists the names of

main characteristics of the observations contained in
each reference. The table is structured as follows:
Column 1 attributes a unique identification number
to each reference. which is later nsed as a reference

label in DIGEDA (Ref_ID). Colimn 2 contains the

the galaxies studied in each reference, Columnd is
the slit orientation with respect to the galactic plane
in the case of edge-on galaxies: parallel (||) or per-
pendicular (L), while for the case of face-on galax-
ies, a short descriptor of the region is used instead:
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TABLE 2
COLUMN HEADERS IN DIGEDA®

Column 0 1
Information Ohs_1D Position
Column 5 6
Information  [O111] A1959 [O 111] AS007
Column 10 11
Information He [N 1] AG583
Column 15 16
Information T, (10° K) [S 1] AGT16/6731
Column 20 21
Information Ref 1D Morphology

2 3 4
[O 1] A3727 [O 1] A363 Hi
T 8 9

He 1 ASRT6G [0 1] AG300 [N 1] AGA4S

12 13 14
[S11] AGTI6 [S1] AGT31  [S11] AGT16+6731

17 18 19
[O 111] A5007 /4959 Hao/H3 EM

22 23 24

slit Region D GallD

"See § 2.1 for further details about the information contained in the various entries.

Interarm, DIG (Diffuse Tonized Gas). HI1I (H1I re-
gion). SBR (Super Bubble Remnant). In Column 5,
we detail the set of emission lines reported for each
galaxy while in Colimn6 we give the total number
of areas or positions® observed within each galaxy.
There are two factors that may affect the accuracy
of the line ratios: dust reddening and the presence of
underlying absorption lines. We have not performed
any reddening correction although we did use the
reddening-corrected ratios when made available by
the authors. In any case, all line ratios considered
in this Paper involve lines that are relatively close
in wavelengths and are therefore not very sensitive
to reddening. As for the presence of underlying ab-
sorption lines, this is a concern only for Ha and H/.
The equivalent width of either absorption line is es-
timated to be ~ —2A (Antonio Peimbert, private
communication). Since the emission line equivalent
widths are not available from the works cited in Ta-
ble 1, we could not correct the ratios for this effect
nor evaluate precisely its impact. Further details
about the data reduction performed by each author
can be found in the corresponding bibliographical
entry listed in Table 1. Hereafter, we will consider
the symbols [N 11]. [O1], [O111], [ST1]. and [STI]+., as
referring to the [N H]AG583, [O 1]AG300, [O 111]A5007,
[S HJAGTL6 and [STJAGTI6+AGT31 emission lines, re-
spectively.

The 1061 observations obtained from these ref-
erences were extracted by digitalization of published
figures or tables. The data were subsequently nor-
malized and incorporated in DIGEDA. This re-
sulted in a table of 25 comma-separated columns
(esv format) containing 1061 data lines (or records).

Doy xe
“Throughout the paper, we also refer to these positions as
“regions”.

Missing entries arve represented by (—1) in the cor-
responding data field. The table begins with a
hieader line, which attributes a deseriptor to each
column. The first column attributes a nnigue identi-
fying number (Obs_ID) to the observation it refers
to.  Apart from line ratios or fluxes, additional
columns (20 to 25) are provided that describe the
particularities of the observation (observed position,
slit orientation. ...). The entries contained in these
columns consist of numbers (or pointers). which refer
to specifically coded information (see description be-
low). This ensures that the information it contains
can be easily accessed by any munerical program. A
list of all the column headers and the type of infor-
mation they contain is provided in Table 2.

As we mentioned above, the entries in some of
the columns have a numerical format that deserves
further clarification: “Obs_ID” is the positive, con-
secutive and nnique number for row identification.
“Position™ is the value in kpe of the position within
cach galaxy. In case the observations was carried
out perpendicular to the galaxy plane, this is the
distance from the plane, for parallel slits this is the
position from the galaxy center and for face-on galax-
ies the position is determined with respect to some
reference point that the anthors had specified. The
ratio Ha /H/3 is that veported by the authors. How-
ever, in cases where no value was reported. a the-
oretical ratio of 2.86 was assumed when its value
was required to normalize the forbidden lines. The
“EM" is the Ha emission measure, specified in units
of pcem™". “RefID” is the integer descriptor that
identifies the bibliographical reference (see Table 1).
“Morphology™ refers to the galaxy’s morphology and
its orientation, as follows: for spiral galaxies 11 is re-
served for edge-on objects and 12 for face-on ones:
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TABLE 3
LIST OF GALAXIES CONTAINED IN DIGEDA
Gal_ID*® Galaxy R.A. DEC. Morphology Type Inclination
(hms) (e ms) (degrees )

1 M3 0042 443 +41 16 09 Sb, LINER 7.5
2 M 33 01 33 50.0 430 39 36 Sed, HI A6
3 M 51 13 29 55.7 +47 13 53 She (it
4 M 81 09 55 33.2  +69 03 55 Sab:LINER Syl.8 a8
] M 101 1403 126  +54 20 57 SBed 17
20 NGC 891 0222334 442 20 57 sh, H1I i
21 NGC 1569 04 30 49.0  +64 50 53 Irr

22 NGC 1963 05 32 16.8  —36 23 55 Sed 85
23 NGC 2403 07 36 51.4 465 36 09 SBed, HII G2
24 NGC 2820 0921 45.6 +64 1529 SBc 90
25 NGC 3044 09 53 40.9  +01 34 47 SBh &4
26 NGC 3079 10 01 57.8  +55 40 47 SBc, LINER, Sy 2 (4]
27 NGC 3628 1120170 +133523 Sh 87
28 NGC 4013 11 58 314 443 56 48 Sh, H 1LINER a0
29 NGC 4217 12 15 50.9 47 05 30 Sh BG
30 NGC 4302 1221 425  +14 35 54 Sc 90
31 NGC 1395 1225 48.8 +333249 Sm, LINER, Sy 1.8 38
32 NGC 4402 1226 07.5 +13 06 46 Sh 74
33 NGC 4631 1242 08.0 +323229 SBEb 85
34 NGC 1634 1242 409  +14 17 45 Se 83
35 NGC 5775 14 53 57.6  +03 32 40 sSh s6
a6 NGC 5777 14 51 17.8 +58 58 41 Sh 83
70 UGC 2092 0236 31.6 407 18 34 Sed 86
Tl UGC 3326 05 39 37.1 +T7 18 45 Sed a0
T2 UGC 4278 08 13 58,9 445 44 32 SBd 90
73 UGC 10288 16 14 24.8 —00 1227 Se 87
a0 ESO245 - GO5 01 45 03.7 —43 35 53 Irr

a1 Gr 8 12 58 404 +14 13 03 Irr

82 DDO 53 08 34 07.2  +66 10 54 Irr

"Unique galaxy identification number within DIGEDA.

