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Ahstract The hranch ofAstrmon^thatstudies Úk
incoming radiaúon mthwavtlenght! in lije radio domain
isgeneral^ known a¡ Radio Astronomy. The
insí-rumentaí development hasallowed the detectíon of
atomic hydrogen gas (H), and many olher molecuks like,
ivater vapor (H2O), amonia (NHs), carbón monoxide
(CO), etc. They exisl in different regions ofourgalaxy as
milas in other extemalgalaxies. Inparticular, the CO
molecule emits ¡Utb miüimeter wavekngfhs andin order lo
deiect itsmission it has been necessary lodevelop
radiúlekscopes mthextreme^ smooih surfaces and
speáali^d detectors. Jngeneral the signáisfrom objects in
the skyare extreme^ weak and one needs to calíbrate the
ínstruments in order tohave a comparison scale. To
calíbrati the ínstruments, many dijferent methods have
been applícd over tbeyears andspeáfic neiv íerms in
applied phydcs andekcttical engineering have been creaied.
Thepresentpeperinlends logiue a hriefintroducción to
Radio Aslronony andtoiUnslrate same ofthe manyparís
ihatform a radio ulescope, andgroups ofradio teUscopes
working asradio interferomelers. Finally thispapergives a
briefdescription ordfinition ofthe different meanings ibal
the mrd lemperaturs has in thisfield.

Introducción

Emisión de Átomos y Moléculas
Podemos considerar que existen dos clases de
procesos físicos por los cuales los objetos celestes
emiten radiación en ondas de radio:

a) Los mecanismos que producen radiación con
una intensidad similar, en un intervalo pequeño
de longitudes de onda dentro de la banda de ra
dio, llamada radiación de continuo.

b) Los mecanismos que producen radiación con
una gran intensidad, pero sólo a una longitud de
onda específica, denominada radiación de linea. Los

primeros mecanismos son debido al movimiento
de electrones y protones libres, es decir, que no
pertenecen a ningún átomo o molécula, y consti
tuyen lo que se conoce como gas ionizado o
plasma. Dependiendo de la velocidad de movi
miento de esas partículas, es la intensidad y ca
racterística de la radiación de continuo. Los se

gundos mecanismos están relacionados princi
palmente con la energía de los electrones que
forman parte de un átomo o una molécula.

El átomo más sencillo es el de hidrógeno con
un protón formando el núcleo y un electrón en

movimiento a su alrededor, lo cual constituye un
sistema. El electrón está en movimiento alrededor

del núcleo pero, a diferencia del sistema planeta
rio en donde existen órbitas que trazan un plano,
en un átomo el electrón puede moverse en cual
quier parte dentro de un radio determinado por su
energía. Se denomina molécula a la asociación de
dos o más átomos. La molécula más sencilla es la

del hidrógeno, con dos átomos de hidrógeno coe
xistiendo en un volumen de espacio. Esta molé
cula tiene dos protones en su centro y dos electro
nes moviéndose a su alrededor, pero nunca en el
mismo lugar, en un volumen que depende de la
energía de éstos. Si la energía es grande el volu
men donde se mueven es grandei si la energía es
menor el volumen es menor. La rama de la física

que estudia a los átomos y moléculas es la Física
Atómica y Molecular, la cual se ha beneficiado
grandemente de los avances de otra rama de la fí
sica que se conoce como Física Cuántica, que es
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la que estudia las propiedades electroma^cticas
de las partículas elementales como el protón y el
electrón entre otras. Los detalles de la física cuán

tica están más allá del propósito de este artículo
La física atómica nos indica que los electrones al
rededor del núcleo de un átomo no pueden tener
energías ?ü azar sino que sólo pueden adquirir
ciertas enervas. Una antilogía es pensar en el in
tervalo de números del 1 al 10. Uno puede pensar
en los números enteros 1, 2, 3, ..., 10; o bien, en

números decimales como 1, 1.5, 2, 2.5, 3, 3.5, ...,

9, 9.5, 10; o en ir del 1 al 10 con números deci
males, con intervalos de 0.1 entre cada uno, es

decir, 1, 1.1, 1.2, 1.3, ...9.7, 9.8, 9.9, 10. Hay un
número infinito de maneras de ir del 1 al 10 por
una sucesión numérica dada. Los números ente

ros 1,2,3,4, 5,6, 7, 8, 9 y 10 forman sólo una de
esas posibilidades. Eso mismo sucede con las
enervas que puede adquirir el electrón alrededor
del núcleo de un átomo de hidrógeno. Lo que nos
dice la físicaatómica es que el electrónsólo puede
obtener ciertas enervas (pensemos en los núme
ros enteros entre 1 y 10), y se dice que estas ener
gías están cuantizadas y a cada una de ellas se le
asigna un mtvl Así, se habla de que un electrón
está en un nivel de energía determinado. Al per
der energía un electrón pasa de un nivel superior
de energía a un nivel inferior y, en forma análoga,
si el electrón gana energía pasa de un nivel infe
rior a un nivel superior de energía. Cuando un
electrón pierde energía se dice que esa energía
sale del átomo en forma de radiación, es decir, se

emite un fotón con una energía igual a la que
perdió el electrón al pasar de un nivel superior a
uno inferior de energía. Los electrones que for
man parte de una molécula también están mo
viéndose alrededor del núcleo con ciertas ener

vas, es decir, están en ciertos niveles de energía.
En forma análoga de lo que sucede en un átomo,
al pasar de niveles superiores a inferiores de ener
gía, los electrones de la molécula pierden energía
en forma de radiación que se emite en forma de
fotones. Cuando un electrón pierde o gana ener
gía se dice comúnmente en física atómica y mole
cular que sucede una transición del electrón.

