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Abstract. The branch of Astronomy that studies the
incoming radiation with wavelenghts in the radio domain
i5 generally known as Radio Astronomy. The
instrumental development has allowed the detection of
atomic hydrogen gas (H), and many other molecules like,
water vapor (H20), amonia (NH ), carbon monoxide
(CO), ete. They exist in defferent regions of our galaxy as
well as in other external galasdes. In particular, the CO
molecule emits wath millimeter wavelengths and in order to
detect its emission it has been necessary to develop
radiolelescopes with extrenely smooth surfaces and
specialized detectors. In general the signals from objects in
the sky are extremely weak and one needs to calibrate the
insiruments in order to have a comparison scale. To
calibralg the instruments, many different methods have
been applied over the years and specific new termis in
applied physics and electrical engineering have been created.
The present paper intends Lo geve a brief introduction to
Radio Astronomy and to illustrate some of the many paris
that form a radio telescope, and groups of radio telescopes
working as radio interferometers. Finally this paper gives a
brief description or definition of the different meanings that
the word temperature has in this field.

Introduccién

Emisién de Atomos y Moléculas
Podemos considerar que existen dos clases de
procesos fisicos por los cuales los objetos celestes
emiten radiacion en ondas de radio:

a) Los mecanismos que producen radiacion con
una intensidad similar, en un intervalo pequefio
de longitudes de onda dentro de la banda de ra-
dio, lamada radiacin de continuo.

b) LLos mecanismos que producen radiacién con
una gran ntensidad, pero sélo a una longitud de
onda especifica, denominada radiacion de linea. Los
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primeros mecanismos son debide al movimiento
de electrones y protones libres, es decir, que no
pertenecen a ningun atomo o molécula, y consti-
tuyen lo que se conoce como gas ionizado o
plasma. Dependiendo de la velocidad de movi-
miento de esas particulas, es la intensidad y ca-
racteristica de la radiacién de continuo. Los se-
gundos mecanismos estan relacionados princi-
palmente con la energia de los electrones que
forman parte de un dtomo o una molécula.

El atomo mis sencillo es el de hidrégeno con
un proton formando el niicleo y un electrtén en
movimiento a su alrededor, lo cual constituye un
sistema. El electron estd en movimiento alrededor
del nicleo pero, a diferencia del sistema planeta-
rio en donde existen orbitas que trazan un plano,
en un dtomo el electrtén puede moverse en cual-
quier parte dentro de un radio determinado por su
energia. Se denomina molécula a la asociacién de
dos o mis dtomos. La molécula mas sencilla es la
del hidrégeno, con dos dtomos de hidrogeno 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
musmo lugar, en un volumen que depende de la
energia de éstos. Si la energia es grande el volu-
men donde s¢ mueven es grande; si la energia es
menor ¢l volumen es menor. La rama de la fisica
que estudia a los dtomos y moléculas es la Fisica
Atémica y Molecular, la cual se ha beneficiado
grandemente de los avances de otra rama de la fi-
sica que se conoce como Fisica Cudntica, que es
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la que estudia las propiedades electromagnéticas
de las particulas elementales como el protén y el
electrdn entre otras. Los detalles de la fisica cuan-
tica estin mds alld del propésito de este articulo
La fisica atémica nos indica que los clectrones al-
rededor del nicleo de un 4tomo no pueden tencr
energias al azar sino que sélo pueden adquirir
ciertas energias. Una analogia es pensar en el in-
tervalo de mimeros del 1 al 10. Uno puede pensar
en los nimeros enteros 1, 2, 3, ..., 10; o bien, en
niimeros decimales como 1, 1.5, 2, 2.5, 3, 3.5, ..,
9,95, 10; 0 en ir del 1 al 10 con nimeros 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
nimero infinito de maneras de ir del 1 al 10 por
una sucesién numérica dada. Los nimeros ente-
ros 1,2,3,4,5,6,7, 8,9 y 10 forman sélo una dc
esas posibilidades. Tso mismo sucede con las
energias que puede adquirir cl electron alrededor
del niicleo de un dtomo de hidrégeno. Lo que nos
dice la fisica atdmica es que el electrén solo puede
obtener ciertas energias (pensemos en los nime-
ros enteros entre 1y 10), y se dice que estas cner-
gias estin cuantizadas y a cada una de ellas sc le
asigna un nive/ Asi, se habla de que un clectron
cstd en un nivel de energia determinado. Al per-
der energia un electron pasa de un nivel superior
de energia a un nivel inferior y, en forma analoga,
si el electron gana energia pasa de un nivel infe-
rior a un nivel supcrior de energia. Cuando un
electrén pierde energia se dice que esa energia
sale del atomo en forma de radiacién, es decir, sc
emite un fotén con una energia igual a la que
perdid el electrdn al pasar de un nivel superior a
uno inferior de energia. Los electrones que for-
man parte de una molécula también estin mo-
viéndose alrededor del nicleo con ciertas ener-
gias, es decir, estin en ciertos niveles de energia.
En forma aniloga de lo que sucede en un dtomo,
al pasar de niveles superiores a inferiores de ener-
gia, los electrones de la molécula pierden energia
en forma de radiacién que se emite en forma de
fotones. Cuando un clectrdén pierde o gana encr-
gia se dice cominmente en fisica atdmica y mole-
cular que sucede una transicion del electron.