2 is used for irregulars.

=Slit™ is the slit orienta-

tion with respect to the galactic plane: 1 for parallel
slits, 2 for perpendicular slits and 3 for observations
of face-on objects. “Region D" refers to the three
possible emission region types: 1 and 11 are used for
H I regions, 2 and 21 for transition zones, 3 and 31
for DIG regions, and finally, 4 is reserved for data
that do not fit any classification. Single digit en-
tries denote the authors original classification (when
it was reported) while double digit entries denote our
own classification taking into account the value of the
height above the galactic plane |z| as deseribed below
in § 2.2, Finally, “*Gal_ID" is an integer number that
relates uniquely the galaxy’s name to its source cata-
log, as follows: Messier: 1-19, New General Catalog:
20-69, Uppsala General Catalog: 70-89 and others:
90-99. The list of all the galaxies in DIGEDA. with

their basic characteristics. is given in Table 3.

To sum up, DIGEDA contains 1061 spectro-
scopic observations. It is worth noting, however. that
ouly 114 observations contain simultaneous measnre-
ments of [N 11], [O111], [S 11] and the EM (these turn
out to be edge-on spiral galaxies). But if we consider
instead a single pair of lines, for example [N 11] and
(O 11]. the number of available data entries in this
case increases to 462 observations.

DIGEDA will be made available on-line, at the
VizieR website (http://vizier.u-strasbg.fr).

2.2, An additional grouping eritevion: |z|

Due to the fact that there is no standard eriterion
to distingnish DIGs from H 11 regions. most of the
anthors in the field report their spectroscopic studies
without any classification. For instance, ~ 76% of
the 1061 observations in the DIGEDA are neither
referred to as HII region. DIG or transition zone.



126do articulo: Analysis of the diffuse ionized gas database: DIGEDA 2009, RevMex, 45, 261

266 FLORES-FAJARDO, MORISSET. & BINETTE

About ~ 97% of these data correspond to edge-on
galaxy observations, which are of particular interest
among dilfuse ionized gas studies. For this galaxy
type. the halo gas is easier to separate from the disk
(where most H1I regions are located). In that case,
the DIG emission can be reasonably assumed to be
free from contamination by star formation emission.
Considering that in the Milky Way, the thin disk
is defined as the region where most of the galaxy’s
star formation is taking place. we propose in this
Paper a “zoning’ classification criterion based on the
height (above or below) the galactic plane [z, The
proposed zoning classification leads to the following
three situations:

e |z| < 500pe. Owing to the fact that in the
Milky Way, one considers that HII regions are
confined to a disk of 350 pe height. we have
assumed this to be a general behavior in spi-
ral galaxies. We will therefore consider that
line emission from regions within 500 pe from
the galactic plane corresponds overwhelmingly
to emission from star forming regions. Conse-
quently, we will classify these regions as H 1T re-
gions (“RegionID"=11).

e 500 < |z| < 1000pe. The majority of spiral
galaxies from the database do not have an ineli-
nation of exactly 90° and it is therefore prob-
able that. due to projection effects. a line of
sight below or above the galactic plane of be-
tween 500 and 1000 pe will cross a large volume,
which likely will contain both DIG and HII re-
gion emission. Since we do not know precisely
the contribution from each type. we will clas-
sify these regions as being from fransition zones
(“Region 1D"=21).

e |z| > 1kpe. Even though some authors have re-
ported the existence of HII regions as far away
as LAkpe from the plane, this remains an -
common oceurrence. In this work, we will as-
stine that the emission from any lines of sight
above |z| = 1kpe from the galactic plane is
free from any contamination from star forma-
tion emission. This leads us to classify these
regions as eDIG (“Region_ID"=31).

Applying this ‘zoning classification to the
database resulted in 309 H 11 regions, 218 transition
zones, and 509 eDIGs. Only 2% of the observations
conld not be classified. They turn ont to come from
face-on galaxies where our criterion based on |z] is
not applicable.

3. ANALYSIS AND INTERPRETATION OF THE
DIGEDA DATA

We have carried out a statistical study of the
database with the aim of identifying the main dif-
ferences between DIGs and H1I regions. To assist
us, we nsed the line ratio diagnostic diagrams pre-
seribed by Baldwin, Phillips, & Terlevich (1981) and
by Veilleux & Osterbrock (1987). Such diagrams
were created with the intention of classifying line
emitting regions according to their physical condi-
tions. yet using only the most commonly measured
lines, that is: Ha, H3, [N 1], [O1]. [O 1], and [ST1].
Baldwin et al. (1981)% and Veilleux & Osterbrock
(1987) found that these diagrams provide a quantita-
tive classification scheme of extragalactic sources, in
which the main excitation mechanism operating on
the gas is identified. namely: photoionization by O
and B stars, photoionization by a power-law contin-
wum source, shock-wave heating and photoionization
by old and very hot stars. Apart from being used for
the above purpose, these diagrams also turn out to
be useful in other situations or for other kinds of
emission objects (e.g.. distinguishing planetary neb-
ulae from H 1l regions, see Kniazev, Pustilnik, &
Zucker 2008). Since the emission lines quoted above
are among the most commonly observed lines in DIG
regions as well, we adopted the line-ratio diagnostic
diagrams in our statistical study.

3.1. Results from line ratio diagnostic diagramns

In Figures 1 and 2, we show. for the whole
database, the line ratios [OI]/HA. [O1]/Ha.
[S11]/Ha, and [S11]+/Ha as a function of the ra-
tio [N1IJ/Ha. Figure 1 distingnishes the different
galaxy types as follows: Drregular galaxies (aster-
isks), spiral face-on galaxies (triangles) and edge-on
spirals (squares). Figure 2, which is discussed below,
distinguishes among the three emission region types
defined in § 2.1.

