
GAS IONIZADO

Tres medios diferentes:
Regiones HII ó nebulosas gaseosas
El medio ionizado difuso (WIM)
El medio ionizado a alta T (HIM)

VER EL PAPER DE WEN 2025! MENCIONA PAPERS DEL WIM EN
RADIO Y EN IR, Y EN ESTE PAPER CON LINEAS OPTICAS USANDO
LAMOST. PUSE EL PAPER EN LA CARPETA DE CLASE 4
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El medio ionizado tibio (WIM)
Fuera de las RHII, el MIE contiene gas ionizado difuso.

1938 (Struve and Elvey, ApJ, 88, 364): primeros que encuentran gas
ionizado FUERA de las RHII. Detectaron emisión en Hα y [OII] de
zonas extendidas en Cygnus y Cepheus.
El estudio sistemático de este gas empezó recién 30 años más tarde, a
través del estudio de ĺıneas de emisión ópticas.
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El medio ionizado tibio, el WIM

Sus caracteŕısticas se pueden inferir a través de:
Dispersión en la emisión de los púlsares
Ĺıneas de emisión débiles, especialmente Hα, SII, NII (hasta 2-3 kpc,
por absorción)
Emisión libre-libre en el continuo de radio

Origen: fotones de estrellas O (fotoionización). Se requiere una O4 ó
15 B0 cada kpc2. Son fotones que escapan de las RHII.
Tibio: ∼ 8000 K, de baja densidad (difuso), ne ∼ 0,1 cm−3

Contiene más masa que las RHII y ocupa más volumen (fV tabla).
Emisión extendida. Ancho de 2 kpc respecto al plano galáctico.
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Púlsares: Medida de dispersión

La señal de un púlsar atraviesa el WIM:

el WIM tiene electrones libres −→ actúa como un plasma dispersivo
ya que el ı́ndice de refracción depende de la frecuencia −→ ν alta
llega antes que ν baja −→ el pulso se dispersa
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Medida de dispersión

Se define MEDIDA DE DISPERSIÓN

DM =
∫ d

0
ne dl d es la distancia al pulsar

El tiempo de retraso está dado por:

Midiendo el retraso en 2 frecuencias distintas −→ DM −→ ne
(conociendo d)
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WIM

Si podemos medir con precisión el tiempo de retraso −→ los púlsares
pueden ayudar a determinar la distribución de ne :
−→ el WIM se extiende ∼ 1 kpc por encima del plano.
DM = ne D
D= z/sin b:

necesitamos las DISTANCIAS a los púlsares para pasar de DM a ne :
- relacionarlos con SNR
- absorción en HI
- paralaje
- distancia a una compañera binaria

OJO: la DM da una estimación promedio de la ne a lo largo de la ĺınea de
la visual. 7 / 40



WIM: o al revés

La DM puede usarse para obtener la distancia a un púlsar, conociendo
o suponiendo ne (0.03 cm−3 es una primera aprox) (actualmente hay
varios modelos).
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Modelo de dos componentes para la distribución de ne

Primer trabajo importante sobre la densidad electrónica del medio
interestelar de la V́ıa Láctea
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WIM
Para analizar la distribución de DM Taylor & Cordes (1993, 1161 citas!)
usan la estructura galáctica obtenida usando otras bases de datos.
En esta figura se combina datos de RHII, zonas de emisión de HI y de
continuo de radio. Tienen en cuenta los brazos espirales.
Es esperable que los púlsares más distantes localizados cerca de las zonas
sombreadas, tengan mayor DM

Modelo de brazos espirales de Georgelin & Georgelin (1976)
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WIM
Pasa lo que supusieron. Zona de l entre 50◦ y 80◦, sólo un púlsar con
DM > 260 cm−3pc. Y en las zonas donde cruza más brazos, DM es mayor

Valores de DM t́ıpicos: 100 cm−3pc, pero algunos llegan a 500 cm−3pc.
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Modelo para la distribución de ne propuesto por Cordes &
Taylor (1993)
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Distribución de ne modelada

Escala de grises representa ne en el plano
la mayor densidad se da en la parte más externa de arm2,
ne ∼ 0,18cm−3

ne ∼ 0,02 cm−3 cerca del sol
El cuadradito cerca del Sol es la nebulosa de Gum (RHII grande (36
grados), muy cercana (350 pc) 13 / 40



DM esperados a partir del modelo de ne :

Distancias:
* muchas cambian en un factor 2, hacia más lejos o más cerca.
* púlsares entre 50◦ < l < 280◦: varios están mas cerca de lo estimado
antes.
* a 250◦ es por lo de la nebulosa de Gum. 14 / 40



Hay varios modelos sobre la distribución de la densidad electrónica.
Dos muy usados son:

NE2001 (Cordes & Lazio 2002, arXiv e-prints, pp astro–ph/0207156):
1 corrige algunas limitaciones del modelo TC93 de Taylor y Cordes

(1993).
2 se basa en 112 mediciones independientes de la distancia de los púlsares

y 269 mediciones de dispersión, y asume componentes a gran escala y
variaciones pequeñas debidas a regiones subdensas o sobredensas.