La diferencia de energias cntre €l nivel superior
y el nivel inferior, en una transicién determina la
longitud de onda o frecuencia del fotén. Un fotdn
es un clemento de radiacién. Longitud de onda 4
es la distancia que hay cntre dos crestas de una
onda y esta relacionada con la frecuencia v, de tal
forma que la expresién 4 x v = ces vilida, donde
¢ cs la velocidad de la luz, es decir, ¢ = 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 especiro electromagnético. El in-
tervalo de longjtudes de onda que corresponden
al radio estd aproximadamente entre 3 m y 0.6
mm, micntras que el intervalo entee 0.0003 mm y
0.0008 mm corresponden a la luz visible, y las
ondas de rayos X tienen longitudes de onda aun
menores. Si la diferencia de cnergia AF, en una
transicion, es muy grande, la frecuencia del foton
sera también muy grande y corresponderd, quizas,
a luz infrarroja o a luz visible; si es ain mayor, a
rayos X, rayos ultravioleta o rayos gama, de acuer-
do con la expresion AE = hv. A la constante 4 se
le conoce como la constante de Planck, cientifico
que por primera vez postuld tal relacidn. Por otro
lado, si la diferencia de energias en una transicion
es pequeiia, entonces la energia del foton sera pe-
quefia y su frecuencia corresponderd a ondas de
radio. La deteccién de fotones de baja energia de-
bidos a transiciones de electrones (radiacion de li-
nea) en un itomo o molécula, es uno de los retos
de la radioastronomia observacional. El otro reto
es la deteccion de emisién de electrones o proto-
nes libres, es decir, del plasma. Estos electrones
pucden tener velocidades bajas, comparadas con
la de la luz, y emitir lo que se conoce como emi-
sién térmica. Si los electrones tienen velocidades
cercanas 2 las de la luz c interactian con un cam-
po magnético, entonces emiten lo que se conoce
como emision sincrotron.

La fisica atomica y molecular ha determinado
muchas de las diferencias de energia de las transi-
ciones mds comuncs en atomos y moléculas. Asi,
por cjemplo, sc sabe que en el dtomo de hidroge-
no existe un nivel superior al nivel mis bajo de
energia de su electron moviéndose alrededor del
protdn o nucleo, pero la diferencia de energias
entre csos dos niveles es tan pequefia que las
transicionces del nivel superior al inferior dan lugar
a la emisién de radiacién con una longitud de on-
da de 21.1 cm, es decir, cae en el intervalo de lon-
gitudes de onda de radio. La frecuencia de la onda
electromagnética que corresponde a csta longitud
de onda es v = 1,420,406 ciclos por segundo. A
un ciclo por segundo se le denomina Hertz |Hg)
en honor al cientifico Heinrich Hertz, quien en
1887 descubno las ondas de radio. Otras rransi-
ciones imporrantes en la banda de radio son las de
la molécula de OH la cual emite las frecuencias de
v= 1612 MHz, v = 1,665 MHzg, v = 1,667 MHg
y v= 1,720 MHg (1 MHz = 1,000,000 Hg); la de
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la molécula del agua (F1:0) la cual emite a una
frecuencia de v = 22,235,080 1lg, la de la molé-
cula de amoniaco (NH3) v = 43 GHg (1 GHg =
1,000,000,000 Hg); las de la molécula de monéxi-
do de carbono (CO) v = 115 GHg v = 230
GHg, v = 345 GHg, entre otras.

Escalas de Temperatura
’n nuestra vida cotidiana asociamos el concepto
dc temperatura a la sensacion de frio o calor. Por
ejemplo, la temperatura cn medicina nos indica los
grados que debe tener una persona normal, la cual
sabemos dcbe ser alrededor de 37.6 °C; En me-
teorologia la temperatura nos indica los grados
que hay en cl aire 0 ambiente (regularmente en la
ciudad de Toluca la temperatura oscila entre -5 °C
en las noches de inviemo y 30 °C al mediodia, en
los dias de verano). Sabemos también que la tem-
peratura en donde el agua deja de ser liquido para
pasar a estado sélido cs 0 °C, y la temperatura de
ebullicion del agua a nivel del mar es de 100 °C.
L escala de grados centigrados (o Celsius) cs la
que se usa en muchos paises. Existen 100 divisio-
nes entre la temperatura de congelacién y la de
cbullicién. Hay otras escalas de temperatura, co-
mo la de grados fahrenheit, usada principalmente
en paises anglosajones. I.a conversion de grados
centigrados a fahrenheit es la de todos conocida:
°C = (°F - 32)(5/9). Asi 0 °C corresponde a 32 °F
y100°Ca 192 °F.
" Laidea principal en cl concepto de temperatura
es que de alguna forma estamos midiendo la can-
tidad de energia en el sistema. El sistema pucde
ser ¢l comunto de moléculas que conforman el ai-
re, o ¢l conjunto de dtomos y moléculas en nues-
tra sangre, o el conjunto de moléculas de agua. Si
la temperatura es baja decimos que cl sistema tie-
ne baja cnergia. St la temperatura es alta decimos
que ¢l sistema tiene alta energia. Aqui nos referi-
mos al concepto energia como la capacidad de
movimiento que tienen los dtomos y las molécu-
las; por cjemplo, alta energia nos indica alta tem-
peratura y en el caso del agua nos mdica que al
pasar del estado liquido al estado gaseoso, las
moléculas tendrin mis capacidad de movimiento.
Lo contrario sucede en el caso de baja energia,
donde el agua pasa del estado liquido al estado
solido, y las moléculas del agua tiecnen menor ca-
pacidad de movimiento. A la rama de la fisica que
cstudia estos conceptos se le denomina termodi-
nimica y si se trata de estudiar los procesos de
moléculas y atomos de un sistema entonces se le
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llama mecénica cstadistica. Existe otra escala de
temperatura que se denomina escala absoluta de tem-
peratura 'y se denota con °K (grados kelvin) en ho-
nor del fisico britinico Lord Kelvin. Para fijar un
punto en csta escala se considerd tomar al agua
como sustancia ideal. Existe una temperatura en
la cual coexisten los estados de gas, liquido y soli-
do del agua, a una presién especifica. Esta tempe-
ratura s¢ escogié por un acuerdo internacional
como T = 273.16 °K, exactamente. El punto de
congelacidn tiene una temperatura absoluta de T’
= 273.15 °K. l.a diferencia entre dos grados kel-
vin es la misma que entre dos grados centigrados.
Para convertir grados kelvin en grados centigra-
dos se usa la relacion °C = °K -273.15. La escala
de temperatura absoluta es la que se utiliza en las
investigaciones de la fisica. El como se define la
temperatura absoluta estd mas alld del propdsito
del presente articulo, pero basta decir que se basa
cn las leyes que describen el comportamiento ma-
cro y microscopico de los objetos que nos rodean,
sin importar la sustancia que se use como termo-
metro.

