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Figure 1. Refrai�on de la luz �optia produida al pasar por un prisma1. INTRODUCCION HISTORICAEn 1666 Isaa Newton observ�o omo la luz blana al pasar a trav�es de un prismade vidrio formaba un aroiris. Newton demostr�o as�� que la luz blana es unamezla de distintos tipos de luz que salen del prisma ada uno on un �anguloligeramente diferente (interpretado por nuestra vista omo un olor distinto). Amayor longitud de onda menor es su desviai�on (refrai�on). De esta manera laluz roja (mayor longitud de onda) oupa el lugar de menor refrai�on, mientrasque el violeta (menor longitud de onda) oupa el lugar de mayor refrai�on (verFigura 1).Haia 1800 William Hershel, al observar el alentamiento que el espetrodel sol produ��a en un term�ometro, se di�o uenta de que la luz solar no s�oloonstaba de un espetro visible sino que inluye longitudes de onda m�as largasdesubriendo as�� la llamada radiai�on infrarroja.En 1801 Wilhelm Ritter, inspirado por el resultado de Hershel, omenz�oa investigar la regi�on m�as all�a del extremo violeta. Ritter observ�o omo elennegreimiento del loruro de plata era m�as r�apido uando lo expon��a a laluz invisible proveniente de la regi�on m�as all�a del extremo violeta del espetro.Atualmente a esta regi�on se le onoe omo ultravioleta.La radiai�on eletromagn�etia es nuestra prinipal fuente de informai�on enel estudio de los objetos astron�omios. A�un uando nuestra experienia otidianaest�a restringida a la parte visible del espetro eletromagn�etio, �este se extiendetanto haia mayores omo menores longitudes de onda. La freuenia de laradiai�on est�a relaionada on su longitud de onda por la f�ormula:
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Figure 2. Karl Jansky on la primera antena que detet�o se~nales deradio de nuestra galaxia �� =  ;donde: � es la longitud de onda (m), � es la freuenia (Hz=/s) y  esla veloidad de la luz (3�1010 m s�1).La energ��a de ada fot�on es E=h�; donde h= onstante de Plank = 6.63�10�27erg s.As��, mientras m�as alta es la � (o sea m�as peque~na la �), m�as energ�etia esla radiai�on.Continuando on la historia, en 1865 Maxwell desubre el fen�omeno de laradiai�on eletromagn�etia y enontr�o que �esta viaja a la veloidad de la luz (enel va��o). En 1888, Hertz demostr�o experimentalmente la existenia de las ondasde radio. Dejaron de ser neesarios los ables en el sistema de omuniaiones.Bastaba on tener un aparato transmisor y otro reeptor para poder omuniarsea grandes distanias.Los ient���os de aquella �epoa esperaban poder reibir alguna se~nal deradio de los uerpos elestes, prinipalmente del sol; sin embargo, todos los in-tentos resultaron fallidos. No fu�e sino hasta 1931, en que el f��sio estadounidenseKarl Guthe Jansky desubri�o aidentalmente emisi�on de radio proveniente deuna regi�on eleste (ver Figura 2). Jansky se enontraba estudiando el origen delas fuentes de ruido atmosf�erio que entorpe��an la omuniai�on trasatl�antia,



