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GAS ATÓMICO:       HI 21 cm
ESTRUCTURA DE LA GALAXIA
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GAS ATÓMICO:       HI 21 cm

Gas atómico en nuestra galaxia:
Mtotal (HI) ~ 4.8 109 M solares  (4.4% Mvis)

No en nubes como el H2 sino en 
filamentos, burbujas, cascarones.
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GAS ATÓMICO:       HI 21 cm

Línea de HI 21 cm Transición entre los niveles 
de estructura hiperfina del 
estado fundamental del HI.
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Línea de HI 21 cm

Probabilidad de la transición radiativa espontánea:

1023 menor que las transiciones radiativas en el óptico.

La vida media del estado excitado (F=1):

Tiempo de espera medio para ver la transición 
en un átomo de HI :       ~12 millones de años.

Transición radiativa espontánea
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Línea de HI 21 cm

Cambio de spin del electrón por colisiones cada    400 años

Sólo una pequeña fracción de las transiciones están 
conectadas con la emisión (o absorción) de un fotón.

Dominan las transiciones colisionales y las
poblaciones relativas de los niveles de estructura 
hiperfina controlados por colisiones.

Transiciones colisionales
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Línea de HI 21 cm

•Temperatura de spin (T de excitación) 
describe la población relativa de los niveles.

•La T de spin es también la T cinética.

•Coeficiente de excitación colisional para transiciones entre n y l:

Sección eficaz para colisiones                 a velocidad v

(cm-3 s-1)    ritmo de transiciones por unidad de volumen. 

Temperatura de spin
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Para distribuciones maxwellianas de velocidad a temperatura Tk
el ritmo de colisiones por unidad de volumen:

Recordemos que las colisiones 

entre átomos neutros 

átomo - ión

Línea de HI 21 cm Ritmo de colisiones
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Poblaciones de los niveles

Si conocemos 

Se puede calcular                        a través de las ecuaciones 
de balance detallado.

Suponemos (HI en el estado fundamental)

Línea de HI 21 cm
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Densidad crítica:

Si                         las poblaciones de los niveles n y l están 
termalizadas a la temperatura Tk.

Si                         las transiciones radiativas dominan y cada 
transición colisional va seguida de desexcitación
radiativa espontánea.

Línea de HI 21 cm Poblaciones de los niveles
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Flujo de la línea proporcional a la población del nivel superior y a la 
probabilidad de la transición radiativa espontánea.

Para la línea HI 21cm, 
llamando a los niveles 1 y 0,

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Coeficiente de absorción monocromático:

En este caso:

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Coeficiente de absorción monocromático:

Donde
número total de átomos de HI por unidad de volumen y

perfil normalizado de la línea 

En Radioastronomía se emplean perfiles 
en términos de velocidad Doppler

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Espesor óptico:

Si Ts es independiente de s a lo largo de la línea de observación,

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Densidad de columna:

Número de átomos en una columna de base 1 cm2 y 
altura la distancia observador - fuente.

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Medida de Hidrógeno:

Usando  parsec

Línea de HI 21 cm Intensidad de la línea
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Supongamos una nube isoterma de gas que emite una línea 
atravesada por radiación procedente de una fuente discreta.

Línea de HI 21 cm Emisión y absorción

Supongamos que la fuente que observamos a través
de esa nube emite un espectro continuo en la banda 
adyacente a la frecuencia de esa línea.
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Emisión y absorción

TA debida a la fuente en el continuo próximo a la línea

Espectro observado 
cuando la radiación 
procedente de la 
fuente atraviesa la 
nube.

La que mediríamos si 
no estuviera la nube 
en el camino.

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

En el rango de frecuencia de la línea (banda de señal) 
la ecuación de transporte radiativo:

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

•La temperatura que medimos en la banda de comparación es justo 
la que mediríamos si no estuviera la nube en el camino.

Ya que la nube sólo emite 
(y absorbe) en la frecuencia 
correspondiente a la línea.

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

•Diferencias de señal y banda de comparación  con          
como referencia de temperaturas.

•Si movemos el haz de la antena en la dirección de la fuente 
discreta (ON, nube y fuente),

•Casos de interés:

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

•Si movemos el haz de la antena fuera de la dirección de la fuente 
discreta (OFF, sólo nube, sin fuente),

•Si la profundidad óptica de la nube es pequeña 
cerca de la frecuencia de la línea,

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

•Si la línea se observa en absorción más que en emisión.

•Esto ocurrirá si:
•1) Usamos una antena muy directiva  (       muy pequeña)  y/o
•2) La fuente discreta es muy brillante.

•Las diferencias de medidas ON y OFF:

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

Combinando las expresiones vistas anteriormente:

características de la antena

la nube + la fuente (ON)

la nube sóla (OFF) la fuente fuera de la banda de señal

Obtenemos Tc, τ y HM de la nube

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

Dos nubes en el haz de la antena:

Nube tipo i en la dirección de la fuente

Nube tipo j no alineada con la fuente

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

Dos nubes en el haz de la antena:

Línea de HI 21 cm



14

27

Emisión y absorción

Dos nubes en el haz de la antena:

En la banda de comparación 
(fuera de la línea):

Restando ambas:

T aparente TA debida a la fuente.