La fisica estudia muchos fenémenos de la natu-
raleza, y han surgido muchas ramas secundarias;
una de ellas es la rama de la fisica conocida como
fisica de materiales, la cual estudia las propiedades
de los materiales a bajas temperaturas y su apli-
cacion cn el desarrollo de detectores de luz y ra-
diacion, a otras longitudes de onda usuales en as-
trofisica. En particular, en los dltimos 45 afios se
ha desarrollado intensamente el estudio y fabrica-
cién de detectores de radiacion en longitudes de
onda de radio.

I.a rama de la astronomia que estudia cl univer-
so a estas frecuencias se conoce como Radioas-
tronomia. El uso comercial de transmisores de
sefiales terrestres, como teléfonos celulares, co-
municacién portuaria, aérea, entrc otros, usan se-
fiales con longitudes de onda de dimensiones di-
versas (desde centimetros hasta varios metros).
Las longitudes de onda para estudiar los objetos
en cl universo han sido seleccionadas para su
proteccion y se han desarrollado sistemas de de-
teccion 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 c¢m, y la tec-
nologia estd desarrollando detectores para longi-
tudes de onda cada dia més pequefias. Los de-
tectores son una parte importante del sistema de
deteccion de sefiales de objetos en el universo. En
particular a estos sistemas se les conoce como ra-
diotelescopios y, en general, son en forma de pari-
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bolas, como las que se usan para detectar las se-
fiales de television por satélite.

I. Radioastronomia

la radioastronomia es una rama de la astronomia
que estudia el universo a través de la deteccion de
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radiacién con longitudes de onda en la banda de
radio. Esta radiacion puede provenir del dtomo de
hidrogeno o de diferentes moléculas, dependien-
do de su energfa. Para este propésito, la radioas-
tronomia puede subdividirse en varas especiali-
dades: la relacionada con el desarrollo de detecto-
res; con la construccion de sistemas de deteccion,
como serian las antenas parabolicas, y con las ob-
servaciones del universo y su interpretacion fisica
y astronomica. Debido a que los objetos en el
universo estin a grandes distancias de nosotros,
su emision en la region de radio (y en otras regio-
nes) es muy débil. Los sistemas de deteccion
electronico deben ser muy especializados para
distinguir esas sefiales, en comparacién con el
ruido que se genera localmente. Por esto, muchos
de los actuales detectores deben estar trabajando a
muy bajas temperaturas, con respecto 4 la tempe-
ratura ambiente.

1. Deteccion de Fotones con longitudes de
onda de radio: radiotelescopios
La deteccion de las radiaciones del universo en la
banda de longitud de onda de radio se realiza, en
la mayoria de los casos, a través de antenas para-
bélicas conocidas como radiotelescopios (ver fi-
gura 1). Los radiotelescopios deben tener la posi-
bilidad de moverse de tal forma que puedan ob-
servar los objetos en el universo el mayor tiempo
posible. Los radiotelescopios consisten en una
montura mecdnica que sostiene a la antena para-
boélica (ver figuras 2 y 3), a los paneles que for-
man la antena parabdlica, un espacio para la colo-
cacion del equipo electronico necesano para de-
tectar los fotones y transmitirlos a la sala de ob-
servacion (ver figura 4), y engranes necesarios pa-
ra mover la antena en cualquier direccion (ver fi-
gura 5). Las antenas tienen forma de paribola.
Una propiedad importante de una figura en forma
de paribola es que cualquier rayo de luz o, en este
caso, cada foton que incida sobre la superficie de
la pardbola se recolecta en un punto que se de-
nomina foeo principal. Existe la posibilidad de co-
locar otro dispositivo en el foco prncipal para
guiar a los fotones hacia un foco secundario que
estaria detras de la pardbola, pero dentro de la sala
de equipo de deteccion. A este arreglo se le cono-
ce como antena tipo Cassegrain (ver figura 6).

Varios factores son importantes en el disefio y
construccién de un radiotelescopio:

a) Entre mayor sea el didmetro de la antena mas
fotones pueden recolectarse; sin embargo, mayor
serd su peso y mas serd la dificultad para moverla.
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Los radiotelescopios que existen en el mundo son
el resultado de un compromiso de recolectar el
mayor numero de fotones al menor precio posible.

b) la superficie de la antena parabdlica debe di-
seflarse de acuerdo con la longitud de onda que se
desee detectar. En general, para radiotelescopios
grandes la superficie esta formada de paneles de
menores dimensiones; no obstante, no en todos
los casos la superficie debe ser completamente li-
sa. St 1a longitud de onda de los fotones es grande
la superficie puede ser una malla (ver figura 7). St
la longitud de onda de los fotones es muy peque-
fia, la superficie deberd ser muy hsa (piense el
lector que para detectar luz visible se necesita una
superficie tan lisa como un espejo). El reto prin-
cipal es ajustar los paneles de la mejor forma po-
sible entre si y que el conjunto de todos ellos
forme la superficie de una parabola (ver figura 8).

