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Radio and mm‐bands 

•  Region of spectrum extends from 10MHz (30m 
wavelength) to 1THz(0.3mm) a range of 105   

•   Common technology across most of this 
range, Heterodyne techniques (convert 
electric fields to voltages, which can be 
amplified etc), parabolic ‘dish’ collectors 

•  Above detec:on method makes 
interferometry rela:vely easy. 



Single Dish Instruments 
Onsala 25m Onsala 20m 

APEX telescope in 
Chile at 5100m 
elevation ALMA 
site– joint MPIfR 
Germany/Sweden/
ESO instrument 



Interferometers‐(e.g ALMA) 



Examples of radio/mm 
continuum and spectral 
line observations of in 
star formation region 
W3OH – 
Wyroski et al (1999) 



SF studies in Radio/millimetre? 

•  Star forma:on regions o[en very obscured in op:cal and 
even IR, but usually transparent in radio/mm. Get full view of 
the ma]er in SF region, rather than just ‘seeing the outer 
surface’.  

•  Can obtain very high resolu:on using interferometry‐ needed 
given small scales on which SF occurs 

•  Con:nuum and spectral line diagnos:cs of all major 
comments of ISM  ionised, atomic and molecular medium – 
also probe magne:c fields. 

•  Observed molecules are also the main source of cooling in 
dense molecular clouds. 



Lecture Overview  
•   This lecture starts science techniques , next will con:nue and add 

observing methods.  Today..... 

•  (1) First give overview of  the brightness/intensity units we use in 
radio astronomy  (not magnitudes but ‘Temperatures’ in K). 

•  (2) Then consider how we able to use observa:ons to measure, 
fundamental proper:es such as  gas/dust column and volume 
densi:es and temperatures – from con:nuum and line obs. Not 
complete but gives flavour  

Closely follows material in ‘Introduc:on to Millimeter/Sub‐millimeter astronomy’   

by T. Wilson, March 2009, astro.ph 0903.0562, and textbook ‘Tools of Radio 
Astronomy’ Wilson,Rohlfs and Hu]emeister. Also some viewgraphs borrowed 
from, 2007 IRAM summer school especially  talk of P.Schilke (MPIfR Bonn) 



PART 1  ‐ Radio/mm 
temperature units and 
radia:ve transfer 



Radia:on propaga:on 

     Stays constant along a ray in 
free‐space. Photons have 
smaller flux in Wm‐2 with 
increasing distance from 
object. However range of 
photon arrival direc:ons 
which is narrower, hence flux 
per unit solid angle stays the 
same 



Radio Astronomy  Temperatures 

Given RG convenient to 
measure intensity of radiation 
received in units of  
‘brightness temperature’  (K)  

Plank radiation law for an 
emitting black body  

Rayleigh-Jeans 
approximation to low 
frequency spectrum applies 
in radio/mm 



Planck black body spectra at 
different temperature 



Rayleigh‐Jeans Approxima:on  

Applies well provided that  



Radio astronomers temperature 
obsession –Part 2 

•  Temperature units are also very prac:cal to work in 

•  Compare power difference in milliWa]s we get out of our 
receiver on blank sky (2.7K) with signal when we place a 
opaque hot load of known temperature (290K) in front of feed 
horn‐  so can directly calibrate astro signal mW to Kelvin. 

•  Because in radio astronomy we enormously amplify our 
signals and this amplifica:on may be unstable, this  is a more 
accurate method than trying to directly es:mate Wa]s into 
receiver from radio source, from the Wa]s coming out. 

•  Finally noise added by receivers and atmosphere  is related to 
their physical temperature. 



PART 2  ‐ Con:nuum and 
spectral line emission 
mechanisms – and how to get 
physical parameters  



Radio‐mm Con:nuum emission 
mechanisms 

•  Synchroton, ultra‐rela:vis:c electrons in B fields, I ∝ ν‐α, 
mostly at cm wavelengths (<20GHz), in extragalac:c SF, from 
supernovae, measure star‐death rate, but strongly correlated 
with star‐birth, as shown via radio‐FIR correla:on (see next 
lecture) so can trace at high angular resolu:on star‐forma:on 

•  Free‐free emission, from ionised thermal gas (observable 
from 5‐50GHz)  i.e in HII regions powered by massive stars. 
Used to study massive stars in our galaxy and can also be used 
as a SF indicator in external galaxies. 

•  Dust emission at mm frequencies >>100GHz, has ‘grey body’ 
spectrum, get cloud temperatures, column densi:es, masses. 



