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INTRODUCCION

Este texto de introduccion al estudio de la fisica del medio interestelar pretende proporcionar al
estudiante de astronomia una herramienta para su formaciéon en un campo en continua evolucién. La fisica
del medio interestelar es un tema en el que la forma de trabajo ha cambiado radicalmente en los tltimos 15
o 20 anos, en gran parte gracias a los avances en las técnicas observacionales, principalmente en el dominio
radio. Debido a su juventud, algunos aspectos del tema no estan consolidados en forma de libros de texto que
cubran a un nivel homogéneo los conocimientos actuales sobe el medio interestelar, prestando la atencién
adecuada a los tres componentes principales: gas atémico, ionizado y molecular. Este texto pretende cubrir
esta laguna y ofrece de una manera comprensible material que muchas veces se encuentra disperso en libros,
articulos de revisién o trabajos maés especializados.

“Introduccién a la fisica del medio interestelar” estd pensado especificamente para cubrir las necesi-
dades de una parte de la asignatura de “Astronomia galdctica” del plan de estudios de Fisica de la Uni-
versidad de Barcelona. Sin embargo, debido a la generalidad del contenido de la asignatura, puede ser de
interés para cualquier asignatura de la especialidad de astronomia o astrofisica dentro de una licenciatura
de Fisica o, en algunos casos, de un tercer ciclo en astronomia.

El punto de partida de este texto fue el material utilizado para una parte de la asignatura de “Radioas-
tronomia” del plan de estudios actualmente extinguido de la Licenciatura de Fisica, que estaba dedicada al
medio interestelar y que los autores impartieron durante bastantes anos. Este material, que ha ido evolu-
cionando a lo largo de los anos, estaba inspirado inicialmente en fuentes muy diversas, entre las que cabe
destacar los cursos dictados por L. F. Rodriguez y J. Cantd, del Instituto de Astronomia de la Universidad
Nacional Auténoma de México, los apuntes de un curso de J. Moran, de la Universidad de Harvard, libros
generales como el de K. Rholfs (1986), “Tools of Radio Astronomy”, o libros clasicos sobre el medio inter-
estelar como el de L. Spitzer (1978), “Physical Processes in the Interstellar Medium”. En el capitulo de
bibliografia se dan las referencias completas de estos y otros libros ttiles sobre el medio interestelar.

Este texto esta organizado en capitulos que cubren aspectos distintos de la fisica del medio interestelar.
El primer capitulo estd dedicado a procesos radiativos, a modo de recordatorio y para introducir la notacién
que es utilizada a lo largo de todo el texto. Se ha puesto especial cuidado en utilizar una notacién coherente
a lo largo de todos los capitulos. La notacién que se encuentra en libros diversos es muy variada y, a veces,
puede resultar confusa. El segundo capitulo es una introduccién al medio interestelar, en el contexto de la
astronomia galactica. Se describen los principales componentes que son tratados con mas detalle en el resto
de capitulos. En el tercer capitulo se estudian las regiones de hidrégeno atéomico. En el cuarto, las regiones
de hidrégeno ionizado. En el quinto capitulo se aborda el estudio de las nubes moleculares, haciendo énfasis
en las regiones de formacién estelar activa. Al final hay un apéndice con datos y valores de constantes de
utilidad, y un capitulo con bibliografia complementaria.

En casi todos los capitulos se proponen problemas, que aparecen en el apartado correspondiente. En
los problemas se proponen ejercicios para aplicar la materia del apartado o ejemplos donde se ven casos
tipicos, aunque en algunos casos son mas bien una pequena ampliaciéon de la materia explicada en el texto
principal. Algunos problemas, cuando resulta especialmente interesante, estan resueltos con detalle y es
importante su estudio. En otros, sélo se da el resultado final, porque éste puede resultar ilustrativo. En
algunos casos solo se da el enunciado porque su resolucién es un simple ejercicio.
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Al final de los tres capitulos centrales del texto se proponen pricticas basadas en material observa-
cional real. Estas préacticas se distinguen de los problemas en que requieren una labor mas intensa y completa:
medida de los datos observacionales, elaboracién de los datos, aplicacion de un modelo tedrico con algin
trabajo adicional de deduccién de expresiones, presentaciéon de resultados y su discusion. Pretenden ser
pequenos trabajos de introduccién a la investigacién en el campo del medio interestelar, reproduciendo a
pequena escala el trabajo real de los astronomos profesionales. Los datos experimentales de las précticas se
dan en forma grafica, pero en algunos casos seria interesante que los alumnos pudieran disponer de ellos en
forma digital (diskette), para poder elaborar programas elementales de reduccién de datos.
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CAPITULO 1