Our Panel (a) in Figure | shows that the data de-
seribes a “seagull” shape quite similar to that found
by Stasiniska et al. (2006) from a study of 20,000
“normal” star-forming and AGN galaxies extracted
from the sLOAN database. While the line ratios
from both spiral types (edge-on and face-on) extend
over the full seagull area in Panel (a) of Figure 1,
those from irregular galaxies tend to occupy only
the extreme left wing (lower [N11]/Ha and greater
[O 111]/H3 values). In the other Panels (b), (¢) and
(d) of Figure 1, the same remarkable behavior is

IHereafter, we will refer to the [N 1]/Ha vs. [O1]/H3
dingram as ‘BPT diagram’.



157

DIGEDA: A DIG OBSERVATIONAL DATABASE 267

(c)

|
-

(b)

(d)

Fig. 1. Diagnostic diagrams for all observations in the database. The data points identify the galaxy types as follows:
irregular galaxies (asterisks), face-on spiral galaxies (triangles), and edge-on spiral galaxies (squares).

found. Notwithstanding the reasons for such behav-
ior (see § 4). it is statistically apparent that the data
from irregular and spiral galaxies should not be ana-
lyzed without differentiating the galactic type. Since
DIGEDA contains only nine observations of irregu-
lar galaxies, we chose to consider only spiral galaxies
in the analysis that follows.

Figure 2 is similar to the previons figure, except
that it distinguishes among the three tyvpes of emis-
sion line regions: H 11 regions (blue diamonds). tran-
sition zones (green crosses) and DIGs (red pluses). In
Panel (a), DIGs and H 11 regions conform together a
“seagull” shape. However, it becomes evident in this
BPT diagram that the DIGs occupy a very differ-
ent location with respect to the HII regions. While
H 11 regions are principally located in the left seagull
wing, DIGs cover the right seagull wing. i.e. the two
types can be distinguished from their [N 11]/Hea ratio
alone.

Although less apparent, we can see in Panels (b)
and (¢) of Figure 2 that DIGs tend furthermore to

have [S 11]/Ha ratios greater than those from HII re-
gions. This behavior has been previously mentioned
on several oceasions (Bland-Hawthorn et al. 1991a;
Zurita et al. 2000: Rand 1998; Haffner. Reynolds.
& Tufte 1999; Tiillmann & Dettmar 2000) for dif-
ferent galaxies using different classification criteria.
The importance of this figure in DIG studies is that
it makes clear that even when the data have been
classified using a very different criterion, the inten-
sities of [N11] and [S11] are significantly greater in
general in DIGs than in HII regions. Perhaps the
spread in position of each type and the extent to
which they overlap (which differ in each panel) could
also be the manifestation of the absence of an uni-
versally accepted classification scheme to distingnish
the emission region type.

Conspicnously. Panel (d) of Figure 2 does not
show any clear trend in the behaviour of the [O 1) /He
line ratio. The data dispersion and the overlap in
this panel are both larger than found with [N1I] or
[S 11, possibly because the [O1] line is the weakest
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of all lines considered here. In this case, we can ex-
pect the [O 1] measurements to be more difficult and
uncertain. which is consistent with the fact that we
only have 148 [O 1] ineasurements (all types together)
available among the 1061 observations.

3.2. The [N 11]/Ha line ratio criterion

Even though our diagnostic diagrams in Figure 2
strongly suggest the existence of a clear separation
between HI1 regions and DIGs in the behavior of
[N11]/Ha and [S 11)/Ha, a significant overlap is nev-
ertheless present. It thus becomes essential to make
a quantitative comparison of the distributions of the
various line ratios. This exercise would allow us to
identify which ratios show the most significant dif-
ferences between DIGs and H 11 regions in the distri-
bution of their values. For this purpose, we can use
box diagrams, which simmarize in a very schematic
fashion the intrinsic distribution of any of the data
entries. In such diagrams. each box contains 50% of
the data and each has been defined using quartiles
Q1 and Q3. which are the lowest and highest 25%
cuts-offs in the data distribution. In such boxes, a
vertical line denotes the position of the median of
the distribution, while “whiskers™ are used to rep-
resent distribution boundaries that include 80% of
the data, which have been defined using the deciles
D1 and D9, corresponding to the lowest and highest
10% cut-offs.

Figure 3 shows such box diagrams for the EM
alues and for each of the most prominent line ratios
(from spiral galaxies) contained in DIGEDA. Each
datmn’s statistic distinguishes whether it considers
only DIGs or H 11 regions, using the label (D) or (H).
respectively. 1t is apparent that a few conspicuous
line ratios show a distribution that is significantly
distinet between DIGs and H 11 regions. These ratios
correspond to those boxes that do not overlap (or
overlap slightly) in log (1) position when comparing
the (D) and (H) boxes of the same quantity. It is
also obvious that, conversely, many line ratios show
an important overlap in the position of the (D) and
(H) boxes.

If we consider the line ratios of [O 1], [S 1], [S 1]+
and [N 11} with respect to Ha. the following sample
sizes are available: [O1] (157 entries). [S11] (521 en-
tries). [ST]+ (322 entries) and [N 11] (888 entries).
It is noteworthy that for each of these 4 line ratios,
the distributions that the boxes in Figure 3 repre-
sent do not overlap between the (D) and (H) entries.
That is. these 4 line ratios show clear differences in
their quantiles distribution between DIGs and H 11
regions. This quantitative analysis gives us further

confidence in proposing that a few line ratios are
by themselves sufficient to empirically distinguish a
DIG region from an H 11 region, notwithstanding the
lack of any prior knowledge about the electron den-
sity or column size (both quantities being unknown
in DIGs).

Even considering that any of the above four lines
ratios conld be a useful criterion for distinguish-
ing DIGs. the [N 11]/Ha statistic corresponds to the
largest data sample. Observationally, it is also per-
haps the ratio that is easiest to measure (since [N 11
is a strong line and the [N 11]/Ha ratio does not re-
quire any reddening correction).