Synchrotron/Free‐free emission 



Radia:on propaga:on 

For a uniform 
medium  

If no background, received intensity versus frequency is Planck function 
multiplied by a frequency dependant opacity function. 



Radia:on propaga:on 

•  Conver:ng to temperature units  

For a uniform medium 



Very steep (freq)4 dust spectra, so  requires mm/sub-mm to detect dust 
continuum. At 100-200GHz see optically thin emission, at >500GHz (or IR) , 
dust may be optically thick and we can directly measure dust temperature. 
Knowing this and comparing observed and black body curves at lower freq 
where dust is optically thin we can derive dust column density (and gas 
column using assumed gas/dust ratios).  

Optically 
thick, 
observed 
intensity 
(blue) = 
Black body 
(red) – so 
can get 
dust 
temperature 

Observed 
spectra(blue) equals  
black body (red)  
modified by freq 
dependant dust 
opacity 

Optically thin dust Optically thick dust 





Estimate T from optically thick obs 
at >500GHz or IR observations, 
then at few 100GHz compare 
observed intensity and that from 
black body, gives opacity at this 
freq, input K_dust for that frequency 
(previous slide) then get N(H2). Intergrate N(H2) over face of clouds 



Radio‐mm Spectral Line emission 

•  Atomic Hydrogen (HI) emission at 1.4GHz (21cm) 

•  Recombina:on lines, transi:on between very high 
order n electronic transi:on in H and other (e.g C) 
atoms (cm and mm wavelengths) 

•  Atomic lines from electronic transi:ons rare but 
some from C+/CII (at 492 and 809GHz) 

•  Molecular lines, mostly from rota:onal transi:ons 
(few at cm wavelengths, e.g OH but most at mm 
wavelengths) Cover only this (slightly). 



Simplest Linear Molecules  
I,e CO, HCN, HCO+ etc, unlike H2  
have permanent electric dipole 
moment. Get lines at millimetre 
wavelengths from transitions  between 
different quantum rotation states. 

E  = K J( J + 1) 

Selection rule J change by -1 
hence Delta E = 2K J  

CO(1-0)   at 115 GHz, 
CO(2-1)  at 230 GHz  
CO(3-2)  at 345 GHz...... 



Molecular probes of different gas 
density 

•  Defini:on of excita:on 
temperature Tex between  
levels 1 and 2  

•  Level popula:ons determined by both coupling to radia:on 
and thermal gas via collisions  

•  In general  

Where TK is gas kine:c temperature, Tb the ambient radia:on 
temperature, To= hν/k line temperature, A21 the transi:on 
Einstein coefficient and C21 collision probabili:es per par:cle 



Molecular probes of different 
density 

•  C21 increases propor:onal to ambient density 
At low density where  radia:on dominates 
collisions C21<<A21, then Tex≈ Tb which can be 
Tb=TCMB=2.7K 

•  At high density C21>>A21 then Tex≈ TK  

•  Density at which levels become thermalised is 
the cri$cal density ncrit∝ A21

‐1 



Molecular probes of different 
density 

•  If  n< ncrit then gas is sub‐thermally exited, higher 
level not populated and line emission per molecule 
low. 

•  All gas with  n>ncrit  radiates more efficiently with per 
molecule. As n>>ncrit  this efficiency becomes   
independent of n. 

•    But for gas in a cloud complex with range of 
densi:es most of mass in gas is at lower densi:es 
Hence  when observing a given molecule most 
emission comes from  gas around a  typical density  
of n≈ncrit 



Molecular probes of different T  

•  Given gas is thermally excited, each transi:on 
involves a upper level of a  certain energy Eu, 
gas temperature must be high enough that 
this level is populated, i.e.  T>Eu/k. 

•  But not too high or most molecules in higher 
states. Hence a given transi:on also probes 
gas at typical temperature T ≈ Eu/k. 