PROCESOS RADIATIVOS

1.1 Radiacion, generalidades

1.1.1 Intensidad, flujo

El campo de radiacién queda descrito por la intensidad de radiacion, llamada en segiin que contextos,
intensidad especifica (por tratarse de energia por unidad de intervalo de frecuencia) o brillo (normalmente,
cuando nos referimos a la intensidad recibida de una fuente). La intensidad I, (r,k,t) es funcién de la
posiciéon r, de la direcciéon dada por el vector unitario k y del tiempo . Es la energia por unidad de tiempo
que atraviesa un area unidad perpendicular a la direccién k, centrada en la posicién r, transportada por la
radiacién que se propaga dentro de un adngulo sélido unidad centrado en la direccién k, en una unidad de

intervalo de frecuencia,
dE = I, dt dA cos 0 dS) dv.

Sus dimensiones son erg s~' cm ™2 sr—! Hz~!. Como la intensidad es un flujo de energia por unidad de

angulo sélido, su magnitud no varfa con la distancia a la fuente (en el espacio libre).

dAcost n

Figura 1.1: Energia dentro de un angulo sélido d2 que atraviesa una &rea dA cuya normal n forma un
angulo # con la direccién considerada k

Problema 1.1 Demostrar que la intensidad no varia con la distancia.
Solucién: Sean las dreas dA y dA’. La energia que atraviesa dA por unidad de tiempo, dentro
del dngulo sélido dQ) definido por dA’ y del intervalo de frecuencia dv es

dE =1, dtdA cos0dQdy,

donde 6 es el dngulo entre la normal a dA y la direccién k. Esta energia atraviesa dA’, por lo
tanto, tiene que ser igual a la energia recibida por dA’ dentro del dngulo sélido d€)’ definido por
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dA’

dA, en el mismo intervalo de frecuencia,
dE = 1,dtdA cos0dQdv = I, dt dA’ cos§ dQY dv = dE'.

Simplificando, se obtiene
I,dA cos0dQ = I, dA" cos @ dY.

Pero d) = dA’ cos @' /d* y dQ) = dAcosf/d?, donde d es la distancia entre los dos puntos. Por
lo tanto, finalmente,
I, =1I.

La intensidad media J, es el promedio angular de la intensidad

1
Jy, = — 1, dS.
47 Ar
Si la intensidad procede de una fuente que subtiende un pequefio angulo solido Af)g, la intensidad media

producida por la fuente es
AQg
J,=——1,.
47

El factor AQg /4w recibe el nombre de factor de dilucion.

La densidad de flujo o, simplemente flujo, S,, es el flujo de energia que atraviesa el area unidad
por unidad de intervalo de frecuencia. Por lo tanto, es la intensidad integrada para todas las direcciones,
teniendo en cuenta el factor de proyeccion del area perpendicularmente a la direccién considerada, cos 6,

S, :/ 1, cos8dSQ,
47

aunque, a efectos practicos, al calcular la densidad de flujo de una fuente discreta, el dominio de integracion
es mucho menor de 47 sr, y se puede prescindir del factor cos 6,

S, = / 1, dQ.
fuente

1

Las dimensiones de la densidad de flujo son erg s=! em~2 Hz~!. La unidad préctica es el Jansky (Jy) y sus

submultiplos (mJy, pJy). El Jansky se define como

1Jy=10"2 ergs™ cm™2 Hz~ L.

Problema 1.2 Calcular la energia recibida de una fuente de 100 Jy por un telescopio con una
area colectora de 1000 m? durante una hora, en un intervalo de frecuencia de 100 MHz.



1.1. Radiacién, generalidades 3

Solucion:

E=S5,AtAAv =100 x 10723600 - 1000 x 10* - 100 x 10° = 3.6 x 1072 erg.