3 considera componentes locales como la burbuja local, la nebulosa Gum,
la supernova Vela, Loop 1 y algunos otros rasgos, aśı como también los
brazos espirales y el centro galáctico.

4 utiliza un enfoque iterativo para ajustar los parámetros, comenzando
con valores iniciales del modelo TC93 y ajustando los parámetros para
las componentes a gran escala y locales mediante una función de
verosimilitud.
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YMW16 (Yao et al. 2017,ApJ, 835, 29)
1 es un modelo alternativo al modelo NE2001 que tiene la ventaja de

utilizar 15 años adicionales de datos para ajustar su modelo.
2 utiliza 189 mediciones independientes de distancia de púlsares, pero no

utiliza mediciones de dispersión interestelar.
3 A diferencia de NE2001, YMW16 utiliza un modelo de disco delgado y

grueso con cuatro brazos espirales.
4 YMW16 también incluye siete caracteŕısticas locales, incluyendo la

Burbuja Local, la Nebulosa de Gum y el Loop I

https://apps.datacentral.org.au/pygedm/
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WIM

* Dada la naturaleza difusa del WIM, es muy dif́ıcil de detectar y
caracterizar usando instrumentos tradicionales
* El Wisconsin H-Alpha Mapper es un instrumento diseñado para estudiar
la distribución y la cinemática del gas difuso ionizado de la V́ıa Láctea.
* Telescopio de 63 cm. Espectrómetro Fabry-Perot
* Resolución angular de 1 grado (se prioriza sensibilidad a gran escala más
que detalle angular).
* Resolución en velocidad: 12 km/s. Ĺınea! traza la velocidad del gas.
* Kitt Peak en Arizona: Cielo norte y Cerro Tololo en Chile: cielo sur (lo
trasladaron en el 2009)
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WHAM

Figura: The WHAM all-sky survey showing the location of warm hydrogen gas
(specificaly everything moving between -10 to 10 (toward or away from us)
km/sec) in the sky. Credit: WHAM Collaboration, UW–Madison, Space Science
Institute National Science Foundation.
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WHAM

El Wisconsin H-Alpha Mapper (WHAM) permite estudiar una componente
muy importante del MIE, para responder preguntas tales como:

A dónde va la enerǵıa producida en las regiones de formación estelar
de nuestra Galaxia?
Cómo se propaga esa enerǵıa ?
Cómo cambia esa enerǵıa a medida que viaja y cómo se deposita de
nuevo en la Galaxia?
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WHAM también es capaz de observar otras ĺıneas de emisión
óptica, que permiten el estudio de la temperatura y grado de
ionización del WIM.
El espectro del WIM se caracteriza por ĺıneas de emisión intensas de
bajos niveles de excitación: SII, NII, y por ĺıneas más débiles de
estados de excitación más altos: OIII. Estas ĺıneas sirven para estudiar
regiones de gas ionizado de baja densidad como el WIM, donde las
colisiones no desexcitan rápidamente los niveles metaestables
responsables de estas ĺıneas.
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The advent of WHAM provides a unique opportunity to trace some of
these diagnostics over a larger region of the sky. This paper presents the
first velocity-resolved study of [S II] and [N II] from the diffuse gas of our
Galaxy. A region of the sky that includes the Perseus arm was chosen for
examination since the Hα emission from the WIM in this arm is well
separated in velocity from local WIM emission and can be traced to high
Galactic latitude, allowing an exploration of the emission with distance, z,
from the Galactic plane.

ApJ 523, 223, 1999
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Brazo local ( centrado cerca de 0 km/s) y Perseo (– 40 a – 60 km/s)

1R(Rayleigh) = 2,4×10−7 ergs cm−2 s−1 sr−1 para Hα
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WIM

* Hα: 2 fuentes intensas a bajas latitudes: conocidas (NGC1499 y superposición)
. En brazo de Perseo se ve solo la de la derecha, con una morfologia diferente. A
altas latitudes (Perseo): filamentos, cavidad.
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WHAM

se puede interpretar que:
– [N II]/Hα y [S II]/Hα: distribución de temperaturas : Si la temperatura
aumenta −→ más electrones tienen enerǵıa suficiente para excitar esos
niveles −→ aumenta [NII] y [SII], pero Hα no tanto
– [S II]/[N II] : estado de ionización IP(S+ ) = 23.3 eV and IP(N+) =
29.6 eV).
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Figura: Hα, [N II]/Hα, and [S II]/[N II] velocity interval maps of selected regions
plus emission line spectra toward l = 130, b = -7.5. The 21 cm spectrum is from
the Leiden/Dwingeloo survey, and the optical line observations are from WHAM.
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LAMOST-MRS-N (Media Resolution Survey-Nebulae)