La diferencia de energías entre el nivel superior
y el nivel inferior, en una transición determina la
longitud de onda o frecuencia del fotón. Un fotón

es un elemento de radiación. Ixjngitud de onda A
es la distancia que hay entre dos crestas de una

onda y está relacionada con la frecuencia v, de tal

forma que la expresión A x v = r es válida, donde
c es la velocidad de la luz, es decir, c - 299,750
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km por seg. Al conjunto de "intervalos de fre
cuencia" que se forma dependiendo del valor de

V, se le conoce como espectro electromagnético. El in
tervalo de lon^tudes de onda que corresponden
al radio es^á aproximadamente entre 3 m y 0.6
mm, mientras que el intervalo entre 0.0003 mm y
0.0008 mm corresponden a la luz visible, y las
ondas de rayos X tienen longitudes de onda aún

menores. Si la diferencia de energía AH, en una
transición, es muy grande, la frecuencia del fotón
será también muy grande y corresponderá, quizás,
a luz infrarroja o a luz visible; si es aún mayor, a
rayos X, rayos ultravioleta o rayos gama,de acuer

do con la expresión AE. - hv. A la cons^ante h se
le conoce como la constante de Planck, científico

que por primera vez postuló tal relación. Por otro
lado, si la diferencia de energías en una transición
es pequeña, entonces la energía del fotón será pe
queña y su frecuencia corresponderá a ondas de
radio. La detección de fotones de baja energía de
bidos a transiciones de electrones (radiación de lí
nea) en un átomo o molécula, es uno de los retos
de la radioastronomía observacional. El otro reto

es la detección de emisión de electrones o proto
nes libres, es decir, del plasma. Estos electrones
pueden tener velocidades bajas, comparadas con
la de la luz, y emitir lo que se conoce como emi
sión térmica. Si los electrones tienen velocidades

cercanas a las de la luz e interactúan con un cam

po magnético, entonces emiten lo que se conoce
como emisión sincrotrón.

La física atómica y molecular ha determinado
muchas de las diferencias de energía de las transi
ciones más comunes en átomos y moléculas. .'\sí,
por ejemplo, se sabe que en el átomo de hidróge
no existe un nivel superior al nivel más bajo de
energía de su electrón moviéndose alrededor del
protón o núcleo, pero la diferencia de energías
entre esos dos niveles es tan pequeña que las
transiciones del nivel superior al inferior dvm lugar
a la emisión de radiación con una longitud de on
da de 21.1 cm, es decir, cae en el intervíilo de lon

gitudes de onda de radio. La frecuencia de la onda
electromagnética que corresponde a esta longitud
de onda es v = 1,420,406 ciclos por segundo. A
un ciclo por segundo se le denomina Hertz |H^
en honor al científico Heinrich Hertz, quien en
1887 descubrió las ondas de radio. Otnis riíuisi-

ciones importantes en la banda de radio son las de
la molécula de OH la cual emite las frecuencias de

y= 1,612 A// /^ v= 1,665 A/H^ y= 1,667 A/Hít

y y = 1,720 A//-i^(1 MH^ = 1,000,000 /-/^; la de
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la molécula del agua (//;0) la cual emite a una
frecuencia de v = 22,235,080 11^, la de la molé

cula de amoniaco (NHj) v = 43 ~
1,000,000,000 las de la molécula de monóxi-

do de caitono (CO) v = 115 v = 230
GH¡^ V= 345 G'H^ entre otras.

Escalas de Temperatura

Un nuestra vida cotidiana asociamos el concepto

de temperalura a la sensación de frío o calor. Por
ejemplo, la temperatura en medicina nos indica los
grados quedebe tener una persona normal, la cual
sabemos debe ser alrededor de 37.6 °C; Hn me

teorología la temperatura nos indica los grados
que hay en el aire o ambiente (regularmente en la
ciudadde Tttluca la temperaturaoscilaentre -5

en las noches de invierno y 30 °C al mediodía, en
los días de verano). Sabemos también que la tem
peratura en donde el agua deja de ser líquido para

pasar a es^ado sólido es O°C", y la temperatura de

ebullición del aguaa nivel del mar es de 100°C.
La escalade grados centígrados (o Gelsius) es la

que se usa en muchos países. Existen 100 divisio
nes entre la temperatura de congelación y la de
ebullición. Hay otras escalas de temperatura, co

mo la de grados fahrenheit, usada principalmente
en países anglosajones. lai conversión de grados
centígrados a fahrenheit es la de todos conocida:

°C = (°F - 32)(5/9). Así 0 °C corresponde a 32 °F

y 100 °C a 192 °F.
La idea principal en el concepto de temperatura

es que de alguna forma estamos midiendo la can
tidad de energía en el sistema. El sistema puede
ser el conjunto de moléculas que conforman el ai
re, o el conjunto de átomos y moléculas en nues
tra sangre, o el conjunto de moléculas de agua. Si
la temperatura es baja decimos que el sistema tie
ne baja energía. Si la temperatura es alta decimos
que el sistema tiene alta energía. Aquí nos referi
mos al concepto energía como la capacidad de
movimiento que tienen los átomos y las molécu
las; por ejemplo, alta energía nos indica alta tem
peratura y en el caso del agua nos iixiica que al
pasar del estado líquido al estado gaseoso, las
moléculas tendrán más capacidad de movimiento,
laj contrario sucede en el caso de baja energ '̂a,
donde el agua pasa del estado líquido al estado
sólido, y las moléculas del agua tienen menor ca
pacidad de movimiento. A la rama de la física que
estudia estos conceptos se le denomina termodi-
niimica y si se trara de estudiar los procesos de
moléculas y átomos de un sistema entonces se le

3 MiuLHO Tris, tiaviiHRHi

llama mecánica estadística. Existe otra escala de

temperatura que se denomina esca/a absoluta de tem
peratura ysedenota con °K (grados kelvin) en ho
nor del físico británico Lord Kelvin. Para fijar un

punto en esta escala se consideró tomar al agua
como sustancia ideal. Existe una temperatura en

la cual coexisten los esrados de gas, líquido y sóli
do del agua,a una presión específica. Esta tempe
ratura se escogió por un acuerdo internacional

como r = 273.16 "K, exactamente. El punto de
congelación tiene una temperatura absoluta de 'I'

= 273.15 °K. ]-a diferencia entre dos grados kel
vin es la mismaque entre dos grados centígrados.
Para convertir grados kelvin en grados centígra

dos se usa la relación "C = °K -273.15. La escala

de temperatura absoluta es la que se utiliza en las
investigaciones de la física. El cómo se define la
temperatura absoluta está más allá del propósito
del presente artículo, pero basta decir que se basa
en las leyes que describen el comportamiento ma-
cro y microscópico de los objetos que nos rodean,
sin importar la sustancia que se use como termó
metro.