Un concepto importante en el tema de radiote-
lescopios es el drea angular de recepcion de radia-
c1on de la pardbola. Esa area es mayor entre mis
sea la longitud de onda que se desea detectar, pe-
ro es menor entre mayor sea el didmetro del ra-
diotelescopio. Es importante no confundirse: el
irea angular es menor entre mayor sea el diimetro
del radiotelescopio, pero el radiotelescopio segui-
4 recibiendo mas fotones entre mayor sea su
didmerro. El area angular puede pensarse en for-
ma sencilla como el producto del angulo que
subtiende multiplicado por si mismo. Si a ese an-
gulo lo representamos como @, entonces en tér-

minos matematicos puede expresarse como @ ~

%, siendo D el didmetro del radiotelescopio v A
la longitud de onda de la radiacion recibida. Al
area que subtiende el radiotelescopio se le conoce
como Haz principal, ya que en términos electro-
magnéticos una parabola puede recibir radiacion a
través de una drea mayor, es decir, existen lo que
sc denomina haces o 16bulos secundarios. Al drea
fotal de un radiotelescopio con forma de parabola
por donde puede recibir radiacion, se le conoce en
ingenieria eléctrica como patrdn de difraccion. Este
concepto de patron de difraccion es el mismo que
se usa en un sistemna Optico.

En términos sencillos un radiotelescopio sc
comporta como un nstrumento para medir la
temperatura; si, la lemperatura equivalente del uni-
verso. Los detalles por los cuales se puede descri-
bir esta analogia estan mas alla del propoésito del
presente articulo y referimos al lector interesado a
la bibliografia pertinente. En esencia, la radiacion
de un objeto en el universo, detecrada por un ra-
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diotelescopio, genera una potencia equivalente a
la misma que pudiera generar un instrumento que
mide temperaturas. En este caso, el nstrumento
vendria a ser el sistema formado por el radioteles-
copio y las componentes electronicas de detec-
cion. La potencia equivalente del radiotelescopio
P; puede expresarse como P = £TAv, donde £ es
la constante de Boltzmann, T es la temperatura
equivalente del sistema y Av es el intervalo de

NEIGURASRABIOTELESEERI £ DIAMETROIPERTENEGIENTEN
AILAIUNIVERSIDADIDE MANCHES NANGIATERRAGENIEAIFOTOISEN
APRECIAILAIFARABOLAYI LA COMPLEIAIESTRUCTURAIMEGANICA QUEILA '
SOSTIENE Y/QUE PERMITE RUE LAIFORMA PARABOLIGA|SE CONSERVE |
AUN Y/BUANDO SEIMUEVA ELRADIOTELESGOFIO. |

FIGURA' 4. PARTE TRASERA DE UN! RADIOTELESCOFIO! DONDE SE ENCUENTRA EL SISTEMA
ELECTRONICO DE DETECGION DE LA/RADIAGION EMITIDA POR OBUETOS CELESTES.

CIENCIA ERGO sum 299




FIGURA'S. SEC

FIGURA 6. Si

c 1

E N C I A s

frecuencias recibidas. Es muy comin que en ra-
dioastronomia se hable de la femperatura en lugar
de la potencia detectada.

La radiacién de los diferentes objetos en el uni-
verso no tiene la misma ntensidad por vanas ra-
zones, entre ellas podemos mencionar:

a) La radiacion puede ser mas intensa por fac-
tores intrinsecos al objeto

b) La radiacién intrinseca 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 radiacién detectada seri diferente

c¢) La radiacién de un objeto puede estar distri-
buida en un drea mayor o menor que el drea que
subtiende el radiotelescopio. Es menester tener
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una escala con la cual comparar la intensidad de
la radiacion detectada proveniente de los diferen-
tes objetos en el universo. dComo se puede tener
esta escala de comparacion? o, en otras palabras,
¢como se puede calibrar el sistema formado por el
radiotelescopio y el sistema electronico de detec-
cion? 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-
paracion puede ser la temperatura a la cual, a pre-
sion atmosférica, el helio pasa de gas a liquido.
Esta temperatura es aproximadamente de 4 °K o
-269 °C. Otra temperatura de comparacion puede
ser la del nitrogeno, en la cual se transforma de
gas a liquido; ésta temperatura es 77 °K 0 -196 & 0
El procedimiento consiste en que el sistema de
deteccion observe al objeto celeste por un inter-
valo, y a un envase con helio o nitrogeno liquido
durante otro tiempo.

2. Diferentes acepciones de Temp;:ratura en
Radioastronomia

El financiamiento del proyecto para la construc-
c16n y desarrollo de un radiotelescopio en México,
sensible a las radiaciones en la banda de radio v
con longitudes de onda mihimérricas, va se ha
aprobado por parte del Consejo Nacional de
Ciencia y Tecnologia (Conacyt). La mstitucion
responsable del proyecto es el Instituto Nacional
de Astrofisica, ()ptica y Electronica, en Puebla, en
colaboracién con la Universidad de Massachu-
setts. Dicho mstrumento sera unico en Latnoa-
mérica por su gran didmetro y nueva tecnologia
de deteccion.

En las siguientes secciones se definirin de las
diferentes acepciones del término temperatura en ¢l
campo de la radioastronomia, y se explicard a qu¢
situacion se refiere. No se pretende derivarlas de
principios basicos porque estd mis alld del propo-
sito original de este articulo. Se recomienda a los
lectores consultar la bibliografia aproptada en ca-
so de requerirlo. Se incluye también la frase en n-
glés debido a que el avance de esta rama de la
instrumentacion se ha dado en paises donde se
publica en ese idioma.

a) Temperatura de Antena T, (Anzenna
Temperature)

Is la temperatura de una resistencia equivalente,
que produzea la misma potencia por mtervalo de
longitudes de onda medida en las terminales de
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salida, que la potencia que se recibe con una an-
fena con ared efectiva de recepeion A4, al observar
un objeto celeste (ver figura 9). Se puede expresar
como:

P
T
kv

en la que P es la potencia recibida a través de la
antena, v £ la constante de Boltzmann,

b) Temperatura de Antena fuera de la
Atmosfera 7, (Antenna Temperature outside

the arnosphere)