Línea de HI 21 cm
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Emisión y absorción

Varias nubes en el haz de la antena:

Absorción de la fuente en el 
continuo por nubes de tipo i 
y diferencia con la señal en la 
banda de comparación.

Absorción y emisión por 
nubes de tipo i y j.

Se usa que es una media 
de las medidas OFF suponiendo 
que estas regiones difieren poco 
en sus propiedades.Errores

Alta latitud galáctica:   1K
Baja latitud galáctica: 10K

Línea de HI 21 cm



15

29

Emisión y absorción

Varias nubes en el haz de la antena:

Si además la fuente 
discreta está completamente 
apantallada por nubes de tipo i

Profundidad óptica total:
todas las nubes entre la fuente y el 
observador dentro de          

Línea de HI 21 cm
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Observaciones en 
dirección a Cass A

Acercamiento RecesiónLínea de HI 21 cm
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Observaciones en 
dirección a Cass A

Recesión
AcercamientoLínea de HI 21 cm
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ESTRUCTURA DE LA GALAXIA

mediante regiones HII.
Ventaja: delinea perfectamente los brazos espirales.
Inconveniente: extinción. 

Permite estudiar el polvo interestelar

Gas molecular: CO ya que H2 difícil de trazar.
Gas atómico:    HI 21 cm

1) Constituyente fundamental del MI.
2) MI transparente a HI 21 cm.
3) Ubicuo.
4) Único componente en zonas externas de la Vía Láctea.

Infrarrojo

Óptico

¿ Porqué HI 21 cm ?

Radio



17

33

Estructura de la Galaxia

Lo que ya se sabía en 1961 (Oort)

•HI concentrado en una capa delgada (lámina de ~220pc).

•La lámina no sólo es delgada, es plana (desviación < 30 pc).

•Esta lámina rota circularmente (desviaciones < 10 km/s, i.e. <5%)
•Velocidad angular mayor hacia el centro.

•Centro galáctico en Sagitario.

•HI muestra la estructura espiral de la Galaxia.

•Existe HI en el halo.
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Estructura de la Galaxia

Mediante cuenta de estrellas en diferentes direcciones.
Sin tener en cuenta la extinción. 
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Estructura de la Galaxia

The galactic system as a spiral nebula (1958) 
Oort, Kerr & Westerhout, MNRAS 118, 379
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Estructura de la Galaxia

The spiral structure of our Galaxy determined from H II regions (1976)
Georgelin & Georgelin, Astronomy and Astrophysics, vol. 49,n.1, pág. 57
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Estructura de la Galaxia

The spiral structure of our Galaxy
determined from H II regions (1976)
Georgelin & Georgelin, A&A 49, 57

Pulsar distances and the galactic
distribution of free electrons(1993)
Taylor & Cordes, ApJ 411, 674

38

Estructura de la Galaxia

The Milky Way's Spiral Arms Traced by Magnetic
Fields, Dust, Gas, and Stars (1995) 
J. Vallée, ApJ 454, 119
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DENIS: Deep Near Infrared Survey of the Southern Sky
http://cdsweb.u-strasbg.fr/denis.html

Estructura de la Galaxia

Searching for the in-plane Galactic
bar and ring in DENIS (2001) 
López Corredoira et al., A&A 373, 139

Estructura de la Vía Láctea similar a M95

40Estructura esquemática según R. Powell
http://www.anzwers.org/free/universe/galaxy.html

Estructura de la Galaxia
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Estructura de la Galaxia

Estructura esquemática según R. Powell
http://www.anzwers.org/free/universe/galaxy.html
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Estructura de la Galaxia

Estructura esquemática según R. Powell
http://www.anzwers.org/free/universe/galaxy.html
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Perfiles de la línea HI 21cm

Anchura natural diminuta 10-16 km/s 

Ensanchamiento térmico pequeño: 
σv= 0.09 T1/2 km/s
σv= 0.9 km/s (T=100K)     FWHM= 2.1 km/s

Ensanchamiento por turbulencias: 5   km/s

Movimientos a gran escala 10   km/s

Anchuras observadas ~100   km/s

Las líneas observadas (forma, anchura, posición) 
contienen información cinemática 

44

Perfiles de HI 21 cm en diferentes direcciones
(longitudes) en el plano de la Vía Láctea.