La física estudia muchos fenómenos de la natu

raleza, y han surgido muchas ramas secundarias;
una de ellas es la rama de la física conocida como

físicade materiales, la cual estudia las propiedades
de los materiales a bajas temperaturas y su apli
cación en el desarrollo de detectores de luz y ra
diación, a otras longitudes de onda usuales en as
trofísica. En particular, en los últimos 45 años se
ha desarrollado intensamente el estudio y fabrica
ción de detectores de radiación en longtudes de
onda de radio.

La rama de la astronomía que estudia el univer
so a estas frecuencias se conoce como Radioas

tronomía. El uso comercial de transmisores de

señales terrestres, como teléfonos celulares, co
municación portuaria, aérea, entre otros, usan se
ñales con longitudes de onda de dimensiones di
versas (desde centímetros hasta varios metros).
Las longitudes de onda para estudiar los objetos
en el universo han sido seleccionadas para su
protección y se han desarrollado sistemas de de
tección sensibles a radiaciones con longitudes de
onda de 1 m, 30 cm, 21 cm, 5 cm, 3.5 cm, 2.8 cm,
1.3 cm, 0.7 cm, 0.3 cm, 0.1 cm, 0.06 cm, y la tec
nología está desarrollando detectores para longi
tudes de onda cada día más pequeñas. Los de
tectores son una parte importante del sistema de
detección de señales de objetos en el universo. En
particular a estos sistemas se les conoce como ra
diotelescopios y, en general, son en forma de pará-
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FIGURA 1, Antena radiotelescopio'oe 30 m oe diAmi

LAS MONTAÑAS, ENEL SURESTE DE ESPAÑA. EL RADIOTEU

PERTENECE ALIiNSTIiTUTO ALEmAN-FRANCÉS-ESPAÑOL CC

COMO Instituto de Radio Astronomía WIílimétrica,

Esta diseñado para .detectar- radiación de objei

LESTES CON LONGITUDES DE ONOA MIUMÉTRICAS,

FIOURA 2. Dinujo ESQUEMATICO DELAS PARTES DEUNRADIOTELESCOPIO CONUNA E

EN FORMA DE PARABOLA.

M

••
e la antena

llar a la
cidente

radiación con longitudes de onda en la banda de
radio. Esta radiación puede provenir del ammo de

hidrógeno o de diferentes moléculas, dependien
do de su energía. Para este propósito, la radioas
tronomía puede subdividirse en vanas especiali
dades: la relacionada con el desarrollo de detecto

res; con la construcción de sistemas de detección,

como serían las antenas parabólicas, y con las ob

servaciones del universo y su interpretación física
y astronómica. Debido a que los objetos en el
universo están a grandes distancias de nosotros,
su emisión en la región de radio (y en otras regio
nes) es muy débil. Los sistemas de detección
electrónico deben ser muy especializados para
distinguir esas señales, en comparación con el
ruido que se genera localmente. Por esto, muchos
de los actuales detectores deben estar trabajando a

muy bajas temperaturas, con respecto a la tempe
ratura ambiente.

1. Detección de Fotones con longitudes de

onda de radio: radiotelescopios

La detección de las radiaciones del universo en la

banda de longitud de onda de radio se realiza, en
la mayoría de los casos, a través de antenas para
bólicas conocidas como radiotelescopios (ver fi
gura 1). Los radiotelescopios deben tener la posi
bilidad de moverse de cal forma que puedan ob
servar ios objetos en el universo el mayor tiempo
posible. Los radiotelescopios consisten en una
montura mecánica que sostiene a la antena para
bólica (ver figuras 2 y 3), a los paneles que for
man la antena parabólica, un espacio para la colo
cación del equipo electrónico necesario para de
tectar los fotones y transmitirlos a la sala de ob
servación (ver figura 4). y engranes necesarios pa
ra mover la antena en cualquier dirección (ver fi
gura 5). Las antenas tienen forma de parábola-
Una propiedad importante de una figura en forma
de parábola es que cualquier rayo de luz o, en este
caso,cada fotón que incida sobre la superficie de
la parábola se recolecta en un punto que se de
nomina foco principal. Existe la posibilidad de co
locar otro dispositivo en el foco principal para
guiar a los fotones hacia un foco secundano que
estaría detrás de la parábola, pero dentro de la sala
de equipo de detección. Aeste arreglo se lecono
ce como antena tipo Cassegtain (ver figura 6).

Varios factores son importantes en el diseño y
construcción de un radiotelescopio:

a) Entre mayor seaeldiknetro de la antena más
fotones pueden recolectarse; sin embargo, mayoi
serásu peso y más será la dificultad paramoverla
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Los radiotelescopios que existen en el mundo son
el resultado de un compromiso de recolectar el
mayornúmero de fotones al menor precio posible.

b) ]..a superficie delaantena parabólica debe di
señarse de acuerdo con la longitud de onda que se
desee detectar. En ^neral, para radiotelescopios
grandes la superficie está formada de paneles de
menores dimensiones; no obstante, no en todos

los casos la superficie debe ser completamente li
sa. Si la longitud de onda de los fotones es grande
la superficie puede ser una malla (ver figura 7). Si
la longitud de onda de los fotones es muy peque
ña, la superficie deberá ser muy lisa (piense el
lector que para detectar- luz visible se necesita una
superficie tan lisa como un espejo). El reto prin
cipal es ajustar los pandes de la mejor forma po
sible entre sí y que el conjunto de codos dios
forme la superficie de una paiúbola (ver figura 8).

Un concepto importante en el tema de radiote
lescopios es el área angular de recepción de radia
ción de la parábola. Esa área es mayor entre más
sea la longitud de onda que se desea detectar, pe
ro es menor entre mayor sea el diámetro del ra
diotelescopio. Es importante no confundirse: el
área angular es menor entre mayor sea el diámetro
del i-adiütdescopio, pero el radiotelescopio segui
rá recibiendo más fotones cntie mayor sea su
diámetro. El área angular puede pensarse en for
ma sencilla como el producto de! ángulo que
subtiende multiplicado por sí mismo. Si a ese án

gulo lo representamos como O, entonces en tér

minos matemáticos puede expresarse como O -

A, siendo D el diámetro del radiotelescopio yÁ

la longitud de onda de la radiación recibida. Al
áreaque subtiendeel radioteiescopio se le conoce
como Haz principal, ya que en términos electro
magnéticos una parábola puede recibir radiación a
través de una área mayor, es decir, existen lo que
se denomina haces o lóbulos secundarios. Al área

total de un radiotelescopio con forma de parábola
por donde puede recibir radiación, se le conoce en
ingeniería eléctrica como palrón de difracción. Este
concepto de patrón de difracción es el mismo que
se usa en un sistema óptico.