In Table 4, the mumnerical values of the different
quantiles for [N 11]/Ha ave sumarized. It can be con-
cluded that emission regions with [N 11]/Ha < —0.5
should be classified as H 11 regions, while those with
[N 11]/Ha > —0.3 should be classified as DIGs. Mea-
surements of intermediate values result in an uncer-
tain classification. In any case, we can infer that
emission regions with a ratio [N 11]/Ha < —0.4 have
a high probability of being an H1I region while re-
gions with [N 11]/Ha > —0.4 have a higher probabil-
ity of being a DIG.

Additionally, the boxes in Figure 3 representing
the ratios [O 11]/HA3, [N 11]/[S 1], [N 11]/[S 1]+, and
INUJ/[O 1] do not show a significant difference in
distribution between DIGs and HIT regions. These
ratios are therefore useless for distingnishing one
type of region from another,

Some authors have proposed to use the EM as
a classification criterion (e.g., Walterbos & Braun
1994). We note, however, from Figure 3 that the box
diagrams of EM do not show any significant differ-
ences between the DIG and HIT region distributions.
Other authors (e.g., Bland-Hawthorn et al. 1991a,b:
Rand 1998) have suggested that the [NII]/Ha ra-
tio shows a strong anti-correlation with the EMN. i.e.
the [N11]/He would increase as the EM decreases.
To which extent therefore can the EN be a distin-
guishing universal criterion for DIGs? Even though
the EM distribution box in Figure 3 suggests that we
cannot (because of a large overlap of the (D) and (H)
boxes), we may nevertheless consider the possibility
that within a single galaxy, this eriterion might be
applicable. After all, it is the only quantity in the
box diagrams of Figure 3 that does not correspond
to a ratio and is therefore not normalized. The wide
overlap might for instance be the result of a wide
spread in EM values from galaxy to galaxy.

In order to explore further this question, we plot-
ted EM values against several emission line ratios.
As expected. we found a very feeble general rela-
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tionship and ouly in the case of [N 11 /Ha. However,
when we considered individual galaxies separately, a
different picture emerged. Our results are summa-
rized in Figure 4 where Panel (a) has [N 11]/Ha in
the abscissa and Panel (b) [O 111]/H/3. while the EM
is displayved in the ordinate. A different color cod-
ing is used for each galaxy: M33 (magenta), M51
(eyan), NGC 1963 (vellow), NGC 3044 (red). NGC
4402 (green), NGC 891 (black), NGC 4634 (blue.
Panel (a) only). NGC 4631 (blue. Panel (b) only).
The best log-log fits of the points of each galaxy are
overplotted. In Panel (a)., we see that there exists
indeed a relationship between EM and [N 11)/Ha for
each galaxy individually. Tn the case of [O11]/H/j3
(Panel b), a similar but weaker relationship appears
to be present as well.

Even though a general EM-based criterion cannot
be defined (Figure 3). it is apparent from Figure 4
that when the [N11]/Ha ratio (Table 4) is used to
determine the emission region type, a critical value
EM,. can then be found that appears to be different
for each galaxy individually. We obtain the interest-
ing result that emission regions with EM > EM, can
be considered to be HII regions while emission re-
gions in the same galary with EN < EM, turn out to
be DIGs. This particular EM, criterion, defined for
each galaxy. is based on the more general [N 11] /Ha
criterion.  EM. allows us now to distingnish DIGs
from H 11 regions with certainty, confirming that the
basic physical conditions (as represented by line ra-
tios) in these two region types are indeed different.

4. DISCUSSION

Following our statistical analysis of the database.
there are two results that deserve further discussion:
on the one hand. the different physical conditions
taking place in DIGs and H Il regions (in the con-
text of spiral galaxies) and. on the other hand, the
extreme position that the DIGs from irregnlar galax-
ies occupy in the BPT-diagram with respect to the
DIGs from spirals.

4.1. DIG and H 1T regions: what is the underlying
difference?

BPT proposed a way to classify emission line
regions, which is based on their location in the
[O1m]/H3 vs. [N11]/He diagnostic diagram. These
authors were successful in separating H1l regions
(low [NIIJ/Ha) from vLiNers and Seyfert galaxies
(high [N11]/Ha). Using data from DIGEDA, we
found that most of the DIGs fall in the regions oc-
cupied by LINERS and Seyferts (see Figure 2). How-
ever, we cannot foresee how in non-active galaxies

the same kind of photoionization source that pow-
ers AGN could replace O-B stars of H II regions and
become responsible for the excitation of the DIG.

More recently, using the SDSS survey Stasinska
et al. (2008) proposed an original interpetation for
objects oceupying the right part of the BPT dia-
gram (which they dubbed the seagull’s right wing).
They pointed out that the simultaneous increase of
[Om]/HF and [N1I|/Ha can also be the result of
photoionization by hot old stars. for example the
central stars of planetary nebulae (PNe). According
to this interpretation, the ionizing source of the DIG
would be similar to that of HII regions (i.e. a stel-
lar continuum), except for the effective temperature
of the ionizing stars and, consequently, the higher
electron temperature of the gas.

Following the conclusions reached by Stasinska et
al. (2008), we propose that the DIG could be ion-
ized by old stars. at least in spiral galaxies. In fact.
the suggestion that a hot stellar population might
contribute to the jonizing source was first proposed
by Lyon (1975) and later explored by Sokolowski &
Bland-Hawthorn (1991) who developed photoioniza-
tion models that combine OB stars with old hot
stars. Sokolowski & Bland-Hawthorn (1991) con-
cluded that such composite models can reproduce
the DIGs observations in NGC 891, However. as
early as in 1991, the available observational data
were scant and no [O 111 /H3 ratios from DIGs had
vet been published.

One can find other explanations for the position
of DIGs in the BPT diagram besides that of a hotter
photoionization source. For instance, the photoion-
ization models developed by Sokolowski (1993) snug-
gest that the jonizing Hux from O and B stars could
simulate the effect of a hotter source when interven-
ing dust is present (between the stars and the DIG)
and the selective extinetion by such dust is taken
into account. A similar UV hardening could also
result from the radiation that leaks out from disk
H 1T regions (Domgorgen & Mathis 1994: Zurita et
al. 2000). Both effects of selective absortion and of
photoionization by old and hot stars are the subject
of a paper in preparation.