La sefial observada de un objeto celeste es ate-
nuada al pasar a través de la atmésfera, Esta ate-
nuacion se expresa con una funcién exponencial
decreciente del trayecto de la sefal. 7] es por lo
tanto, la temperatura de antena como st la antena
estuviera fuera de la atmosfera. Se puede expresar
COmo:

=?’|ﬂefl.

donde 7. es una cantidad equivalente a la absor-
cion de radiacton por parte de la atmésfera (a una
longitud de onda dada o una frecuencia de la se-
fial v, al viajar la sefal una distancia /). A 7, se le
conoce como espesor optico de la atmdsfera,

c) Temperatura de brillo T}, (Brightness
Temperature)

Se define como la temperatura equivalente de un
cuerpo negro que produciria una brillantez B(T)),
a una frecuencia de la onda v, de acuerdo con la
formula de Planck. Se puede expresar comos:

2
v
1
githi=]

B(Ty)=

¢

d) Temperatura de brillo promedio del Haz
I (Beam average brightness temperature)
Esta es la temperatura de brillo multiplicada por
n factor que depende de cudl es la relacion del
wrea que subtiende en el cielo el objeto celeste,
(24, y €l drea que subtiende el radiotelescopio en
1 €24 En términos sencillos, el drea subtendida
en el cielo se puede expresar como el producto
del dngulo que se subtiende: @ multiplicado por si
mismo. Asi 2= ¢ x @ La temperatuca de brillo
promedio del haz se puede expresar como:
Qo

o =< ahpere L h

H
Qy
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e) Temperatura de Calibracion T
(Calibration Temperature)

A longitudes de onda milimeétricas la extincién o
atenuacion debido a la atmosfera es muy grande,
y es necesario referir la sefial recibida de acuerdo
con una temperatura de calibracion. Esta se puede
eXpresar como:

T;mf = (T::M'b = T::m)(l = [g;) e’ + Em (1 =
ge ")
siendo 77 1a atenuacion de la sedal, debido a la

atmosfera en el intervalo de frecuencias de la on-
da j, donde j puede estar en el intervalo superior

I FIGURA7! PANEL DEL RADIGTELESCORIO DE S05IM DE BIAMETRE, ENIARECIEONPUERTEIRICE! |
EISRARIGTELESCOR(OIESTAIDISENADBIPAR A DETECTARICNBAS CENTIMETRICAS Y. FORI IO TANTE! |

; SU SURERFIGIERUEDESER FORMADA POR PNJELES IR IMALEAS

INTEMa EAIMAGEN I NOTESE QUEL
MDE TRESIGUE FORMAIRARTE
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de la banda de frecuencia s, o el intervalo inferior
de la banda de frecuencia ¢ (upper and lower side
band). g es la ganancia de rechazo de la sefial ima-
gen medida en decibeles. Tom es la temperatura
ambiente del lugar, y Tu es la temperatura de la
atmosfera. Las sefiales pueden representarse como
tunciones sinusoidales, y el producto de dos de
ellas nos dan como resultado dos sefiales similares
pero centradas en diferente longitud de onda. A
una de ellas se le denomina la sefial propia, y a la
otra la sefial imagen. El término decibel se refiere
a la razon que existe entre la potencia de dos se-
fiales. La ganancia de rechazo es un factor por el
cual se multiplica la sefial imagen para reducir sus
efectos contaminantes, con respecto a la sefial

propia.

INIELESEORIO YIUN CIRCUITO EQUIVALENTE CONUNARESISTENGIANSIISE BEJATPASARICORRIENTE |
f PORIIAIRESISTENGIATSE FRODUGIRAIUNAIPOTENCIAIQUE PUEDE SERIEQUIVALENTE ATTATQUE SE |
| IREGIBECONIELRABDIOTELESCORIO/ENLININTERVALO DEFREGUENEIAS.

N EIGURA 10} SISTEMA GORTADOR DE LA SERALL ESTAIFORMADOIFOR DOS ASEAS YiROTA A UNA
S WELOCIDADIGONGOSIDAYDE TALIFORMA QUE El RECERTOR BE SENALES REGIBE I'ARADIAGIONIDEL |
[ OBIETOIGELESTE POR UNOSISEGUNDES Y BURANTE OTRONNTERVAIOIEL REGEPTOR (NOREGIBE
| SERALALGUNAIPUESILAS ASPAS | BLOQUEANILA RADIACION [NCIDENTE: ESTE SISTEMACORTADOR |
\DE/SENALES!ESTPARTE [DEL SISTEMA! GEMPLETODE \RECGERGION DEIRABIAGION DE OBIETESH
|\ @ELESTES ENELIRADIOTELESGORIOIDE | 51MIDE BIAMETR G DEL IRAMIEN FRANGIA]
; — B
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f) Temperatura del cortador o de

comparacién oo, (Chopper Temperature)
Este término se refiere a la temperatura fisica de
los paneles de un disco o abanico de material ab-
sorbente, situado frente al receptor de la sefial. El
disco tiene sélo dos o tres paneles y se hace girar
(ver figura 10). El receptor de la sefial recibe la
radiacion del objeto celeste por unos mstantes, y
después percibe la temperatura del material ab-
sorbente que forman los paneles del disco. Es
esta técnica de cortarla sefial lo que le da su nom-
bre. Hsta técnica fue introducida en el campo de
la radioastronomia por los investigadores nortea-
mericanos A. Penzias y C. A Burrus para calibrar
las sefiales que estaban recibiendo en su radiote-
lescopio.

g) Temperatura de Radiacion del Fondo
Cosmico Tru0 (Cosmic Background
Radiation temperature)

Esta temperatura es la equivalente de un cuerpo
negro que emite radiacidn con una temperatura
similar a la que emite el untverso, en su conjunto.
Se define igualando la brillantez que se observa a
través de un radiotelescopio con la formula de
Planck:

hv
hv
T,
14 R |

T}):

donde la temperatura de brillo observada es igual
a la temperatura de fondo, en el caso de que la
absorcion debida al matenal disperso en el uni-
verso sea muy grande a las frecuencias de la sefial
(como lo es a longitudes de onda de microondas).