En términos sencillos un radiotelescopio se
comporta como un instrumento para medir la
temperatura; sí, /a lempetyjlura equivalenli del uni
verso. los detalles por los cuales se puede descri
bir esta analogía están más allá del propósito del
presente aitículo y referimos íil lector interesado a
la bibliografía pertinente. En esencivt, la radiación
de un objeto en el universo, detectada por un ra

} N«a(«Q Toe,

diotelescopio, genera una potencia equivalente a
la misma que pudiera generar un instrumento que
mide temperaturas. En este caso, el instrumento
vendría a ser el sistema formado por el radioteles
copio y las componentes electrónicas de detec
ción. La potencia equivalente del radiotelescopio

Pa puede expresarse como Pe = kTAv, donde k es
la constante de Boltzmann, T es la temperatura

equivalente del sistema y Av es el intervalo de
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frecuencias recibidas. Es muy común que en ra
dioastronomía se hable de la Imptratura en lugar
de la potencia detectada.

La radiación de los diferentes objetos en el uni

verso no tiene la misma intensidad por varias ra
zones, entre ellas podemos mencionar;

a) La radiación puede ser más intensa por fac
tores intrínsecos al objeto

b) La radiación intrínseca puede ser la misma
para dos objetos pero éstos pueden estar a dife
rente distancia del radiotelescopio y, por lo tanto,
la intensidad de la radiación detectada será diferente

c) La radiación de un obieto puede estar distri
buida en un área mayor o menor que el área que
subtiende el radiotelescopio. Es menester tener
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una escala con la cual comparar la intensidad de
la radiación detectada proveniente de los diferen
tes objetos en el universo. ,;Cómo se puede tener
esta escala de comparación? o, en otras palabras,
^cómo se puede calibrar el sistema formado por el
radiotelescopio y el sistema electrónico de detec
ción? Una forma de hacerlo es comparando la
potencia recibida por un objeto celeste (determi
nando su temperatura equivalente), con la poten
cia recibida de un material a una temperatura co
nocida. Un ejemplo de una temperatura de com
paración puede ser la temperaturaa la cual, a pre
sión atmosférica, el helio pasa de gas a líquido.
Esta temperatura es aproximadamente de 4 °K o
-269 "C- Otra temperatura de comparación puede
ser la del nitrógeno, en la cual se transforma de
gas a líquido; ésta temperatura es77 ''K o -196 'C
El procedimiento consisto en que el sistema de
detección obser\'e vil objeto celeste por un inter
valo, y a un envase con lieiio o nitrógeno iícjuidij
durante otro tiempo.

2. Diferentes acepciones de Temperatura en
Radioastronomía

El financiamienro del proyecto para Ivi construc
ción Vdesarrollo de un i-adiotelescopio en México,
sensible a las radiaciones en Ivi banda de radio y
con longitudes de onda milimétricas, ra se Iva
aprobado por parte del Consejo Nacional de
Ciencia y Tecnología (Conacyr). La insricución
responsable del proyecto es el Instituto Nacional
de Astrofísica, Óptica yElectrónica, en Puebla, en
colaboración con la Univer-sidvid de Massaclui-

setts. Dicho instrumento será único en Latinoa

mérica por su gi"an diiímetro y nue\'a tecnología
de detección.

En las siguientes secciones se definirán de las
diferentes acepciones del termino iemperatura en el
campo de la radioastronomía, y seexplicará a qué
situación se refiere. No se pretende denvarlas de
principios básicos porque está más allá del propó
sito original de este artículo. Se recomienda a los
lectores consultar la bibliografía apmpiada en ca
so de requerido. Se incluye también la frase en in
glés debido a que el avance de esta rama de la
instnimentación se ha dado en pvúscs donde se
publica en ese idioma.

a) Temperatura de Antena T» (Antetma
Temperature)

bis la remperanira de una resistencia equivalente,
que produzca la misma potencia por intcn'alo de
longitudes de onda medida en las terminales de
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salida, que la porencia que se recibe con una an
tena con área efectiva de recepción A„ al obseiTar

un objeto celeste (ver figura 9). Se puede expresar'

en la que P es la potencia recibida a través de la

antena, v k la constante de Boltzmann.

b) Temperatura de Antena fuera de la

Atmósfera 7(; {Aiiteima Temperacure oatside

the atmosphere)

La señal obsei'vada de un objeto celeste es ate
nuada al pasar a través de la atmósfera. Esta ate
nuación se expresa con una función exponencial

decreciente del trayecto de la señal. 'Q es por lo

taiato, la temperatura de antena como si la antena

estuviera fuera de la atmósfera. Se puede expresar

donde r,. es una cantidad equivalente a la absor
ción de radiación por parte de la atmósfera (a una
longitud de onda dada o una frecuencia de la se

ñal V, al viaiar la señal una distancia/). A r,,sele
conoce como espesor óptico de la atmósfera.

c) Temperatura de brillo Tb {Brightness
Temperaturé)
Se define como la temperatura equivalente de un
cuerpo negro que produciría una brillantez B(Ti),

a una frecuencia de la onda v, de acuerdo con la

fórmula de Plaitck. Se puede expresarcomo;

d) Temperatura de brillo promedio del Haz

T' (Beam average brightness temperature)
Esta es la temperatura de brillo multiplicada por
•in factor que depende de cuál es la relación del
Irea que subtiende en el cielo el objeto celeste,

(XbjM, yel área que subtiende el radiotelescopio en
;! Oh. En términos sencillos, el área subtendida
en el cielo so puede expresar como el producto
del ángulo que se subtiende; é'multiplicado por sí
mismo. Así Q~ O 'x- 0. La temperatura de brillo
promedio del haz se puede expresar como:

MOI 3 «WBtfto TiiLa. IJO

e) Temperatura de Calibración Tch

{Calibration Temperature)

A longitudes de onda milimétiácas la extinción o
atenuación debido a la atmósfera es muy grande,
y es necesario referir la señal recibida de acuerdo
con una temperatura de calibración. Esta se puede
expresar como;

Tn/ = (TjrwS - + ¿í) e'' + (1 -I-

gA''"')

siendo Tj la atenuación de la señal, debido a la

atmósfera en el inteivalo de frecuencias de la on

da j, donde / puede estar en el intervalo superior

FISURA 8, Se aprecia la superficie de un radiotelescopio formada por muchos
PANElíESJNDIVlDIJAtES. 'LOS PANELES TIENEN, UNA SUPERPICIE MUY USA Y EL EMPALME ENTRE

CADA UNO DE ELLOS ES OPTIMO, DE TAL FORMA QUE EL CONJUNTO DE ELLOS ASEGURA UNA

FORMA PARABOLICA DE LA SUPERFICIE. EN LA FOTO SE PUEDE APRECIAR ELTAMAlTO INDIVIDUAL

DE UN PANEL PUESEXISTE CONDENSACION SOBRE DOS DE ELLOS EN. EL MOMENTO EN QUESE

TOMO LA IMAGEN. NÓTESE QUE LA'SUPERFICIE'ES CASI UN ESPEJO. £L RADIOTELESCOPIO ESUNO

DE TRES QUE FORMA-PARTE .DE,UN SISTEMA CONOCIDO. COMO'RADIO INTERFEROMETR0 Y SE

ENCUENTRA EN LAS MONTAÑAS DEL SURESTE DEFRANCIA. PERTENECE TAMBIÉN AL IRAM'Y SE

OISEfiO PARA DETECTAR RADIACIONA LONGITUDES DE ONDA MlbIMÉf RICAS.
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de la banda de frecuencia s, o el intervalo inferior

de la banda de frecuencia ¿ {upper aná lotver side
band). ¿ es la ganancia de rechazo de la señal ima
gen medida en decibeles. es la temperatura
ambiente del lugar, y Te,, es la temperatura de la
atmósfera. Las señales pueden representarse como
funciones sinusoidales, y el producto de dos de
ellas nos dan como resultado dos señales similares

pero centradas en diferente longitud de onda. A
una de ellas se le denomina la señal propia, y a la
otra la señal imagen. El término decibel se refiere
a la razón que existe entre la potencia de dos se

ñales. La ganancia de rechazo es un factor por el
cual se multiplica la señal imagen para reducir sus
efectos contaminantes, con respecto a la señal

propia.

P- kTa Au P=VI=I^R

302 CIENCIA ÜRSOSUU

f) Temperatura del cortador o de
comparación Tchopp {Chopper Temperatuié)
Este término se refiere a la temperatura física de
los paneles de un disco o abanico de material ab
sorbente, situado frente al receptor de la señal. El
disco tiene sólo dos o tres paneles y se hace girar
(ver figura 10). El receptor de la señal recibe la
radiación del objeto celeste por unos instantes, y
después percibe la temperatura del material ab
sorbente que forman los paneles del disco. Es
esta técnica de cortarla señal lo que le da su nom

bre. Esta técnica fue introducida en e. campo de
la radioastronomía por los investigadores nortea
mericanos A. Penzias y C. A. Burrus para calibrar
las señales que estaban recibiendo en su radiote
lescopio.

g) Temperatura de Radiación del Fondo

Cósmico Tínná,, (Cosmíc Background
Radiación temperaturé)

Esta temperatura es la equivalente de un cueipo
negro que emite radiación con una temperatura

similar a la que emite el universo, en su conjunto.
Se define igualando la brillantez que se observa a
través de un radiotelescopio con la fórmula de
Planck:

k\ e - 1:

donde la temperatura de brillo observada es igual
a la temperatura de fondo, en el caso de que la
absorción debida al material disperso en el uni
verso sea muy grande a las frecuencias de la señal

(como lo es a longitudes de onda de microondas).

Tjcrjc es aproximadamente 2.7 °K.

h) Temperatura de Polvo Td {Dust
Tempera turé)

Es la temperatura en la cual las particjlas de pol
vo cósmico emiten radiación térmica Las partí
culas son calentadas al absorber radiación ultra

violeta, y arrojan radiación térmica equivalente a
la emisión de un cueipo negro a la .emperatura
del polvo. Estas emisiones son a longitudes de
onda de lejano infrarro)o y en la banda de radio.

La temperatura de polvo cósmico se puede es
timar con las observaciones recientes de satélites

sensibles a radiación en el lejano infrarrojo, y con
radiotelescopios sensibles a radiaciones con lon
gitudes de onda milimétricas. Uno de esos satéli
tes es el conocido en inglés como IRAS. Elste sa-
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télite detectó la emisión de objetos celestes a lon

gitudes de onda de 12, 25, 60 y 100 ¡.im. Una ma
neta de estimar la temperatura del polvo cósmico

es usando las observaciones en 60 y 100 ¡um. Si el
polvo tiene ciertas características fisicoquímicas
que hacen que su emisión de radiación sea pro

porcional al inverso de una potencia de la longi
tud de onda, su temperatura se puede expresar

^(''lOÜ ~''(io)

•S'liX) I'6(|

donde b'ioo y b"60 son los flujos de radiación de
tectados por el IIL'\S a 100 y 60 mm respectiva

mente; fiuu y Vüo son las frecuencias de las señales

correspondientes a longitudes de onda de 100//»/

y 60//»/ respectivamente, es decir, Vioo = 2.99 x

10'- y Vid = 4.98 X10'- H^, n es una constante
que depende de las propiedades de absorción y
emisión de las partículas de polvo.

i) Temperatura electrónica te (electrón
temperatuté)

En una región en donde existe un gas ionizado o
plasma, cuyos principales elementos constituyen
tes son electrones y protones, la temperatura ci
nética del gas de electrones se conoce como Tem
peratura Electrónica. En tales regiones siempre
existe la posibilidad de que los átomos de hidró
geno estén ionizados (con esto se tendrían elec
trones y protones libres), y también de que algu
nos de esos electrones libres se adhieran a un pro
tón formvmdo átomos de hidrógeno. A este proce
so se le conoce como recombinación. En un esta

do en equilibrio termodinámico, donde la tempe
ratura es constante, el número de átomos C|ue se
ionizan debe ser igual al número de átomos que
se forman. La expresión matemática de esta
igualdad nos define la temperatura electrónica:

N. IT

donde N, y N^. son las densidades volumétricas de
electrones y protones; N, es la densidad total de

partículas en el estado /; jo es el potencial de ioni
zación del átomo; k es la constante de Boltzmann;
m, es la masa del electrón, h es la constante de
Planck y T, es la temperatura electrónica.

j) Temperatura de Excitación Tcx (Excitation
Temperature)

La transición de un electrón, de un nivel de ener

gía superior a otro inferior, significa un cambio en
la energía del mismo. La temperatura de excita
ción está definida a través de la población elec
trónica en esos dos niveles de energía de acuerdo
con la fórmula de Salta. Esta fórmula indica que
noimalmente la población de electrones en el ni

vel superior de energía, es menor que la población
de electrones en el nivel inferior por un factor ex
ponencial decreciente proporcional al cociente de
la diferencia de energía de los niveles involucra
dos, y la energía térmica necesaria para excitar a
los electrones en el nivel inferior para llegaral ni
vel superior. La fórmula se puede expresar como:

/jf.,

- nivel superior de energía

AE = hi'ui

- nivel inferior de energía

ROURA 1.2. ,ÜNA ANTÉr^A-RAOlOTEtESCOPIO CON UNA SUPERFICIE RECEPTORA EN FORMA DE

PARABOLA PUEDE RECIBIR RADIACION DE OBJETOS CELESTES A TRAVÉS DE UNA AREA CIRCULAR

DETERMINADA PORSUDIAMETRO. SüS PROPIEDADES lEtÉCfROMAGNÉTlCAS DEFINEN UNANGULO

SOLIDO' QUE SE DENOMINA HAZ. EL HAZ DE UNA' ANTENA-^IÓTELESCOPIO CON SUPERFICIE

PARABOLICA PRESENTA VARIOS LÜBUtOS. ;ELLOBULO PRINCIPAL O.HAZPRINCIPAL ES B. ANGULO

SOLIDO PÓR W CUAL SE RECIBE LA MAVÓR PARTE DE LA. RADIACION CELESTE. EXISTEN OTROS

LOBULOS SECUNDARIOS DELANTEROS Y.TAMB1ÉN TRASEROS DEBIDO ALA DEPENDENCIA ACIMUTAL

PORtÓSQUÉT^BIÉN'K PUEDE REeiBIRIRADIACIÓN'.lSlN-eMBARGO SÓLOEL'HAZ'PRtNCIPAL ESTA
SIEMPRE EN LA DIRECCIÓN DEL OBJETO CELESTE Y ES EL HAZ IMPORTANtE. iLOS LOBULOS

SECUNDAROS iESTAN DIRIGIDOS HACIA Ot^ REGIONES V EN PRINCIPIO PUEDEN DETECTAR

RADIACIÓN DE OtROS OBJETOS CELESTES Y NO NECESARIAMENTE DEL OBJETO- CELESTE EN

ESTUDIO.

lobulo o
haz principal

íobulos secundarlos
delanteros

Iobulos secundarios
traseros
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en la cual g,'f ¿, son los pesos estadísticos de los
niveles de enei-gia superior e inferior; k es la

constante de Boltzmann; v„ es la frecuencia del

fotón emitido y es proporcional a la diferencia
entre las energías superior menos la inferior; N, y
N, son las densidades volumétricas relativas de
los niveles superior e inferior (ver figura 11).

k) Temperatura de Brillo del Haz delantero

{ForwardBeam Brightness Temperatuié)
Esta es la temperatura de antena o radiotelescopio
debida a la radiación de un objeto celeste, consi
derando que la antena sólo recibe radiación con
un ángulo sólido de 2;rde su patrón de difracción
delantero (ver figura 12). Sepuede expresar como:

'fl

tí T--

donde Eyes la eficiencia delantera del radiotelesco
pio o antena- La eficiencia de unaantena se puede
definir como la capacidad de transmitir o recibir
radiación a través de su ángulo sólido, en compa
ración con una distribución angular total de Att.

1) Temperatura de Suelo o Piso Tn^ia {Ground
Tempera turé)

Es la temperatura física del suelo, percibida por la
estructura trasera de la antena o radiotelescopio,
es decir, por los lóbulos secundarios en dirección

FIGURA, 13. A) Óisujo ESQUEMATICO DEL SISTEMA DE -RECEPCION DE SEÑALES EN UN RA.
piOTEl;ESCORIO...EL SISTEMA CONSISTE EN VARIQS COMPONENTES, -ENTRE ELLOS; B) UN SISTEMA
CUASI-ÓPTICO PARA GUIAR -A-LA RADIACIÓN' DEL .OBJETO -CELESTE 'HACIA EL SISTEMA DE 'R£-

OEPOIÓN .RftOfilAMENTE IDICHO. 'CONSTA, ENTRE 'OTRAS PARTES, DE LA SUPERFICIE DE LA
PARABOLA'DEL RADIOTELESCOPIO; 'LA SUPERFICIE EN FORMA'DE'UN-HIPERBOLOIDE EN -LA 'PO

SICIÓN OEL-FOCOPRINCIPAt DE LAPARABOLA YOTRAS SUPERFICIES REPLÉCTORAS QUE REFLEJAN-

LA.RADIACIÓNOEL OBJETO OELESTE FINALMENTE HACIA a SISTEMA ELECTRÓNCO DE OÉTECCIÓN,
YC) SISTEMA-ELECTRÓNIÉO OE DETECCIÓN .DE LAS SEftALÉS OUE CONSISTE A SU VEZ ÉN VARIOS

COMPONENTES ENTRE ELLOS AMPLIFICADORES DESEÑAL, MEZCLADORES-DE SEÑALES, FILTROS,

FUENTES DE VOLTAJE,. 'OSCILADORES LOCALES' QUE PRODUCEN SEÑALES CON' FRECUENCIAS'