4.2. DIG in wrregular galaries

The DIGs observed in irregulars oceupy the same
part of the BPT-diagram as do the HI1I regions of
spiral galaxies (low [N1]/Ha in Fignre 1), Fur-
thermore. we have no evidence of any DIG from ir-
regulars ocenpying the high [N 1]/Ha part of the
diagram. About the first aspect mentioned above
(low [N 11]/Ha). given the fact that the position of
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Fig. 2. Diagnostic diagrams for all observations in the database. The data points identify the emission region types as
follows: H 11 regions (blue diamonds), transition zones (green crosses) and DIGs (red pluses).

an emission line object in the BPT diagram is re-
lated to specific physical conditions of the gas, our
results suggest that the so-called DIG from irregular

galaxies could in fact just be the manifestation of

low surface brightness H 11 regions.

On the other hand. the lack of DIG from irreg-
ulars at high [N 11]/Ha conld have several alterna-
tive explanations. First, it could be that this emis-
sion is too weak to have been detected yet. Another
possible explanation follows from the idea developed
in the previous section, namely, that the DIG ion-
ization results from “old stars”. It is conceivable
that in irregular galaxies the old stellar population
is proportionally much smaller than in spiral galax-
ies, the effect of which would be that this population
could not then contribute significantly to the ioniza-
tion budget. In any event. since we only have a few
data points in the case of irregular galaxies (7 H1I
regions and only 2 DIGs with measurements of [N 11]
and [OT11]), we cannot vet reach definitive conelu-
sions about irregulars.

TABLE 4
QUANTIL VALUES FOR [N 11]/Ha

D1 Q1  Median Q3 D9
H1lreg  —0.89 —0,68 —(.52 —-0.41  —0.33
DIG -0.51 —0.38 -.22 —0.04 0.09

5, CONCLUSIONS

In this work. we present the first emission line
database from DIGs (DIGEDA) made up from
spectroscopic data available in the literature. The
database is a compilation of 17 bibliographical ref-
erences. It contains 1061 observed regions (309 H 11
regions, 218 transition zones and 509 DIGs) ont of
29 galaxies (spirals and irregulars) and is freely avail-
able from CDS.

DIGEDA has allowed us to carry out for the first
time a statistical analysis that aimed at character-
izing the general behavior of the strongest emission
lines, and at finding global trends among the vari-
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Fig. 2. Diagnostic diagrams for all observations in the database. The data points identify the emission region types as
follows: H11 regions (blue diamonds), transition zones (green crosses) and DIGs (red pluses).

an emission line object in the BPT diagram is re-
lated to specific physieal conditions of the gas, our
results suggest that the so-called DIG from irregular
galaxies could in fact just be the manifestation of
low surface brightness H 11 regions.

On the other hand. the lack of DIG from irreg-
ulars at high [NT11]/Ha could have several alterna-
tive explanations. First, it could be that this emis-
sion is too weak to have been detected yet. Another
possible explanation follows from the idea developed
in the previous section. namely, that the DIG ion-
ization results from “old stars”. It is conceivable
that in irregular galaxies the old stellar population
is proportionally much smaller than in spiral galax-
ies. the effect of which wonld be that this population
could not then contribute significantly to the ioniza-
tion budget. In any event, since we only have a few
data points in the case of irregular galaxies (7 H11
regions and only 2 DIGs with measurements of [N 11]
and [OT11]), we cannot yet reach definitive conclu-
sions about irregulars.

TABLE 4
QUANTIL VALUES FOR [N 11]/Ha

D1 Q1 Median Q3 D9
H 11 reg —0.89 -G8 —0.52 —0.41 —(.33
DIG -0.51 =038 -0.22 —0.04 0.09

5. CONCLUSIONS

In this work. we present the first emission line
database from DIGs (DIGEDA) made up from
spectroscopic data available in the literature. The
database is a compilation of 17 bibliographical ref-
erences. It contains 1061 observed regions (300 H 11
regions, 218 transition zones and 509 DIGs) out of
29 galaxies (spirals and irregulars) and is freely avail-
able from CDS.

DIGEDA has allowed us to carry out for the first
time a statistical analysis that aimed at character-
izing the general behavior of the strongest emission
lines. and at finding global trends among the vari-
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Fig. 3. Box diagrams of the data distributions of the EM
and of the most prominent line ratios from DIGs and H 11
regions (D and H labels, respectively). All the values are
logarithmic, with that of the EM reduced by 3 dex.

ous line ratios, including the EN. One of the results
is that the DIGs of irregular galaxies show extreme
values in their line ratios with respeet to that of spi-
rals (see § 3 and § 4). These, in fact, lie close to the
values observed in H 11 regions. Since the available
data are very limited, it is indispensable to obtain
more observations to confirm this result.

The analysis carried out with DIGEDA leads
us to define a universal criterion for spiral galax-
ies, which allows distinguishing DIGs from HIT re-
gions. The distribution of [N 1]/Ha ratios shows
that [N11]/Ha = —0.1 defines a critical valne: any
emission region with a ratio greater than —0.3 should
be classified as DIG while a ratio below —0.5 is likely
to come from an H I region.

Taking advantage of the high nmumber of data in
DIGEDA. we could confirm (or refute) the reality of
line ratio behaviors that have been proposed in the
literature concerning individual galaxies. We could
check to what extent these applied to all DIGs taken
together. This is the case for the [N1I]/Ha ratio,
which shows a well defined anti-correlation with EM,
but of varving slopes between galaxies. These varia-
tions in the log-log slopes rule out any definition of
a universal EM value to distingnish DIGs from H I
regions. Nevertheless, a eritical value, EM.. can be
defined for each galaxy individualy.