Thowao €5 aproximadamente 2.7 °I

h) Temperatura de Polvo Tp (Dust
Temperature)
Es la temperatura en la cual las particulas de pol-
vo cosmico emiten radiacion térmica. Las parti-
culas son calentadas al absorber radiacion ultra-
violeta, y arrojan radiacion térmica equivalente a
la emisién de un cuerpo negro 2 la temperatura
del polvo. Estas emisiones son a longitudes de
onda de lejano infrarrojo v en la banda de radio.
LLa temperatura de polvo cosmico se puede es-
timar con las observaciones recientes de satélites
sensibles a radiacion en el lejano infrarrojo, y con
radiotelescopios sensibles a radiaciones con lon-
gitudes de onda milimétricas. Uno de esos satéli-
tes es ¢l conecide en inglés como TRAS. Fste sa-
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télite detecto la emision de objetos celestes a lon-
gitudes de onda de 12, 25, 60 y 100 g Una ma-
nera de estimar la temperatura del polve cosmico
es usando las observaciones en 60 y 100 wm. St el
polvo tiene ciertas caracteristicas fisicoquimicas
que hacen que su emusidn de radiacién sea pro-
porcional al inverso de una potencia de la longi-
tud de onda, su temperatura se puede expresar
COMo:

h("iuj = Vﬁo)

30
S 4
K| Ind 280 | Y100
St \ ao

TD:

donde S0 y Seo son los flujos de radiacidon de-
tectados por el IRAS a 100 y 60 s respectiva-
mente; Voo ¥ Veo son las frecuencias de las seiiales
correspondientes a longitudes de onda de 1004
y 00 respectivamente, es decir, viee = 2.99 %
10 Hzy veo = 4.98 x 1012 Hz; 2 es una constante
que depende de las propiedades de absorcién y
emision de las particulas de polvo.

i) Temperatura electronica f. (electron
remperarure)

En una region en donde existe un gas onizado o
plasma, cuyos principales elementos constituyen-
tes son electrones v protones, la temperatura ci-
nética del gas de electrones se conoce como Tem-
peratura Eleciromica. En tales regiones siempre
existe la posibilidad de que los dtomos de hidré-
geno estén ionizados (con esto se tendrian elec-
rones y protones libres), y también de que algu-
nos de esos electrones libres se adbieran a un pro-
ton formando dtomos de hidrdgeno. A este proce-
so se le conoce como recombinacion. En un esta-
do en equilibrio termodindmico, donde la tempe-
ratura es constante, el nimero de dtomos que se
onizan debe ser 1gual al numero de atomos que
se forman. La expresion matemdtica de esta
igualdad nos define la temperatura electronica:

_ Ao
i,

[ ARV

N |7 ¢

i

NN, [Zm;ﬂzek?; }

donde N.y N, son las densidades volumétricas de
electrones y protones; N, es la densidad total de
particulas en el estado 4 2o es el potencial de ioni-
zacion del atomo; £ es la constante de Boltzmann;
i, es la masa del electron, 4 es la constante de
Planck y T. es la temperatura electronica.
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) Temperatura de Excitacién T, (Excitation
Temperature)

La transicion de un electrdn, de un nivel de ener-
gia superior 4 otro inferior, significa un cambio en
la energia del mismo. La temperatura de excita-
cién estd definida a través de la poblacién elec-
tronica en esos dos niveles de energia de acuerdo
con la férmula de Saha. Esta formula indica que
normalmente la poblacién de electrones en el ni-
vel superior de energia, es menor que la poblacidn
de electrones en el nivel mferior por un factor ex-
ponencial decreciente proporcional al cociente de
la diferencia de energia de los niveles involucra-
dos, y la energia térmica necesaria para excitar a
los electrones en el nivel infertor para llegar al ni-
vel superior. La férmula se puede expresar como:

N g B Dy,

5 5 &
=—¢£

]

S EIGURAMANDIBUIOESQRUEMATICO BE UNISISTEMAISIMELEDE DOS NIVELES DEIENERGIAIDEIL

u nivel superior de energia
AE=hyyy

! nivel inferior de energia

DETERMINADAIROR
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en la cual g y 2 son los pesos estadisticos de los
niveles de energia superior e inferior; £ es la
constante de Boltzmann; v, es la frecuencia del
fotén emitido y es proporcional a la diferencia
entre las energfas 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
I, (Forward Beam Brightness Temperature)
Hsta es la temperatura de antena o radiotelescopio
debida a la radiacién de un objeto celeste, consi-
derando que la antena sélo recibe radiacién con
un dngulo sélido de 277 de su patrdn de difraccidon
delantero (ver figura 12). Se puede expresar como:

donde Fes la eficiencia delantera del radiotelesco-
pio o antena. La eficiencia de una antena se puede
definir como la capacidad de transmitir o recibir
radracion a través de su dngulo sélido, en compa-

racidn con una distribucidn angular total de 47

1) Temperatura de Suelo o Piso Ty (Ground
Temperature)

Es la temperatura fisica del suelo, percibida por la
estructura trasera de la antena o radiotelescopio,

es decir, por los lobulos secundarios en direccion

| & IALES BESF'LIES IDENPASAR POR E E SlSTEMA BE DETECCIQN CONTINUANS ARUNARSECUNL
| GESAMIENTOQUE] PUEDE SER POR MED!O DE PRGGRAMACION CGMPUTHR!ZAD

—~——— sefial incidente a la
frecuencia fap

pardbolg
principal

Mezclodor
Amplificoder de sefiales

espejos
Pasivos F, ---
OSCILADOR OSCILADOR
L.v_f LOCAL LOCAL
! b /
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opuesta a la del haz principal (ver figura 12). Se
puede expresar como:

m_ﬂﬂ { 1- Fg’) rj-‘;m.'b
Aqui To es la temperatura ambiente en °K.