La luminosidad especifica a la frecuencia v de una fuente isétropa situada a distancia d del observador
se obtiene integrando su densidad de flujo para una superficie esférica de radio d,

L, = 47d>S,,.

Las dimensiones de la luminosidad especifica son erg s=! Hz 1.

La luminosidad bolométrica de una fuente es la integral, para todas las frecuencias, de su luminosidad
especifica. Es la energfa total radiada por la fuente por unidad de tiempo y sus dimensiones son erg s~!.

La unidad practica es la luminosidad solar,
Lo = 3.826 x 1033 erg s71.

Muchas veces se utiliza también la luminosidad de una linea espectral, con el significado de la integral de la
luminosidad especifica sobre el rango de frecuencias de la linea espectral. Asi por ejemplo, se dice que la
luminosidad del méser de HoO en W37 es de 3 x 107° L.

1.1.2 Ley de Planck, temperatura de brillo

En equilibrio termodindmico, la radiacién estd en equilibrio con la materia y su intensidad viene dada por
la ley de Planck para un cuerpo negro,

2h1? 1
2 hw/kT _ 7’

donde T es la temperatura, tnico parametro que describe el equilibrio termodindmico.

En general, la radiacién no esté en equilibrio con la materia y, por lo tanto, la intensidad I, no viene
dada por una funcién de Planck. Sin embargo, a cada frecuencia v podemos definir una temperatura, la
temperatura de brillo Ty, tal que la intensidad a esta frecuencia tenga el valor de la planckiana a temperatura
TB7

I, = B,(Ts).

Esta ecuacién no es mas que la definicién de la temperatura de brillo. En general, Ty depende de la
frecuencia, lo que indica simplemente que la radiacién no viene descrita por una planckiana.

Para frecuencias bajas (o temperaturas elevadas) es posible utilizar la aproximacién de Rayleigh-Jeans
para la funcién de Planck. En esta aproximacién, tenemos la relacién

2kv?
~ =

L/ TB;
que tiene la gran ventaja de que en esta aproximacién la intensidad resulta proporcional a la temperatura
de brillo. La aproximaciéon de Rayleigh-Jeans es valida cuando hv < kT, que en unidades précticas puede

expresarse como
v T

—_— 20| = |.

AR

Aunque no pueda utilizarse la aproximacion de Rayleigh-Jeans, es muy préctico introducir una temperatura
proporcional a la intensidad, la temperatura de radiacion Tg, que en la aproximacion de Rayleigh-Jeans
coincide con la temperatura de brillo,
2k1?
2

I,

TR7
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pero, en general, se expresa en funcién de la temperatura de brillo mediante

Tr = J.(Ts),
donde J, es la llamada intensidad en unidades de temperatura, y viene dada por
hv/k
Ju(T) = ohv /KT _ 1"

Para una frecuencia dada, J,(T) es una funcién creciente de la temperatura y limr_,o J,(T) = T. Sin
embargo, J,(T) puede ser bastante distinto de T' para temperaturas bajas a frecuencias suficientemente
altas. Por ejemplo, a 115 GHz, para la temperatura de fondo cosmolégica J,(2.7 K) = 0.82 K.

1.1.3 Acoplamiento radiacion-telescopio

El problema del acoplamiento de la radiacién incidente con el telescopio es importante en el caso de instru-
mentos limitados por difraccién, como es el caso en las observaciones en el lejano infrarrojo, submilimétricas
y radio. La imagen que el telescopio da de una fuente no resuelta (una estrella o una fuente muy com-
pacta), P, se llama funcidn de dispersién de punto (“Point Spread Function” PSF), o respuesta puntual del
instrumento, o en el caso de los radiotelescopios, diagrama del haz. La resolucién angular del instrumento
puede caracterizarse mediante la anchura a altura mitad de esta funcién, 6, (“Full Width at Half Max-
imun” FWHM, o también “Half-Power Beam Width” HPBW). El subindice n de P, indica que la funcién
se toma normalizada, de forma que su méximo, en la direccién del eje del telescopio, sea la unidad. Si
consideramos un sistema de coordenadas angulares ligado al telescopio y centrado en la direccién de su eje,
serd P,(0,0) = 1.