4 Table 1. Los objetos m�as brillantes en radioaObjeto Densidad de Flujob(Jy)Limite de Jansky 106Centro Gal�atio 2�107Sol ativo 107Sol quieto 103J�upiter 106Cygnus A 3�104Cas A 6�104a Solo aquellos objetos on densidad de ujo por arriba de 106 Jy pudieron ser detetados por Jansky.b a �=20.5 MHz. Pudo haberlo detetado.para los laboratorios de tel�efonos Bell, en New Jersey. Jansky observ�o radiai�onque variaba su posii�on relativa al sol, 4 minutos ada d��a, al prinipio nopod��a entender el origen de esta fuente de ruido. La posii�on que enontr�o era�=18h�0.5h y Æ=�10Æ�30Æ. Jansky atribuy�o esta radiai�on a emisi�on intereste-lar proveniente del entro gal�atio. La identi��o orretamente, sin embargo,no supo expliar u�al era el meanismo que la produ��a.Atualmente en radioastronom��a la unidad de ujo de radio que se utilizaes onoida omo el Jansky (Jy) en honor de Karl Jansky.1 Jy = 10�23 erg m�2 Hz�1 s�1tambi�en se usa el milijansky 1 mJy = 10�3 Jy :Jansky estaba operando a �=20.5 MHz, o sea �=14.6 m. Su limite desensitividad era de 106 Jy. En la atualidad hay radiotelesopios on sensitividadde 10�6 Jy, 1012 vees mejor que el radiotelesopio de Jansky. En la Tabla 1presentamos la densidad de ujo a �=20.5 MHz de los objetos m�as brillantes enradio.Jansky publi�o sus resultados en 1932 y 1933; sin embargo fueron de poointer�es para los astr�onomos de aquella �epoa.En 1937 Grote Reber, radioa�ionado interesado en los resultados de Jan-sky, onstruye una antena de 9 m de di�ametro en el patio trasero de su asa(ver Figura 3), on la que mape�o la emisi�on de radio de nuestra Galaxia (verFigura 4).Reber en un prinipio re��a que la emisi�on detetada por Jansky era deuerpo negro y que por lo tanto deber��a de obedeer la relai�on (ver x3):S� / �2 ;donde S� es el ujo de la radiai�on.Reber onstruy�o reeptores a 3,300 y 900 MHz, pero no detet�o nada. Fi-nalmente tuvo �exito a 160 MHz. A esta freuenia la radiai�on era muho m�asd�ebil que la detetada por Jansky a 20.5 MHz. Atualmente, se sabe que ladependenia es, S� / ��0:7 ;
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Figure 3. Antena de 9 m dise~nada y usada por Grote Reber
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Figure 4. Primeras im�agenes de radio de nuestra galaxia hehas porReber.arater��stia de la radiai�on sinrotr�onia.El dise~no de antena parab�olia de Reber se onvirti�o en l�asio y es usadoen la mayor��a de los radiotelesopios del mundo y en los equipos de teleomuni-ai�on.