m) Temperatura de Frecuencias Intermedias
Ty (IF Temperature)

Las frecuencias de las ondas de radiacién de los
objetos celestes son, en general, muy altas, que
como lo habiamos mencionado, son mayores que
varios millones de ciclos por segundo (MHz) v
quizas que varios cientos de miles de millones de
ciclos por segundo (GHz). Los detectores de las
sefiales en el radiotelescopio pueden procesar la
sefial s1 ésta estd a una frecuencia mas baja. Para
esto se megelan o muluplican las sefiales de los ob-
jetos celestes con sefiales en el laboratorio produ-
cidas por un oscilador local, de tal forma que el
resultado son dos sefiales, una con mayor fre-
cuencia que la original del objeto celeste y otra
con una frecuencta menor. Con dispositivos elec-
tronicos se desecha la frecuencia mayor y sélo se
queda uno con la sefial que tiene una frecuencia
menor. A esta frecuencia se le conoce como fre-
cuencia intermedia. Temperatura de frecuencia
mtermedia es la que tendria una resistencia que
produciese una potencia similar a las sefiales con
frecuencias intermedias (ver figura 13),

n) Temperatura cinética t., (kinetic
temperature)

En fisica atémica y molecular las poblaciones re-
lativas de electrones, en los niveles superior e in-
ferior de energia en un dtomo o molécula, estin
relacionadas por la ecuacion de Saha (ver tempe-
ratura de excitacion). S embargo, la densidad
relativa de los niveles puede alterarse por los pro-
cesos de colision entre dtomos o moléculas. Fn el
caso sencillo de tener dos niveles de energia, los
electrones de una molécula, que originalmente
estan en el nivel mferior pueden ganar energia o
excitarse y pasar al nivel superior. Esta energia
puede obtenerse debido a colisiones entre molé-
culas, sin necesariamente absorber ningin foton.
En el caso contrario, también puede suceder que
los electrones en un mivel superior pierdan energia
y pasen a un nivel inferior, debido a colisiones de
la molécula, sin necesartamente emitir ningun fo-
ton. Ambos coeficientes de colision de la molé-
cula dependen de la energia cinética del gas am-
biental, y se pueden representar matematicamente
por:
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Iy

« Bs i,
Cr's = C.ﬂ' — ¢ e

g

donde C.. v C. son los cocficientes de colision pa-
ra posibilitar 1a ganancia o pérdida de energia de
los electrones y, por lo tanto, permutir su paso de un
nivel de energia a otro. En el momento que existe
cquilibrio, el mimero de electrones en el nivel in-
ferior debe ser igual al de electrones cn el mivel
superior, 4 una femperatura constante. sto se
puede expresar como:

N, Ce =N, (C, + A.)

en la cual A, es el coeficiente de Einstein, que
describe la probabilidad de que exista una transi-
cion espontinea del nivel superior de energia al

nrvel mferior.

i) Temperatura de Brillo del Haz Principal
Ty (Main Beam Brighmess Temperature)

Il desarrollo de radio interferometros —sistemas
con dos o mas radiotelescopios que observan al
mismo objeto celeste simultdneamente (ver figu-
ras 14 v 15)— que trabajan a ondas milimétricas,
fienen un haz o patron de difraccion de tamario
comparable o menor que el angular de los objetos
celestes. Esto ha dado como resultado la defini-
ci6n de la temperatura de brillo del haz principal
T Hsta definicion relaciona el flujo de radiacion
55, recibida por un radiotelescopio a través del
angulo solido de su haz principal £, v se¢ puede
EXPresas Como:

N e f!“o"rrfﬁ

v s i

donde 5. es el flujo de radiacién recibido por el
radiotelescopio, 4 una frecuencia v, Tus e la tem-
peratura del haz principal v €2, es sdlo el dngulo
sohido del haz principal del radiotelescopio por
donde se recibe radiacion, sin considerar los 16-
bulos secundarios o traseros (ver figura 12).

0) Temperatura del Mezclador Ty (Mixer
Temperature)

Fsta cs la temperatura que tendria una resistencia
que produjera una potencia similar a la que fabri-
ca la sefal que pasa por el mezclador de sefales
en el sistema electronico que recibe la sefial de los
objetos celestes en el radiotelescopio (ver figura 13).

p) Temperatura del Receptor Ty (Receiver
Temperature)

La seial de un objeto celeste se recolecta con la

wor 3 Huwewn Turn, Hoyirmun 1998

superficie del radiotelescopio y después debe lle-
gar al sistema electrénico detector de sefiales co-
nocido como receptor. Como mencionamos ante-
riormente, la sefial recibida se procesa de tal for-
ma que al final se tiene una sefial con menor fre-
cuencia de onda. El receptor de sefiales consta de
vartos compomnentes como son: amplificadores,
mezcladores de sefiales, filtros eléctricos y otros
componentes. Por lo tanto, se conoce como tem-
peratura de receptor a la que tendria una resisten-
cia que produjera una potencia equivalente a la de
la sefial al final del receptor, de acuerdo con la
formula de Nyquist, es decir, la potencia P = &1,
Ay. Esta temperatura se puede expresar como:

'Ijrr = 'E\f + L T;ff

donde T es la temperatura del mezclador, Tj es

drea circular
con didmetro D

distancia entre antenas
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la temperatura de frecuencia intermedia, y L es
una constante que depende del nimero de etapas
(amplificador-mezclador) en el sistema receptor
de sefiales (ver figura 13).

q) Temperatura del Cielo e (Sky
Temperature)

Esta es la temperatura de antena, al apuntar el ra-
diotelescopio a un lugar diferente del lugar donde
se encuentra el objeto celeste en observacidn. La
temperatura del cielo es la temperatura de una re-
sistencia que produciria una potencia equivalente