[ B
-1
b

(@)

Fig. 4. The EM against (a) [N 1]/Hea and (b) [O111] /3.
A different color coding is used for each galaxy: M33
(magenta), M51 (cyan), NGC 1963 (yellow), NGC 3044
(red), NGC 4402 (green), NGC 891 (black) and NGC
4634 (blue, in panel a), NGC 4631 (blue, in panel b).
The best log-log linear fits of the points of each galaxy
are overplotted using the same color coding.
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Apéndice C

DIGEDA en Vizier



Obs | Positi 6716+}re 10ed 67167] 5007/| Hal | EM(H|Ref_[MOP| pir [Reg [Gal
D o 3727 | 4363 Hb | 4959 | 5007 | 5876 | 6300 | 6548 Ha 6583 | 6717 | 6731 6731 K 6731 | 4959 | Hp | alfa) D h;)sl:) obs| ID ID Ref_N
900| 640 | 1 | 1 |035] 1 |o063| 4 | 1 | 4 T |oo7|o18] 4 | 1| 1 071265221 4 | 14 |11 ] 2 | 21| 72 | 32
o901 | 482 -1 -1 0.358 -1 0.83 -1 -1 -1 1 012 | 0.28 -1 -1 -1 1.3 3011|214 -1 14 11 2 11 72 32
902 | 317 1 | 1 |o0a5] 1 |o095| 4 | 1 | 4 T |ooo|o22]| 4 | 7| 1 | 1 |262|a06| 1 | & |11 ] 2 | 11| 72 | 32
903 | 1860 -1 -1 0.35 -1 089 | 005 | D03 -1 1 008 | 0.16 -1 -1 -1 =1 27 3.85 -1 14 11 2 11 72 32
904 0 | 1 | 1 |0a5] 1 | 103 | 003|002 1 T 006|009 1 | 1| 1 |145]| 297 |a61| 1 | 14 | 11| 2 | 11| 72 | 32
905| 163 | <+ | 1 |035] 1 |o099]| 004|003 1 1 |oos|o13]| 4 | 1| 4 |129] 277|301 4 | 14 |11 ] 2 | 11| 72 | 32
906 321 =1 -1 035 -1 0.75 -1 =1 -1 1 0.11 0.02 -1 =1 -1 136 234 | 269 -1 14 11 z 11 72 32
o07| 483 | 1 | 4 |o035] 1 |07 | 4| 1| 4 T |013] 4 | 4 | 7| 1 | 1 |27 231 4 | 14 |11 ] 2 | 11| 72 | 32
908 | 642 | 1 | 1 |o035] 1 |o063| 4 | 1 | 4 1 T 1| 4 a1 a1 1| 1 |145] 1 | 4] 11| 2 | 21| 72| =2
909 | 802 -1 -1 0.358 -1 -1 -1 -1 -1 1 -1 0.26 -1 -1 -1 -1 -1 -1 -1 14 11 2 21 T2 32
910 |-1650] 1 | 1 |o0as]| 4 | 1 | 1 | 1 | 1 T |o0a5| 4 | 4 | 2| 7| a1 7 | 4| 2 | a]|11] 2|31 | 2a] 33
911 |1350] 1 | 1 |035] 1 | o075 4 | 1 | 4 T |o0a2| 04| 4 | 4| 1 [113] 7 | 4| 4 | 14 |11 ] 2 | 31| 24 | 33
912 | -10860 -1 -1 0.35 -1 0.49 -1 -1 -1 1 043 | 043 -1 -1 -1 -1 249 -1 -1 14 11 2 31 24 3
913| 750 | 1 | 1 |035] 1 | 02 | 003|009 1 T |os2|031]| 4 | 7| 1 | 4 |229(49| 4 | 14 | 11| 2 | 21| 24 | 33
914 | -450 -1 -1 0.35 -1 0.2 006 | 0.04 -1 1 028 | 0.25 -1 -1 -1 136 | 325|479 -1 14 11 2 11 24 33
915| 150 | 1 | 1 | 035 1 | 022 005|003 1 T 027|021 1 | 1| 1 |145] 26 | 42| 1 | 14 | 11| 2 | 11| 2a | 33
916| 150 | + | 1 |035] 1 | o037 | 005|002 1 1 |oz2[o015] 4 | 4| 1 | 14 |273|355| 1 | 14 |11 ] 2 | 11| 24 | 33
917 | 450 -1 -1 0.35 -1 041 | 004 | 0.01 -1 1 0.16 0.1 -1 -1 -1 137 | 315 | 3.66 -1 14 11 2 11 24 o)
918 | 760 | 7 | 1 | 035 1 | 037 | 004|002 1 T 015|011 4 | 1 | 1 | 138|287 |372| 1 | 14 | 11| 2 | 21 | 2a | 33
919 | 1060 | 1 | 1 | 035]| 1 | 047 | 005| 003| 1 T |o018|016] 1 | 1 | 1 | 157|285 |337| 1 | 14 | 11| 2 | 31 | 24 | 33
920 | 1350 -1 -1 0358 -1 0.41 -1 -1 -1 1 0221 017 -1 -1 -1 -1 323|339 -1 14 11 2 5] 24 a3
921 | 1650 1 | 1 | o035 1 | 045 1 | 1 | T |oz2|o1e]| a4 | 2| 1 | 9| 7 (42| 4 | & |11 ] 2 | 31| 2a | 33
922 | 1960 = | 4 |o035] 1 |o0dz2| 4 | 1 | A T Jos2| 4 | A | A 7 A1 a2 a1 ]2]3]2a] 33
923 |1120] 1 | 1 |o0a5] 41 | 7 | 4 | 7 | 1 1 T 1| 1] a0 4 o8] 4| 1| 1 | 4] 11] 2|31 27| 24
924 |1070] 1 | 4 |o035] 4 | 1 | 4| 7 | 1 1 T A | 19 a1 4 {105 4 | 7| 7 [ &a]11] 2 |31 27| 34
925 | 8913 =1 -1 0.35 -1 =1 -1 =1 -1 1 -1 115 -1 =1 14 09 -1 =1 -1 14 11 Z 21 27 34
926| 816 ] 1 | 1 |035] 1 | 1 | 1 | 1 | 4 T | 232|063 4 | 1 [125] A | 7 | 4| 4 | & 11] 2 | 21| 27| 2
927 713 1 | 4 |o035] 1 | 4 | 4 | 4 | 4 T 1901 4 | A | A1l A ] 2| 4| 4 [ |11] 2 |21 27|
928 | -611 -1 -1 0.358 -1 -1 -1 -1 -1 1 186 | 046 -1 -1 1.13 | 0.54 -1 -1 -1 14 11 2 21 27 34
29| 508 1 | 1 |oas| 1 | 1 | 1 | 7 | 4 T | 109|056 1 | 1 ooz |109] 1 | 4 | 4 | & |11] 2 | 21| 27 | 3
930 | 408 1 | 4 |o035] 1 | 1 | 4| 1 | 4 1 T Jo21| 1 | 1 Joss|oo1| 7 | 4| 1 | 14| i1] 2 | 11| 27 | 34
931 | -305 -1 -1 0.358 -1 -1 -1 -1 -1 1 042 | 0.14 -1 -1 068 | 063 -1 -1 -1 14 11 2 11 27 34
932 | 202 1 | 4 Joas| 1 | 1 | 4| 71| 4 T |o0a38| 4 | 1 | 1 Joes| 1| 7 | 4| 4 | 1| 11] 2| 11| 27| 34
933 | 100 -1 -1 0.35 -1 0.21 -1 -1 -1 1 024 | 0.08 -1 -1 0.59 -1 318 | 449 -1 14 11 2 11 27 34
934|249 1 | 4 |o0as| 4 | 7 | 4 | 7 | 4 1 T a4 | 4 | a0 4 |15 |az2r| A | 1 |4 11] 2 | 11| 27 | 24
935] 102 | 1 | 1 |035] 1 |o1e| 4 | 4 | 1 T |oz7 o019 1 | 1 |06 | 135|406 |533| 1 | 14 |11 ] 2 | 11| 27 | 34
936 | -902 =1 -1 035 -1 =1 -1 =1 -1 1 -1 -1 -1 =1 14 =1 -1 =1 -1 14 11 z 21 28 35
937 | 647 1 | 1 |oas]| 1 | 1 | 1| 71 | 4 T | 164|042 1 | 1 |107]069] 1 | 2 | 1 | 14| 11] 2 | 21| 28| 35