28 / 40



LAMOST-MRS-N (Media Resolution Survey-Nebulae]
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LAMOST-MRS-N (Media Resolution Survey-Nebulae
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DISTRIBUCIONES: •
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WIM

Púlsares → permiten estimar la densidad electrónica media del WIM
(a través de la medida de dispersión, DM).

WHAM Y LAMOST y otros telescopios ópticos → observan ĺıneas
como Hα, [N ii], [S ii], etc., y permiten estimar:

Temperatura electrónica (a partir de cocientes sensibles a Te , como
[N ii]/Hα)
Abundancias relativas (como [S ii]/[N ii])
Grado de ionización (por ejemplo, con [O iii]/Hα o [S ii]/Hα)
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Hot Ionized Medium (HIM) DETECCION

Spitzer (1956) fue el primero en proponer la existencia de gas en el
halo a muy altas temperaturas (106 K), el cual provee la presión
suficiente para mantener confinadas las nubes neutras observadas a
altas latitudes
Se pudo observar casi 2 décadas más tarde, por dos tipos de
observaciones diferentes:

1) 1974: el satélite Copernicus detectó ĺıneas UV en absorción de
especies con altos estados de ionización (OVI, NV, CIV) en el
espectro hacia estrellas brillantes =⇒ Temperatura elevada
2) 1968: Emisión difusa de Rayos X blandos (< 1kev) =⇒ plasma a
muy alta temperatura, se observa si T > 106 K
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HIM: absorción en el UV

Las ĺıneas de O VI y N V son las mejores trazadoras de este gas.
Anchos de las ĺıneas ∼ 15 km/s −→ T ∼ 3− 4× 105 K
Intensidad integrada de la ĺınea −→ densidad de columna −→
distribución espacial
en base a estudios de densidad de columna de O VI hacia estrellas
presentes a altas latitudes y hacia núcleos de galaxias activas (AGNs)
−→ escala de altura de 2,7± 0,4 kpc −→ el HALO galáctico
estudios similares usando otras especies (N V, C IV, Si IV) dan alturas
aún mayores, del orden de 4 a 5 kpc.
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HIM

Abundancias en los distintos estados de ionización: temperaturas,
densidades
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HIM - RAYOS X

En 1968, un experimento con un cohete realizado por Bowyer et al.
reveló la existencia de emisión difusa de rayos X en el rango de
enerǵıa por debajo de 1 keV.
Esta emisión difusa se pod́ıa separar en una componente
extragaláctica y una componente ’anómala’ que parećıa ser de origen
galáctico.
Este descubrimiento fue consistente con la predicción de Spitzer en
1956 de que exist́ıa gas a muy altas temperaturas en el halo de la
galaxia.
La emisión difusa de rayos X es producida principalmente por el gas
caliente del MIE (radiación de frenado)
Se han realizado numerosos estudios y misiones espaciales para
investigar la emisión difusa de rayos X y entender mejor las
propiedades f́ısicas del HIM en nuestra galaxia y en otras galaxias.
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HIM

A map of the sky produced by Rosat in the 3/4 keV band. This figure
shows broad diffuse features of gas with temperatures of a few million
degrees. The strong striping of the data is an artifact of the contamination
and is caused by several processes.
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HIM

Higher energy emission from higher temperature gas:
0.25 keV: T ∼ 106 K.
0.75 keV: T ∼ 3× 106 K.
1.5 keV: T ∼ 6× 106 K.
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HIM

Ionización de gas: por colisiones entre átomos del mismo gas.
Potenciales de ionización muy altos (114 eV para el OV) −→ los
fotones ionizantes no alcanzan
Calentamiento: ondas de choque originadas por vientos y explosiones
de supernova
Enfriamiento: expansión adiabática, pérdidas radiativas y emisión
libre-libre
Densidad siempre menor a la cŕıtica pero muchas especies −→
muchas ĺıneas
Debido a la baja densidad, el enfriamiento lleva mucho tiempo, mas
de 107 años a T ∼ 106 K!
Se cree que ocupa casi el 50 % del disco galáctico, tema aún en
debate. Algunos creen que fV = 0,7
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Figura: Ciclo del MIE. Ilustración de Guillard (2010). EL MIE no es estático, su
evolución está ı́ntimamente ligada a la de las estrellas. Sus diferentes
componentes son renovadas continuamente.
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