7Entre las ontribuiones m�as importantes de esta rama a la astronom��aest�an las siguientes:1932 JANSKY desubre emisi�on de radio proveniente del Centro Gal�atio(P.I.R.E. 21, 1387 (1933)).1942 HEY desubre emisi�on no t�ermia del sol (Nature 157, 47 (1946)).1944 VAN DE HULST predie la detetabilidad de la l��nea de 21 m delhidr�ogeno neutro.1946 HEY, PARSONS, y PHILLIPS desubren la primera fuente de radiodisreta (Cygnus A) (Nature 158, 234 (1946)).1951 EWEN y PURCELL detetan la l��nea de 21 m del hidr�ogeno neutro(H I) (Nature 168, 356 (1951)).1958OORT, KERR,WESTERHOUT presentan un mapa de la distribui�ongal�atia del H I (MNRAS 118, 379 (1958)).1963 GREENSTEIN y MATTHEWS, desubrimiento de los uasares (Na-ture 197, 1041 (1963)).1965 PENZIAS y WILSON desubren la radiai�on f�osil de 3ÆK (ApJ 142,419).1965 WEAVER et al. primera detei�on de emisi�on moleular (OH) (Na-ture 208, 29 (1965)).1968 HEWISH, BELL, PILKINGTON, SCOTT, COLLINS desubren lospulsares (Nature 217, 709 (1968)).1975 HULSE y TAYLOR detei�on del primer pulsar binario (ApJ, 195,L51).1992 SMOOT, G.F. et al. desubrimiento de estrutura en la radiai�on defondo (ApJ, 396, L1).1994 MIRABEL y RODRIGUEZ primera detei�on de movimientos super-lum��nios en una fuente gal�atia (GRS 1915+105) (Nature, 371, 46).La radioastronom��a tambi�en ha ontribu��do a enriqueer nuestro onoimientode los objetos previamente estudiados a otras freuenias omo las regiones H II,las supernovas, iertos tipos de estrellas, y las galaxias normales. Tambi�en, laradioastronom��a ha podido estudiar regiones y objetos que est�an muy obsurei-dos por polvo interestelar, puesto que la sei�on reta del polvo a las freueniasde radio es pratiamente despreiable.
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Figure 5. Espetro eletromagn�etio2. TRANSPARENCIA DE LA ATMOSFERAEl espetro eletromagn�etio est�a dividido es seis regiones: radio, infrarrojo,visible, ultravioleta, rayos-X y rayos- (ver Figura 5). La astronom��a observa-ional se ha desarrollado tremendamente en los �ultimos 50 a~nos, y hoy se haeinvestigai�on en todas las regiones del espetro.Solo las regiones visible y de radio, as�� omo partes de la infrarroja sonobservables desde la super�ie de la Tierra puesto que la atm�osfera absorbe alas otras radiaiones. Las otras astronom��as se tienen que haer desde globos osat�elites.En la Figura 6 se muestran las prinipales bandas de absori�on moleularen la atm�osfera. En la �gura 7 mostramos una gr�a�a de la longitud de ondaomo funi�on de la opaidad para todo el espetro eletromagn�etio. Las zonassombreadas orresponden a la radiai�on que es absorbida por la atm�osfera yno llega a la super�ie de la Tierra omo es el aso de los rayos X, rayos ,ultravioleta y parte de la radiai�on infrarroja.La radioastronom��a se hae en la ventana espetral de�nida por,2 MHz � � � 300 GHz150 m � � � 1 mm
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Figure 6. Absori�on de la atm�osfera omo funi�on de la freuenia.(1 MHz = 106 Hz; 1 GHz = 109 Hz).Esta ventana est�a limitada a bajas freuenias por reexi�on de la ion�osferay a altas freuenias por la absori�on moleular (H2O y O2) ausada por latroposfera (Parte baja de la atm�osfera entre 0 y �10 km de altura).Ionosfera: Regi�on de gas ionizado a una altura de �80 km reada por laradiai�on UV y de rayos-X del Sol. Las apas de la ionosfera se omportan omoun plasma y su ��ndie de refrai�on n, est�a dado por:n2 = 1� �2p�2donde �p es la freuenia natural del plasma en la ionosfera y esta dado por:�p = [ne e2� m ℄1=2donde ne es la densidad eletr�onia del plasma en unidades de m�3, e es laarga del eletr�on (4.8�10�10 ESU), y m es la masa del eletr�on (9.1�10�28g).La freuenia del plasma en la ionosfera es �p < 12 MHz ; � > 25 m. Estosigni�a que toda la radiai�on on � < �p es reejada por la ionosfera. Ejemplo:la radio AM �900 KHz no logra salir de la atm�osfera, en ambio la radio FM si.
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Figure 7. Transparenia de la atm�osfera.

Table 2. La radio omerialBanda Freuenia Longitud de ondaRadio AM 530 a 1600 kHz 560 m a 180 mRadio FM 90 a 108 MHz 3 m
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Figure 8. Efeto d��a-nohe en la atm�osfera de la Tierra.



12

��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������

��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������
��������������������������

Noche

Día

Toda la radiación con    <         es reflejadaν νp

TIERRA

Figure 9. La radio AM es reejada en la ionosfera y por las nohespuede llegar a distanias muho mayores que durante el d��a.



13

�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������

�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������
�������������������������

TIERRA

IONOSFERA

FM

AM
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Figure 11. Figura que ilustra la de�nii�on de brillo. La normal nforma un �angulo � on la direi�on onsiderada k.
3. DEFINICIONES BASICASLa radiai�on eletromagn�etia en la ventana de radio es un fen�omeno ondulato-rio, pero uando la esala del sistema es muho mayor que la longitud de onda,podemos onsiderar que la radiai�on viaja en l��nea reta omo en "rayos".Intensidad o Brillo: El ampo de radiai�on queda desrito por la inten-sidad de la radiai�on o brillo. La intensidad I� , ser�a funi�on de la posii�on r,de la direi�on dada por el vetor unitario k y del tiempo t. De esta manera laenerg��a por unidad de tiempo que atraviesa por unidad de area perpendiular ala direi�on k, entrada en la posii�on r, transportada por la radiai�on que sepropaga por unidad de angulo s�olido d
, y por unidad de freuenia es,dE = I� dt dA os� d
 d�Las unidades de la intensidad son: erg s�1 m�2 str�1 Hz�1).Una propiedad fundamental de la intensidad es que esta no var��a on ladistania.Para demostrar esto, onsideremos las �areas dA y dA0. La energ��a queatraviesa a dA por unidad de tiempo, dentro del �angulo s�olido d
 de�nido pordA0 y el intervalo de freuenia d� es,dE = I� dt dA d
 d�
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Figure 12. Diagrama ilustrativo que muestra que la intensidad noambia on la distania.(Estamos onsiderando el aso m�as senillo donde ambas �areas son paralelas�=0 por lo tanto os�=1).Esta energ��a atraviesa dA0, por lo tanto, tiene que ser igual a la energ��areibida por dA0 dentro del �angulo s�olido d
0 de�nido por dA, en el mismointervalo de freuenia, dE0 = I 0� dt dA0 d
0 d�es deir, dE = dE0Si la distania entre dA y dA0 es R, entones los �angulos s�olidos ser�an:d
0 = dA=R2; d
 = dA0=R2 de tal manera que,dE = I� dt dA dA0R2 d�y dE0 = I 0� dt dA0 dAR2 d�por lo tanto nos queda que I� = I 0� .Densidad de Flujo: La densidad de ujo, S� , es el ujo de energ��a queatraviesa por unidad de tiempo, por unidad de �area por unidad de freuenia.Por lo tanto, es la intensidad integrada para todas las direiones, te-niendo en uenta el fator de proyei�on del �area perpendiular a la direi�ononsiderada, os�, S� = Z4� I� os� d
;



16 Cuando se quiere estimar la densidad de ujo de una fuente disreta, eldominio de integrai�on es muho menor que 4� y se puede presindir del fatoros�, S� = Zfuente I� d
;donde d
 es el �angulo s�olido oupado por la fuente. Las dimensiones de ladensidad de ujo son erg s�1 m�2 Hz�1. Como hemos visto la unidad pr�atiaes el Jansky (Jy).Luminosidad espe���a: La luminosidad espe���a a la freuenia � deuna fuente situada a una distania D del observador se obtiene integrando sudensidad de ujo para una super�ie esf�eria de radio D.L� = 4� D2 S� :las dimensiones de la luminosidad espe���a son erg s�1 Hz�1.Ley del inverso uadrado: Si onsideramos una estrella la ual produeuna antidad determinada de energ��a, L (llamada luminosidad), y esta rodeadapor una esf�era de radio r. Al poner otras esferas on radios suesivos m�as grandesla antidad de energ��a que ruza por estas esferas se onserva, pero la densidadde ujo en ambio disminuye omo el inverso uadrado de la distania.F lujo = L4� r2(las unidades del ujo son erg s�1 m�2).Cuerpo Negro Existen muhos proesos que pueden produir energ��a,por ejemplo ambio de niveles eletr�onios en el �atomo, et. Estos proesos pro-duir�an diferentes espetros en el sentido de funi�on de I� vs: �. Por ello se haonsiderado que todos los proesos que ourren bajo equilibrio termodin�amio auna temperatura T produen el mismo espetro "Universal" llamado el espetrode Plank o de uerpo negro. I� = B�(T )Imaginemos un reipiente on gas a temperatura T y no dejaremos queentre ni salga radiai�on hasta que se alane el equilibrio (ver Figura 13). Sipudieramos haer un peque~no hoyo y medir la radiai�on dentro sin produir dis-turbios dentro del reipiente, veriamos la radiai�on de uerpo negro. El espetrode Plank o de uerpo negro es muy importante en astrof��sia porque muhosobjetos los vemos en (o muy era de) equilibrio t�ermio.Ejem: La super�ie del Sol es aproximadamente un uerpo negro emitiendo a5770ÆK.Ejem: La radiai�on de fondo de 2.73ÆK es el remanente del "big-bang" y seonsidera hasta el momento el aso m�as erano a un uerpo negro.
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Figure 13. Reipiente on gas termalizado a la temperatura T queemite omo uerpo negroLey de Plank La distribui�on espetral de la radiai�on de uerpo negroesta dada por la Ley de Plank.B� = 2h�32 1eh�=kT � 1 (3:1)Tambi�en es posible ponerla en funi�on de la longitud de onda,B� = 2h2�5 1eh=�kT � 1Para obtener el brillo total de la radiai�on de uerpo negro se integra laeuai�on (3.1) B� = 2h2 Z 10 �3eh�=kT � 1d�obteniendo la Ley de radiai�on de Stefan-Boltzmann la ual fue en-ontrada experimentalmente en 1879 por Stefan y derivada teoriamente porBoltzmann en 1884: B(T ) = � T 4donde � es la onstante de Stefan-Boltzmann,� = 2�5 k415 2 h3(� = 5:6697 � 10�5 erg m�2 s�1 K�4).Ejem: El Sol es una esf�era de radio 7.0�1010 m, tiene una temperatura de5770ÆK. Cu�al es su Luminosidad?