Perfiles de la línea HI 21cm

RecesiónAcercamiento
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Modelo simple de rotación 
de la Vía Láctea

Acercamiento

Recesión

Recesión

Recesión

Acercamiento

Acercamiento
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Intensidades de HI 21 cm medidas en la Vía Láctea 
a lo largo del ecuador galáctico (b=0o)

0o

0o

270o

180o

180o

90o

Velocidad (km/s)Velocidad (km/s)

0.4K < Tb < 60K



24

47

Intensidades de HI 21 cm medidas en la 
Vía Láctea a lo largo del ecuador galáctico

El número total de átomos de HI
en la línea de observación y 
a todas las velocidades:

Deja de ser válido cerca del plano galáctico donde ya no hay 
transparencia total y N(HI) resulta subestimado.

2

Si las colisiones determinan las poblaciones de los niveles la temperatura 
cinética TK es la medida física de la energía del gas. 

Suponiendo que las regiones son ópticamente delgadas a todas las v
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Cartografiado de la Galaxia usando 
observaciones de HI 21 cm.

A partir de la ecuación fundamental 
que transforma velocidad en 
distancia al observador:

se puede determinar la distribución de HI en el plano de la Galaxia.

Hipótesis del modelo (NO del todo válidas) :
• Simetría axial
• Rotación circular
• Estructura del perfil determinada por la densidad.
• Asumimos que la Tk es la misma a lo largo de toda la línea de visión.
(0.5 grados 10 kpc 100 pc de ancho; ∆v= 5 km/s <-> ~1 kpc).
• Hemos supuesto gas ópticamente delgado.
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Midiendo la velocidad terminal en los perfiles
se obtiene la velocidad de rotación.

r
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Características del perfil de las líneas 
causados por efectos geométricos

Velocidad vs distancia al Sol

Perfiles esquemáticos

Perfiles sintéticos

Salto x2

Acumulación
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Velocidad vs distancia al Sol

Efectos de acumulación de velocidades

Rotación circular pura y otra típica de campo de velocidades
de ondas de densidad con mvtos. no circulares de ~5 km/s

1) Crowding alrededor de v terminal.
2) Misma v a dos distancias para v > 0

o
o

o
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Efectos de acumulación de velocidades

Perfiles esquemáticos

Perfiles esquemáticos correspondientes 
a las curvas de rotación vistas antes.
En realidad son (|dv/dr|)-1. 
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Efectos de acumulación de velocidades

Perfiles sintéticos

Perfiles sintéticos calculados suponiendo 
una distribución homogénea de HI:
igual densidad, temperatura y dispersión.
En línea de puntos el perfil observado.
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Densidades de columna para el gas ópticamente delgado.

Dickey and Lockman (1990), ARAA, 28, 215
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Schlegel, Finkbeiner, & Davis (1997), ApJ, 500, 525

Mapa de contenido de polvo de la galaxia a partir de IRAS 100µm  
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Estructura de la Galaxia:
Comparación Polvo-HI

Menos polvo 
en segundo y tercer 
cuadrante (R>Ro).
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Maps of Dust IR Emission for Use in 
Estimation of Reddening and CMBR Foregrounds

D.J. Schlegel, D.P. Finkbeiner, & M. Davis, ApJ, 500, 525 (20 June 1998)
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Milky Way in Molecular Clouds: A New Complete CO Survey
Dame, Hartmann, & Thaddeus (2001) ApJ, 547, 792

Velocity-Integrated Spatial Map

Longitude-Velocity Map
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Longitude-Velocity Map
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Longitude-Velocity Map

Milky Way in Molecular Clouds: A New Complete CO Survey

Mapa de CO de la Vía Láctea:

•Como si viéramos una galaxia de canto desde fuera.

•CO más confinado a la parte interna que el HI.
•(Véase ausencia a v<0 en 1er cuadrante y v> 0 en 4o cuadrante)  

•Estructura en forma de anillo: Anillo molecular.
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Distribución radial de la emisividad 
de los componentes fríos del MI

polvo

CO

HI
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Material molecular: 
•Nubes y complejos de nubes
•Confinado en un anillo de 4-7 kpc
•Factor de llenado ~1% (HI 20-80%)
•Complejo molecular ~50 pc o más
•Masa total molecular ~1-3 x 109 M solares

(similar a HI pero más confinado)

Propiedades de los componentes ‘fríos’ del MI

Polvo:
•Mapas de HI y polvo 
muy parecidos.
•Filamentos, lazos, conchas
•Cirros en IR.
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Estructura de la Galaxia:   Espesor y aplanamiento 

En la región interna (hasta el Sol):

1) Distribución gaussiana del HI
respecto al plano de la Galaxia (σ ~120 pc). 
220 pc (R< 9 kpc) es el espesor total máximo.
Capa muy delgada: espesor es 1% del diámetro (50 kpc) 
y plana: desviación menor del 0.1%

2) HI más difuso hasta varios cientos de pc (FWH density 500 pc) 

3) Material molecular: tamaño ½ HI.

4) Polvo: espesor similar al HI (σ ~120 pc).
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Estructura de la Galaxia:   Alabeo. 

Densidad volumétrica del HI
en un cilindro de paredes de 500 pc en R=17 kpc
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ESO 510-G13