DETERMINADAS, ETCÉTERA. :EN INGLÉS A ESTE SISTEMA SE LACONOCE COMO FROWr-ElVD; LAS

SEÑALES DESPUÉS DE PASAR POR ÉSTESISTEMA' DE DETECCIÓN CONTINÚAN A UNA SEGUNDA

'ETAPA-DE PROCESAMIENTO QUEPUEDESER POR'MEDIODÉ PRGGRAMAClÓN-COM'PUTARiZADA.

señal tncidenfe a \a

paraboíQ
principal
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frecuenctd f

Mezclador
Amplificador de señales

opuesta a la del haz pnncipal (ver figura 12). Se
puede expresar como:

= (1 -F,j) Tw

Aquí T„„i, es la temperatura ambiente en °I<..

m) Temperatura de Frecuencias Intermedias
T¡r{IF Temperaturé)
Las frecuencias de las ondas de radiación de los

objetos celestes son, en general, muy altas, que
como lo habíamos mencionado, son mayores que
vanos millones de ciclos por segundo (IvH-íz) y
quizás que vanos cientos de miles de millones de
ciclos por segundo (GHz). Los detectores de las
señales en el r-adiotelescopio pueden procesar' la
señal SI ésta está a una frecuencia más baja. Para
esto se mt^lan o multiplican las señales de los ob
jetos celestes con señales en el laboratorio produ
cidas por un oscilador local, de tal forma que el
resultado son dos señales, una con mayor fre
cuencia que la original del objeto celeste y otra
con una frecuencia menor. Con dispositivos elec
trónicos se desecha la frecuencia mayor y sólo se
queda uno con la señal que tiene una frecuencia
menor. A esta frecuencia se le conoce como fre

cuencia intermedia. Tempciatura de frecuencia
intermedia es la que tendría una resistencia que
produciese una potencia simihu a las señales con
frecuencias intermedias (ver figura 13).

n) Temperatura cinética tan(Ja'nedc
temperaturé)

En física atómica y molecular las poblaciones re
lativas de electrones, en los niveles superior e in
ferior de energía en un átomo o molécula, están

relacionadas por la ecuación de Salía (ver tempe
ratura de excitación). Sin embargo, la densidad
relativa de los niveles puede alterarse por los pro
cesos de colisión entre átomos o moléculas En el

caso sencillo de tener dos niveles de energía, los
electrones de una molécula, que originalmente
están en el nivel inferior pueden ganar energía o
excitarse y pasar ai nivel supcnor. F.sta energía
puede obtenerse debido a colisiones entre molé
culas, Sin necesariamente absorber ningún fotón.
En el caso contrario, también puede suceder que
los electrones en un nivel superior pierdan energía
y pasen a un nivel inferior, debido a colisiones de
la molécula, sin necesariai'ncnte emitir ningún fo
tón. Ambos coeficientes de colisión de la molé

cula dependen de la energía cinética del gas am
bienta], y se pueden representar matemáticamente
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C„ =C\., ^ e

donde C, y C„ son los coeficientes de colisión pa
ra posibílitaf la ganancia o pérdida de energía de
los electrones y, por lo tanto, permitir su paso de un

nn'ei de energía a otro. En el momento que existe
equilibrio, el número de electrones en el nivel in

ferior debe ser igual al de electrones en el nivel
superior, a una temperatura constante. Esto se

puede expresar como:

i\', c = K re + A,,)

en la cual A„ es el coeficiente de Einstein, que
describe la probabilidad de que exista una transi
ción espontánea del nivel superior de energía al
nivel inferior.

ñ) Temperatura de Brillo del Haz Principal

T,nb {Main Beain Brightnuss Temperatuié)
El desarrollo de radio interferómetros —sistemas

con dos o más radiotelescopios que observan al
mismo objeto celeste simultáneamente (ver figu
ras 14 y 15)- que trabajíui a ondas milimétricas,
tienen un haz o patrón de difracción de tamaño

comparable o menor que el angular de los objetos
celestes. Esto ha dado como resultado la defini

ción de la tempei'atura de brillo del haz principal
T.ji,. Hsla dehnición relaciona el flu]o de radiación

ú',, recibida por un radiotelescopio a través del

ángulo sólido de su haz principal y se puede
expresar como:

T - ^ r r,

donde Syes el flujo de radiación recibido por el

radiotelescopio, a una fi'ecuencia f, es la tem

peratura del haz principal y es sólo el ángulo
sólido del haz principal del radiotelescopio por
donde se recibe radiación, sm considerar los ló
bulos secundarios o traseros (ver figura 12).

o) Temperatura del Mezclador Tm {Mixer
Tempera turé)
Esta es la temperatura que tendría una resistencia
que produjera una potencia similar a la que fabri
ca la señal que pasa por el mezclador de señales
en el sistema electrónico que recibe la señal de los
objetos celestes en el radiotelescopio (ver figura 13).

p) Temperatura del Receptor Trcc {Receiver
Temperaturé)
La señal de un objeto celeste se recolecta con la

superficie del radiotelescopio y después debe lle
gar al sistema electrónico detector de señales co
nocido como receptor. Como mencionamos ante
riormente, la señal recibida se procesa de tal for
ma que al final se tiene una señal con menor fre
cuencia de onda. El receptor de señales consta de
varios componentes como son: amplificadores,
mezcladores de señales, filtros eléctricos y otros
componentes. Por lo tanto, se conoce como tem
peratura de receptor a la que tendría una resisten
cia que produjerauna potencia equivalente a la de
la señal al final del receptor, de acuerdo con la
fórmula de Nyquist, es decir, la potencia P = kTm
Av. Esta temperatura se puede expresar como;

Pír = Tm •+ LT¡f

donde Tm es la temperatura del mezclador, T,y es

OMmuiiiaiMaisiiMi

•rea circular

con diámetro D

disloncia entre antenas
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la temperatura de frecuencia intermedia, 7 L es
una constante que depende del número de etapas
(amplificador-mezclador) en el sistema receptor
de señales (ver figura 13).

q) Temperatura del Cielo Tdein {Sky
Temperaturé)
Esta es la temperatura de antena, al apuntar el ra
diotelescopio a un lugar diferente del lugar donde
se encuentr-a el objeto celeste en observación. La

temperatura del cielo es la temperatura de una re
sistencia que produciría una potencia equivalente