Molecular diagnos:cs  

Choose molecular transition to pick out given T,n and then study kinematics 
of this gas 



Critical 
density 
proportional 
to A 

Typical medium 
Temperature 

Choose molecular 
species depending 
on n, T of gas you 
want to probe. Also 
must consider 
expected strength of 
line, depends on 
intrinsic strength 
(prop to A) + 
chemical abundance. 
Must be strong 
enough to detect, but 
may want to avoid 
being optically thick 



Spectral  Line Radia:on transfer 

DEFINITION  of line 
excitation temperature T, 
only in LTE does this equal 
kinetic T  

Recall from earlier the radiation transfer equation, which 
equally applies to molecules just as continuum   

Where Bv(T) is the Planck function that would be obtained 
for a black body whose temperature equalled the line 
excitation temperature 



Measured Brightness Temp 

Remove spectral baseline so 
line temp versus frequency is 
value after removing 
background continuum 

Funny looking f(T) functions take into account limit 
inaccuracies in the Rayleigh-Jeans approximation 

The ‘Detection’ 
equation 



Example CO – deriving gas 
temperature and opacity  

Regular CO (12-C, 16-O) (1-0) 
transition. Often optically thick in ISM, 
can use brightness temperature at 
‘flat top’ to estimate T using previous 
equations, here TB=5.8K, assuming 
TBG =2.7K, T=9.1K 

Then user an isomer e.g 13CO  which 
is optically thin assuming it has same 
excitation temp T as 12CO.  
Measuring its peak  temperature and 
using detecttion equation gives an 
opacity here of τ= 1.2 

12CO opacity can be estimated by 
expected 12CO/13CO ratio at this 
physical temperature, approx 25   



More accurate T from fiung 
mul:ple transi:ons 

•  Assuming in LTE ‐ good approx at low J for CO with its low cri:cal total gas 

density (100cm‐3)   and low excita:on temp (5.6K for 1‐0 transi:on).  

•  N(J) first increases (because of level multiplicity 
term (2J+1) then decreases because these high E 
levels not populated for this. Using optically thin line 
ratios say 13CO(2-1) and 13CO(1-0) estimate for T. 
Higher transitions (which depart from LTE)  need full 
modelling to fit both T and n, i.e. use Large Velocity 
Gradient (LVG) methods 



Column density  

•  Then line brightness propor:onal to opacity through 
cloud. The 13CO(1‐0) is bright and is usually (marginally) 
op:cally thin so can be used. 

•  Opacity in this 13CO(1‐0) transi:on depends of total 13CO 
col density and rela:ve frac:on of molecules in J=0 and 
J=1 levels which in turn depends on T. 

•  To get column density observe op:cally thin 
line so that in detec:on equa:on 

   we can take (1‐e‐τ) ≈ τ  



DEFINITION  of 
line excitation 
temperature T, in 
LTE only equals 
kinetic T  

Absorp:on coefficient 



Column density 

Integrate κ along line of sight to get opacity, integrate in freq/velocity 
over line profile, substitute value of  hv/k  for 13CO(1-0) and rearrange  

Here N1 
refers to 
number 
density in 
lower 
transition  

Here (sorry!) Nl 
now refers to 
column density in 
lower state  

This is column density for one rotation state of molecule. To get 
*total* column density for molecule, summing over all states 
requires knowing ‘partition function’ (which is a number versus T, 
for CO is ratio of total density in a  molecule to density of J=0 
state).    Where Be is a 

constant for 
molecule 



13CO Column density 

•  For lowest state l=J=0,  then Ntot= Z Nl, can 
approximated     

• For op:cally thin lines, top integral is just velocity 
integrated line emission (units K kms‐1), but final es:mate 
s:ll depends of T (and is propor:onal to T for  T>>5.3K ) 
need some es:mate of T from earlier methods. 

Formula for 
13CO(1-0) 
observations 



Spectral Line Basics 



DEFINITION  of line 
excitation temperature T, in 
LTE only equals kinetic T  



Conversion to total gas column 
density 

•   Calibrate using UV and op:cal obs and get  
                    NH = 1.0 x  106  N13

CO  cm‐2 

     where NH = NHI+ 2NH2‐ Usually consider totally molecular so NH2= 5 x 105 N13
CO  

cm‐2
 

•  See Stahler & Palla for deriva:on. Use UV obs of stars behind diffuse clouds 
to get rela:on of NH to  E(B‐V) hence AV.  In denser clouds can measure  
N13

CO and es:mate AV from star counts, hence finally relate  NH to N13
CO 

•  13CO observa:ons good tracer of total  H2  molecular column density. Use 
column densi:es in other molecules  HCN, HCO+ to trace gas at par:cular 
n,T and chemical state. Analysis more difficult, since further from LTE, 
needs i.e LVG modelling – but standard so[ware exists on web 



Next lectures 

•  Next :me more detail on how a radio 
telescope works and how con:nuum and line 
temperatures on the sky measured for single  
dish obs. 

•  On Friday expand to discuss interferometry 
leading onto ALMA. 