Otra forma de caracterizar la respuesta angular del telescopio es a partir del dngulo solido del haz del
telescopio, 24, la integral sobre todas las direcciones del diagrama del haz.

Qa :/ P,(I,m)dl dm.
4m

Su significado es el del angulo sélido equivalente del cual el telescopio recibe la radiaciéon. Sin embargo, la
radiacién medida por el telescopio procede principalmente de su haz principal (es decir, la parte central del
haz, sin tener en cuenta los 16bulos secundarios, resultado de la difraccién por la abertura del instrumento).
El dngulo sélido del haz principal, 2\, es la integral para el haz principal del diagrama de radiacion P, y
es menor que el angulo sélido de todo el haz, Q4. El cociente entre el angulo sélido del haz principal y el
angulo solido de todo el haz es la eficiencia del haz principal, v,

Vi
=—<1.
M N
El haz principal del telescopio se suele poder aproximar bien por una gaussiana. En este caso, si la anchura
a altura mitad del haz es 64, el dngulo sélido del haz principal viene dado por

s

Qv =T

02 = 1.13363%.

Para describir una posicién en el cielo utilizaremos los cosenos directores (I, m) del punto del cielo
considerado, desde un punto de referencia dado. Para regiones del cielo poco extensas, los cosenos directores
se pueden aproximar por las coordenadas cartesianas en el plano tangente al cielo en el punto de referencia.
En esta aproximacion, el elemento de angulo sélido vale

dldm
d) = ———— ~dldm
1—12—-m?
y los cosenos directores de un punto de ascensién recta y declinacién («, d) valen
I = (a— ap)cosdy

m:5—§0
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donde (ay, dp) son las coordenadas del punto de referencia considerado. Las coordenadas utilizadas, en lugar
de ascension recta y declinacién, pueden ser, por ejemplo, acimut y altura, o longitud y latitud galacticas.

Consideremos un telescopio que apunta hacia una direccién (I, m) donde estd situada una fuente
caracterizada por una intensidad I,(I',m’) o, de forma equivalente, por una temperatura de radiacién
Tr(I',m’). El telescopio mide una intensidad observada de la fuente, ISP%, que es el promedio de la intensidad
de la fuente, utilizando como funcién peso el haz del telescopio,

I°3(1, // (' —1,m' —m)dl' dm’.

Esta relacién nos indica que la intensidad observada (salvo un factor multiplicativo) es el producto de
convolucién de la intensidad de la fuente por el diagrama del haz del telescopio (mds exactamente, por
P, (=1,—m)). El flujo total de la fuente puede obtenerse integrando la intensidad observada. En efecto,

P,
//Iobszmdzclm // (I, m)dl dm I mdldm:su.

La intensidad méaxima observada, normalmente cuando el telescopio apunta al centro de la fuente,
recibe el nombre de intensidad de pico', IP°. Las unidades practicas de la intensidad de pico son de densidad
de flujo por haz, Jy haz—!. La utilidad de estas unidades es que, para una fuente no resuelta angularmente
(de tamano angular Qg < ), el ntimero que da la intensidad de pico, en Jy haz~!, coincide con el que
da la densidad de flujo de la fuente, en Jy. Una aproximacién del flujo total de la fuente puede obtenerse
multiplicando la intensidad de pico por el tamano angular observado de la fuente, ngs,

~~ Tbic(obs
Sy = IPOg™.
Esta relacién es exacta para el caso de una fuente gaussiana y un telescopio con un haz gaussiano.
Una forma equivalente de caracterizar la radiacion medida por el telescopio es utilizar la temperatura
de radiacion observada o temperatura del haz principal, Tyg, que es el promedio para el angulo sélido del

haz principal de la temperatura de radiacién de la fuente, Tg (o, en la aproximacién de Rayleigh-Jeans, la
temperatura de brillo, Ts),

Tvs(l,m) //TR P,(I' =1,m' —m)dl' dm’.

Para una fuente gaussiana y un telescopio con haz gaussiano, la relacién entre la intensidad de pico y la
temperatura del haz principal puede expresarse, en unidades précticas, como

Ipic T or 1° 2
SR PP T W O
mJy haz—1 K arcmin GHz

En radioastronomia suele utilizarse, ademas, la temperatura de antena, Tx, que mide la energia
incidente en el telescopio por unidad de tiempo y de intervalo de frecuencia, w, (con dimensiones de
erg s~1 Hz™1),

Wy = kTA.