FIGURA 15, En eSTA.FOTOGRAFlASE aprecian TRES DE LOS RAOlOTEtESCOPIOS QUE FORMAN
PARTE DEL INTERFERÓMETRO DEL INSTITUTO IRAW!; EN LAS MONTANAS OE FRANCIA. ESTE

RADIOINTERFERÚMETRO ESTA DISENADO-PARA DETECTAR RADIACIÓN.DE OBJÉTOS'GELESTES CON

LONQlillUDES'OE ONDA'MILIMÉTRICAS. NOTESE'LASÚAVIEiApiDE LAS SUPERFICIES RECEPTORAS DE
CAPA-ANTENA. UA.DISTANCIA.MMIMA DE SEPARAOICN |NfH£,LAS'ANTENASBUEQE,SER DE HASTA
250 :M. Para detectar RAOlASI&N'iMlUÍM.eíRICA' ES NECESARIO ESTAR EN; .LUGARES: ALTOS

DEBIDO A OUÉ SNtRI MAYOR ALTURA MENOR SERA. LA CAPA OE AIRE ABSORBENTE .Y TAMBIÉN

HABRA MENORVAPOR DEAGUACEN LA ATMÓSFERA.

r

FIGUFU16. .LARADIAOIDN del OTJETOceleste QUEfinalmente llégaa wsurerficie de un

RAOlOTELESCQRIO HAATRAVESADO VARIAS CAPASDE LAATMÓSFERA TERRESTRE. LAATMÓSFERA

TERRESTREABSORBE RADIACIÓN A VARIAS LOTIGITUDES DE ONDAY POR LO TANTO LA RADIACION

DETECTADA ES ATENUADA. LA MAYOR PARTE DE LA RADIACIÓN RECIBIDA POR EL RADIOTE

LESCOPIO 'ES A TRAVÉS DÉ SU HAZ 'PRINCIPAL (- SOSi) AUNQUE TAMBIEN RECIBE POR SUS

LÓBULOS SECUNDARIOS.

Senol a la frecuencia

original pasando por diferenfes
copas de la atmo'sfera
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I C A

a la recibida por el radiotelescopio dentro de un
intervalo de frecuencias de onda Av, cenü-ado en

una frecuencia Vq. Se puede expresar en función
del factor de eficiencia delantera del radiotelesco

pio y la atenuación de la señal, debido al paso de
la radiación a través de las capas de la atmósfera.
Esto es:

en el que es el espesor óptico de la atmósfera y
es proporciona] a la cantidad de material absorben

tedelaatmósfera ala frecuencia v (ver figura 16).

r) Temperatura de Espín Ts {Spin
Temperaturé)
Esta temperatura es equivalente a la definición de
temperatura de excitación, al considerar el núme

ro relativo de electrones en dos niveles de energía
en un átomo. En radioastronomía esta tempera
tura se refiere a la existencia de un nivel superior
con respecto al nivel base de energía del átomo de

hidrógeno. Este nivel superior es el resultado del
alineamiento relativo entre los spins del electrón y
del protón. Cuando los spins son paralelos dan
lugar al nivel superior de energía, y cuando los
spins son antiparalelos el electrón permanece en
el estado base de energía (ver figura 17). La ex
presión matemática de este hecho es la fórmula de

Saha:

N=N:

En este caso, el cociente Ejl es aproximadamente
a,

3, es decir, la probabilidad de que el electrón esté
en el nivel superior es 3 veces la probabilidad de
que esté en el nivel inferior del átomo de hidró
geno. Cuando el electrón está en el nivel superior
podrá perder energía en forma espontánea, de
acuerdo con lo establecido por Emstein, y pasar al
nivel inferior liberando una energía en forma de
fotón, con una frecuencia de onda proporcional a
la diferencia de energías de los dos niveles invo

lucrados. La diferencia de estos dos niveles es

muy pequeña de tal forma que el fotón tendrá una

frecuencia también pequeña y estará en el rango
de las micrcondas, es decir, la longitud de onda

de tal fotón es de 21.1 cm c v = 1.420 GHz. Al

utilizar la fórmula de Saha y observaciones de nu
bes cósmicas de hidrógeno, se acepta un valor de
la temperatura de espín del hidrógeno como T, =



Radioastronomía: Detección de Ondas de Radio Provenientes del Universo

100 °K. Nótese que T, no refleja necesariamente
ía temperatura cinética del gas.

s) Temperatura del Sistema Tttó {Systeni
Temperaturé)

Es la temperatura de una resistencia que produci
ría una potencia equivalente a la potencia de la
señal, al final del sistema de detección. Como

sistema de detección se considera el formado por

la superficie del radiotelescopio, su montura, y el
sistema electrónico de recepción (ver figura 13).

Conclusión

El avance del conocimiento astronómico se basa

fundamentalmente en la observación detallada de

los diferentes objetos en el universo. En particu
lar, los objetos celestes pueden emitir r^adiación
con longitudes de onda en la región de microon-
das o, en general, en la banda del espectro elec
tromagnético conocida como la región de radio.
Esta emisión es el resultado de varios y diferentes

procesos físicos intrínsecos de los objetos celes-

fes. La detección de ondas de radio ha sido posi
ble gracias al desarrollo de mstnrmentos y siste
mas que han posibilitado el procesamiento elec
trónico de señales. Una parte importante de la
instnjmentación en radioastronomía, es la cons

trucción de parábolas o radiotelescopios de gi'an-

des dimensiones capaces de recolectar suficientes
fotones; otra parte importaiate es el desarrollo de
sistemas electrónicos de recepción y procesa
miento de esas señales. La rama de la astronomía

que estudia al universo, a través de la detección e

interpretación de las radiaciones en la banda de
radio, se le denomina radioastronomía. Como los

objetos celestes est;in a gran distancia de nosotros

y como la intensidad de la radiación que emiten es
muy débil, es necesario detectar esas señales y ca

librarlas para saber su intensidad relativa. El des
arrollo uastrumental en la radioastronomía se ha

dado en los últimos 50 aiños y ha tenido como re
sultado un aumento en el número de significados
de algunas palabras, entre ellas, la temperatura.
En este artículo hemos descrito varios de los sig
nificados del término temperatura usado general
mente en radioastronomía. ♦
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