GURA5. ENIESTAIFOTOGRARIA'SEAPREGIAN TRES |DE LOS RADIGTELESCOPIOS QUEIFORMAN. ¢
ERANGIA. ESTE
'S (GELESTESIGON
DE|UAS SURERFIGIES RECERTORASDE |
ENTRE LASIANTENAS PUEBE SER DE HASTA
\ESHNEGESARION ESTAR EN
MAYORIALTURAMENORISERA LATGARPAIDEAIRE ABSGRBENTE Y TAMBIEN |
ENORIVAPORIDE AGUAIENLATRTMOSEERA:

FFIGURA 16 ['ARADIACION PEL GBIETO GELESTE QUEFINALMENTE LUEGA A|UA'SUPERFICIE|DE UN

| RADIOTELESCORIOHAATRAVESADG VARIAS CAPAS DE LAJATMOSFERA TERRESTRE. LAATMOSFERA |

| TERRESTRE ABSORBERADIACION AVARIASILONGITUDES | DE/ONDA'YRORILOITANTOILAIRADIAGION |

| IDETECTADA|ES) ATENUADA. | LA MAYOR! PARTE IDE! LA RADIACION| REGIRIDA| PR IEL RADIGTE: i

| ILESCOPIOIES /A" TRAVES IDE SUNHAZ PRINGIPAL (= '80%)) AUNQUE: TAMBIEN! RECIRE IPOR! SUIS
{LOBULOS SECUNDARIOS.

Senal a la frecuencia
original pasando por diferentes
capas de la afmdsfera
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a la recibida por el radiotelescopio dentro de un
intervalo de frecuencias de onda Av, centrado en
una frecuencia v. Se puede expresar en funcion
del factor de eficiencia delantera del radiotelesco-
plo y la atenuacién de la sefial, debido al paso de

la radiacion a través de las capas de la atmosfera.
Lsto es:

Tciufu = {v,y’ Tam& (]_e—fv)

en el que 7, es el espesor dptico de la atmdsfera y
es proporcional a la cantidad de matertal absorben-

te de la atmésfera a la frecuencia v (ver figura 16).

r) Temperatura de Espin 7, (Spin
Temperature)

Esta temperatura es equivalente a la definicion de
temperatura de excitacion, al considerar el nime-
ro relativo de electrones en dos niveles de energia
en un dtomo. En radioastronomia esta tempera-
tura se refiere a la existencia de un nivel superior
con respecto al nivel base de energia del dtomo de
hidrogeno. Hste nivel superior es el resultado del
alineamiento relativo entre los spins del electron y
del proton. Cuando los spins son paralelos dan
lugar al nivel superior de energia, y cuando los
spins son antiparalelos el electrdén permanece en
el estado base de energia (ver figura 17). La ex-

presion matemdtica de este hecho es la formula de
Saha:

hvy
o5
gi

En este caso, el cociente &= es aproximadamente
&

3, es decir, la probabilidad de que el electron esté
en el nivel supenior es 3 veces la probabilidad de
que esteé en el nivel inferior del dtomo de hidro-
geno. Cuando el electron esta en el nivel superior
podra perder energia en forma espontanea, de
acuerdo con lo establecido por Einstein, y pasar al
nivel inferior liberando una energia en forma de
foton, con una frecuencia de onda proporcional a
la diferencia de energias de los dos niveles invo-
lucrados. La diferencia de estos dos niveles es
muy pequefia de tal forma que el foton tendrd una
frecuencia también pequeria y estard en el rango
de las microondas, es decir, la longitud de onda
de tal foton es de 21.1 em o v = 1.420 GHz. Al
utilizar la fdrmula de Saha y observaciones de nu-
bes cosmicas de hidrdgeno, se acepta un valor de
la temperatura de espin del hidrégeno como T, =

Vou 3 Humiwo Tues, Hoviecwome 1986
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100 °K. Notese que T, no refleja necesariamente
la temperatura cinetica del gas.

s) Temperatura del Sistema Ty (System
Temperature)

Es la temperatura de una resistencia que produci-
ria una potencia equivalente a la potencia de la
sefial, al final del sistema de deteccion. Como
sistema de deteccion se considera el formado por
la superticie del radiotelescopio, su montura, y ¢l
sistema electronico de recepeidn (ver figura 13).

Conclusion

El avance del conocimiento astronomico se basa
fundamentalmente en la observacion detallada de
los diferentes objetos en el universo. En particu-
lar, los objetos celestes pueden emitir radiacion
con longitudes de onda en la regién de microon-
das o, en general, en la banda del espectro elec-
tromagnético conocida como la region de radio.
Esta emision es el resultado de varios y diferentes
procesos fisicos intrinsecos de los objetos celes-
tes. La deteccion de ondas de radio ha sido posi-
ble gracias al desarrollo de mstrumentos y siste-
mas que han posibilitado el procesamiento elec-
tronico de sefales. Una parte importante de la
mstrumentacion en radioastronomia, es la cons-
truccion de pardbolas o radiotelescopios de gran-
des dimensiones capaces de recolectar suficientes
fotones; otra parte importante es el desarrollo de
sistemas eclectrdnicos de recepcidn y procesa-
miento de esas seiiales. La rama de la astronomia
que estudia al universo, a través de la deteccion e
mterpretacion de las radiaciones en la banda de
radio, se le denomina radicastronomia. Como los
objetos celestes estan a gran distancia de nosotros
y como la intensidad de la radiacion que emiten es
muy débil, es necesario detectar esas sefiales y ca-
librarlas para saber su intensidad relativa. El des-
arrollo instrumental en la radioastronomia se ha
dado en los ultimos 50 afios y ha tenido como re-
sultado un aumento en el nimero de significados
de algunas palabras, entre cllas, la temperatura.
Fin este articulo hemos descrito varios de los sig-
nificados del término temperatura usado general-
mente en radioastronomia. 4
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