991

IBIZIA U2 VAHADIA



Obs_| Positi 6716+|re_10e4 67161 | 5007/ | Hal | Em(H|Ref_|MO™| pir_[req | Gal
p7| on | 3727|4363 | Hb | 4958 | 5007 | 876 | 6300 | 6548 | Ha [ 6583 | 6717 [ 731 | TR O Do alf;} b h:;o G Ié‘— n[RerN

038 | 284 | 4 | -1 |0a5| 1 |o15] 4 | 1 | T |oas|026| -1 | 1 |o71| 122 1 |489] 1 | 12| 1] 2 | 11] 28| 35
939 | 131 -1 -1 0.35 -1 0.16 -1 0.02 -1 1 0.32 | 016 -1 -1 0.63 1.5 3.66 | 3.67 -1 14 1 2 11 28 35
940 | 128 | 1 | 1 |035| 1 |o011]| 002 ]| 0oz[ T |o032]|013| 1 | 1 |083| 1 | 43 |449]| 1 | 2| 1| 2 | 1] 28 [ 35
941 386 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 0.51 | 0.21 -1 -1 0.72 | 0.96 -1 -1 -1 14 11 2 11 28 35
942 | 636 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 113 | 0.22 -1 -1 093] 1.18 -1 -1 -1 14 11 2 21 28 35
943 ]| 893 | 4 | 1 035 1 | 4 | 4| 1 [ T |153]|048| 1 | 4 |10a] 4 | | 1] 71 2| 1] 2 ]|21] 28] 35
944 | 1150 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 0.82 -1 -1 -1 0.83 -1 -1 -1 -1 14 11 2 31 28 35
945 | -2040 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 1.26 | 0.35 -1 -1 0.97 -1 -1 -1 -1 14 1 Z 31 29 36
946 | 1780] 4 | -1 | 035 1 | 4 | < | 1 | - T | 11 ]oa6| <1 | 4 Joo2| 4 | <1 | 1] 11 2] 11| 2 |31]29] 36
947 | 1520 1 | 1 | 035 1 | 4 | 1 | 1 | T |106]053| 1 | 1 Joo1| 4 | 7 | 7| 7| a| 11| 2 |31] 2] a6
948 | -1270 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 0.28 -1 1 0.86 | 0.62 -1 -1 0.85 -1 -1 -1 -1 14 11 2 3 29 36
940 | 1020] 1 | -1 | 0= < | 4 | < |o16] - T |o075]053| -1 | 1 |o081] -1 | =7 |soo] 1 | 2] 1] 2 |31] 20/ 36
950 | 759 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 0.19 -1 1 0.79 | 0.39 -1 -1 0.82 | 0.83 -1 65.49 -1 14 ikl 2 21 29 36
951 501 | 1 | -1 |o=s| 1 | a1 | <1 |ooa[ - T loe3|o3a| -1 | 4 |om|13a| 1 |a12] 1 | 2| 1w ]| 2 | 21] 29[ =5
952 | -243 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 0.06 -1 ? 049 | 0.24 -1 -1 0.7 1.13 -1 Fh2 -1 14 11 2 11 29 36
953 0 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 0.03 -1 1 042 | 019 -1 -1 068 | 1.22 -1 10 -1 14 11 2 1 29 36
954 | 263 | 1 | -1 | 035 1 |005] 1 |oo1] -1 T |o036| 02| -1 | 1 |065] 144 1 | -1 | 1| 12| 1] 2] 11] 29[ =6
955 | 524 | 1 | 1 |03 9 | 4 | 1 |oos[ T Joa5|022| 1 | 1 |oea|126| 1 | 7 | 7 | & | 11| 2 | 21] 29[ 36
956 | 774 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 0.05 -1 1 057 | 0.26 -1 -1 0.74 | 0.91 -1 -1 -1 14 11 2 21 29 36
957 | 1040 1 | -1 | 035 1 | 4 | < | 02 | T |os3|o046] -1 | 1 |o083|108| 1 | -1 ] 1| 2] 1] 2 |31] 29[ 36
958 | 1300 2 | = 0.35 e -1 4 0.16 -1 1 081 | 0.63 -1 s | 086 | 1.17 = -1 3 14 11 2 31 29 38
959 | 1560 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 i 098 | 0.27 -1 -1 0.88 -1 -1 -1 -1 14 11 2 31 29 36
060 | 1820 | 1 | -1 | 035 1 | 4 | < | 1 | T 1 18] 1| 4| A 11100 ] a4 a9 ] 712 ] 23] 2]
961 | 2070 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 1.23 -1 -1 -1 0.96 -1 -1 -1 -1 14 1 2 3 29 36
w62 | 952 | 1 | -1 |o=s| 1 | a4 | 1 | 1 [ T 282 o67| 1 | A | =1 Joss| <1 | =1 | =1 || ]| 2 ]|21]3z0] ar
963 | -700 -1 -1 0.35 -1 Ty -1 -1 -1 1 -1 1.4 -1 -1 -1 0.85 -1 -1 -1 14 11 2 21 30 37
964 | 444 -1 -1 0.35 -1 064 | 013 -1 -1 i 241 | 079 -1 -1 -1 0.85 -1 -1 -1 14 11 2 11 30 af
965 | 187 | 1 | -1 | 035| -1 |o008]| 005] 1 | 1 T loses|oas| 1 | 4| <1 oo | | 1| 1|2 1] 2] 11]30] a7
%66 | 642 | 1 | 1 | 035 1 | 4 |o12] 01z T Joer]oaa| a4 | a | = | 7 | 9| 7] a1 a| ]| 2] 11]a ][ ar
967 | 321 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 al 1.66 | 0.36 -1 -1 -1 0.58 -1 -1 -1 14 11 2 11 30 fairg
968 | 572 | 4 | -1 | 035 1 | 4 | 4 | 1 | T 1312] 1| 4| A < | 4 a3 ] 11 =] ]2]21]3]ar
969 | 829 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 1.81 | 0.23 -1 -1 -1 -1 -1 -1 -1 14 11 2 21 30 37
g70 | 1080 1 | 1 o3| 4 | 4 | 4 | 1 [ T |1zs]oe2| 1 | A | = | = | 9| 2 7 =] 1|2 |3]30][ar
971 | -570 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 045 | 0.45 -1 -1 -1 1.31 | 2.28 -1 -1 14 11 2 21 36 38
972 | -188 -1 -1 0.35 -1 0.23 -1 -1 -1 1 048 | 0.34 -1 -1 -1 -1 6.07 | 9.28 -1 14 11 2 11 36 38
973 ] 188 | 1 | -1 | 035 1 |oor]| 4 | 1 | T |oa3|026] 1 | | -1 | -1 |146|4a86] 1 | 12| 1] 2 | 11] 36| =8
974 | 564 -1 -1 0.35 -1 0.14 -1 -1 -1 1 0.49 | 0.29 -1 -1 -1 1.02 | 3.39 | 4.04 -1 14 11 2 21 36 38
975 | 946 -1 -1 0.35 -1 -1 -1 -1 -1 1 055 | 042 -1 -1 -1 -1 -1 214 -1 14 11 2 21 36 38