La temperatura de antena es, segiin la ley de Nyquist para un cuerpo negro unidimensional, la temperatura
de una resistencia que proporciona en sus bornes la potencia espectral térmica w,. Puede demostrarse que
la temperatura de antena viene dada en términos de la intensidad observada por

2kv?

obs __
> = 2

T
vy que, en la mayoria de casos practicos es una fraccién de la temperatura del haz principal,

Ta = nmuTus-

Dos casos limites del acoplamiento radiacion-telescopio son especialmente interesantes:

. . . . . . . . ic
1En la literatura se denomina a veces, erréneamente, a la intensidad de pico como flujo de pico, S5 €.
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Fuente no resuelta. Cuando el tamano angular de la fuente, dado por su angulo sélido g, es mucho
menor que el haz principal del telescopio, (2 < Qy, el flujo de la fuente es el producto de la intensidad
de pico por el angulo sélido del haz,

S, = IP°Q,.

De esta forma, por ejemplo, una fuente no resuelta con una intensidad de pico de 3 mJy haz~! tiene
una densidad de flujo de 3 mJy. En cambio, la temperatura de radiacién observada es mucho menor
que la de radiacién de la fuente,

Q
Tvus = _STR < Tr,
Om

puesto que el factor de dilucién Qg/Q\ es pequeno: la fuente sélo llena una parte pequena del haz
del telescopio.

Fuente resuelta. Cuando la fuente estd resuelta por el haz del telescopio, el factor de acoplamiento entre
fuente y telescopio es mas dificil de determinar. Al estar la fuente resuelta, su tamano angular
observado es mayor que el haz de la antena, Q%" > Qy, v el flujo total de la fuente suele ser mayor
que la intensidad de pico por el angulo sélido del haz,

Sy =~ IPO™ > P eQa.

En cuanto a la temperatura de radiacion observada, si consideramos el caso de una fuente homogénea
que llene completamente el haz principal del telescopio, ésta coincide con la temperatura de radiacion
de la fuente,

TMB ~ TR.

1.2 Interaccion radiacién-materia, descripcion macroscépica

1.2.1 Ecuaciéon del transporte radiativo: coeficientes de absorcién y emision

La intensidad de la radiaciéon que se propaga por el espacio libre es constante a lo largo del camino. Si
la radiacién interacciona con la materia en una regién, en general ésta absorberd parte de la radiacién y
emitird al mismo tiempo su propia radiaciéon. La variacién de intensidad a lo largo del camino [ puede ser
descrita mediante el coeficiente de absorcion k., cuyo significado es el de atenuacién por unidad de longitud
a la frecuencia v, y el coeficiente de emision j,, cuyo significado es el de intensidad generada por unidad de
longitud. La ecuacién que da la variacién de intensidad por unidad de longitud mediante estos coeficientes

dl

L Lot
dA — T

Figura 1.2: Geometria plano-paralela para la ecuacién del transporte radiativo.

es la ecuacion del transporte radiativo

dl,
dl
El coeficiente de absorcion k, tiene dimensiones de cm™ ", mientras que el de emisién j, tiene dimensiones
deergs™! em™3 sr—! Hz~!. El inverso del coeficiente de absorcién es una longitud, y se denomina recorrido

= *’iv[u +]u

1
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libre medio de la radiacién o del fotén, [,,,

Su significado es el de la distancia media recorrida por un fotén de frecuencia v antes de ser absorbido.
La propagacion en el espacio libre es el caso particular x, = j, = 0, es decir, sin ninguna interaccién
radiaciéon-materia.

1.2.2 Ecuacién del transporte radiativo: profundidad éptica, funcién fuente

Es muy 1util escribir la ecuacién del transporte en términos de las nuevas variables profundidad dptica T,
(adimensional) y funcion fuente? S, (con dimensiones de intensidad), definidas a partir de los coeficientes
de absorcién y de emisiéon por

dr, = rydl,
S, = v
Ry

La ecuacién del transporte radiativo utilizando estas nuevas variables queda

dI,
dr,

=-0L,+S,.