L9T1
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5 x 10% afios con metalicidad estelar solar (para el espectro integrado de las estrellas
jovenes), y de atmosferas 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 absorcién
de los fotones ionizantes de las estrellas OB es del 66 %, mientras que la contribucién
al espectro total de las estrellas evolucionadas es variable (sumas: 0 %, asteriscos: 25 %,
rombos: 50 %, tridngulos: 75 %, cuadros: 100 %). Las lineas punteadas representan a los

modelos descritos en la Figura 5.11 en la pagina 113. . . . . . . . . . .. .. ... ...

Modelos similares a los de la Figura 5.15 en la pagina 118. En este caso el espectro
compuesto de los WDs ha sido absorbido en un 50% de los fotones ionizantes. Las

lineas punteadas representan los modelos de la Figura 5.11 en la pagina 113.. . . . . .

Modelos similares a los de la Fig. 5.16 en la pagina 119. En este caso el espectro
compuesto de los WDs estd absorbido por un gas cuya metalicidad estd disminuida por
formacién de polvo. Las lineas punteadas representan los modelos de la Fig. 5.11 en la

pagina 113 . . . . . . oL e

Predicciones de los modelos de fotoionizacién en los que se combina la absorcién de la
radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribucién
variable de las estrellas evolucionadas (WDs). En el panel (a) se muestra la variacion
del cociente He I/Ha con respecto al porcentaje de contribucién de las estrellas WDs;,
mientras que en el panel (b) se muestra la variacién del mismo cociente respecto al

parametro de ionizacidn. . . . . .. ... Lo

Predicciones de los modelos de fotoionizacion en los que se combina la absorcion de la
radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones ionizantes y una contribucién
variable de las estrellas evolucionadas (WDs) que también han sido absorbidas en un
50 %. Las sumas representan modelos en los que la contribucién de los fotones de los
WDs es del 0%, los asteriscos del 25 %, los rombos del 50 %, los tridngulos del 75 % y
los cuadros del 100%. . . . . . . . . .
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5.20.

9.21.

0.22.

Predicciones del cociente [O II1] 5007/4363 de los modelos de fotoionizacién en los que
se combina la absorcién de la radiacién de las estrellas OB en un 66 % de los fotones
ionizantes y una contribucién variable de las estrellas evolucionadas (WDs) que tam-
bién han sido absorbidas en un 50%. Las sumas representan modelos en los que la
contribucién de los fotones de los WDs es del 0%, los asteriscos del 25 %, los rombos
del 50 %, los tridngulos del 75 % y los cuadros del 100 %. Este cociente de [O III] es un
diagnéstico de la temperatura electrénica del gas emisor ya que este cociente deisminuye
con el aumento de la temperatura (Figura 5.1 de Osterbrock, 1989). . . . .. ... ..
Comparacién de dos continuos combinados por cinco cuerpos negros (linea punteada,
Ter=40, 80, 120, 160 y 200 kK) contra el continuo combinado de cinco modelos de
atmosferas estelares (linea continua, Teg=>50, 80, 120, 160 y 190 kK).. . . . . . . . ..
Comparacion de los continuos incidentes al DIG utilizados en los modelos de este tra-
bajo (todos normalizados a ®(H) = 3.16 x 10° s~! cm—3): continuo de una formacién
continua de 10 a 120 M sin absorcién (negro), continuo anterior absorbido en un 66 %
de los fotones ionizantes (magenta), combinacién de un 25 % de fotones provenientes de
una formacién estelar continua y un 75 % de fotones provenientes de estrellas evolucio-
nadas (verde), misma combinacién pero con el continuo de las estrellas evolucionadas
absorbido en un 50 % de sus fotones ionizantes (rojo) y mismo continuo que el ante-
rior pero tomando en cuenta la disminucién de metales en el gas del DIG debido a la

formacién de polvo (azul). . . . . . ..
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