La ecuacién puede integrarse y obtenerse una solucién formal, que no es mas que la forma integral de la
misma ecuacién del transporte radiativo. Consideramos que la regién donde hay interacciéon radiacién-
materia se extiende desde | = 0 hasta [ = L y que la profundidad 6ptica aumenta en el sentido de la

propagacion de la radiacion, siendo maxima cerca del observador, cuando ya ha acabado toda interaccién
radiaciéon-materia. La profundidad éptica total de la regién es 7,,. La solucién formal es

Ty ,
I(r,)=1,0)e"™ +/ Sye~ (= dr!
0
La interpretacién de esta forma integral de la ecuacion es directa. La intensidad medida por el observador

0 TL Tv

—_— observador

Figura 1.3: La intensidad medida por el observador es suma de la intensidad de fondo I,,(0), atenuada un
factor e™7v, y la superposicién de la emision de todas las capas de la regién, cada una con una intensidad
S, (7)) y atenuada un factor e~ (™ =7),

es la suma de dos componentes: la intensidad de fondo, I,,(0), atenuada por la opacidad de la regién en un

2No confundir la funcién fuente, S, = j,/k., que caracteriza la temperatura de excitacién Tex, (ver apartado 1.2.3), con la
densidad de flujo de una fuente, S, = ffuente I, dQ, que es la intensidad integrada para dicha fuente (ver apartado 1.1.1)
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factor e™7v, y la superposicién de la emision de todas las capas de la regién, cada una con una intensidad

S, (7)) y atenuada por la opacidad existente entre la capa considerada y la parte frontal de la regién, 7, — 7.
Si suponemos que la funcién fuente es constante dentro de la region, la integral de la ecuacién anterior

puede calcularse y se obtiene la forma cominmente utilizada de la ecuacién del transporte radiativo,

L(n)=L0)e™+S, (1-e ).

Los casos limite de esta ecuacién son muy utiles para entender el significado fisico de las magnitudes que
intervienen.

Caso épticamente delgado. La region es épticamente delgada (o, en otras palabras, tansparente) cuando
su profundidad 6ptica 7, < 1. El término de atenuacién es aproximadamente unidad (e™™ ~ 1),
mientras que el otro se puede aproximar hasta primer orden por 1 —e~7 ~ 7,,. En esta aproximacion,

L
@gn@+&n:5@+/ij
0

Es de destacar que, en la aproximacién épticamente delgada, por una parte la intensidad de fondo se
observa sin ninguna atenuacién. Por otra parte, se observa la radiacién emitida por toda la region,
sumada para todas las capas, sin ninguna atenuacién.

0 T > 1
FAT, ~ 1
e
|
| SV Iy (Tu)
| —_— observador
|
|
| I,
[

0 L

Figura 1.4: En el caso 6pticamente grueso, la radiacion se recibe de una capa superficial de grosor igual al
recorrido libre medio de la radiacién o, de forma equivalente, cuya profundidad éptica es del orden de la
unidad

Caso épticamente grueso. Cuando 7, > 1 decimos que la regién es épticamente gruesa (o, simplemente,
opaca). El término de atenuacién se hace cero (e~™ =~ 0), con lo que se pierde toda informacién sobre
la intensidad de fondo, y se observa una intensidad igual a la funcién fuente,

I, ~8,.

Si analizamos esta caso con algo més de detalle y nos preguntamos de donde procede la radiacién
observada, veremos que procede esencialmente de la capa superficial de la regién, una capa de grosor
igual al recorrido libre medio de la radiacién o, de forma equivalente, cuya profundidad es tal que
la variacién de profundidad 6ptica es del orden de la unidad. Si la profundidad dptica crece muy
rapidamente con la profundidad geométrica, observaremos tunicamente la superficie. Por esta razon,
por ejemplo, se observa en el visible el borde de la fotosfera solar muy nitido: la profundidad 6ptica
en el visible crece muy rapidamente con la profundidad geométrica. En cambio, en longitudes de onda
radio la imagen del Sol tiene un borde mucho mas borroso porque la profundidad éptica no crece tan
rapidamente.