18 L = 4� r2 F = 4� r2 � T 4L� = 3:9� 1033 erg=sPropiedades de la Ley de Plank Existen dos asos limite a la euai�onde Plank:i)h� << kT : Ley de Rayleigh-Jeans. Para este aso usando la euai�on (3.1)podemos expander el termino de la exponenial omo,exp( h�kT )� 1 = h�kT + ::::de esta manera se obtiene: IRJ� (T ) = 2�22 kT:note que este resultado no ontiene la onstante de Plank.ii)h� >> kT : Limite de Wien. En este aso el brillo ae exponenialmente,IW� (T ) = 2h�32 1eh�=kTLey de desplazamiento deWien. Obteniendo el m�aximo para la euai�on(3.1), osea ÆB�=Æ� = 0 se deriva la siguiente,h�max = 2:82 kTo bi�en sustituyendo las onstantes,�maxT = 5:88 � 1010 Hz=KSigni�a que la freuenia pio del uerpo negro se orre linealmente on latemperatura. Tambi�en se puede haer algo similar para obtener la longitud deonda m�axima en la funi�on de uerpo negro osea ÆB�=Æ� = 0y se obtiene,�max T = 0:290 m K.Ejem: Para el aso del Sol que emite a una temperatura de 5770ÆK, la �max esde 5000 �A.
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Figure 14. Espetro de radiai�on de uerpo negro para distintas tem-peraturas4. LA ECUACION DE TRANSPORTE RADIATIVASup�ongase un rayo de radiai�on que atraviesa una regi�on plano-paralela onte-niendo gas que interaiona on la radiai�on:I�(0)= Intensidad de la radiai�on inidenteI�= Intensidad de la radiai�on salienteL = Espesor f��sio de la regi�onLas arater��stias del gas est�an de�nidas por j y k,j�= oe�iente de emisividad (erg s�1 m�3 sr�1 Hz�1)k�= oe�iente de absori�on (m�1).La forma diferenial de la euai�on de transporte es:dI�dl = �k� I� + j� ; (4:1)donde dl= diferenial de la distania reorrida.De�niendo el espesor �optio omo:�� = k�L; o sead�� = k�dl
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j   ν k νFigure 15. Diagrama que ilustra una regi�on plano-paralelapodemos substituir en (4.1): dI�d�� = �I� + j�k� :De�niendo la funi�on fuente omo, F� = j�=k� nos queda lo siguiente;dI�d�� = �I� + F� : (4:2)La forma integral de (4.2) es:I� = I�(0)e��� + F�(1� e��� ): (4:3)El lado izquierdo de esta forma integral de la euai�on de transporte, orrespondea la intensidad medida por el radiotelesopio (o de manera mas general por eldetetor respetivo porque la euai�on es valida para ualquier parte del espetroeletromagn�etio). Esta intensidad se alibra ompar�andola on la intensidadque emite una avidad (uerpo negro) a una temperatura onoida, digamos latemperatura ambiente, �300 K.Este proeso de alibrai�on para determinar la intensidad de un objeto�osmio onsta de tres pasos:1) El radiotelesopio apunta a una regi�on del ielo que se onoe no tieneninguna fuente disreta. En esta situai�on ontribuyen a la se~nal medida laradiai�on f�osil de 3K, la radiai�on de la atm�osfera terrestre, y el ruido propio delreeptor. Como estas se~nales est�an siempre presentes, se toma este nivel omonivel ero, a�un uando hay se~nal presente.2) Se quita la ompuerta de miroondas que tapa al uerpo negro y ahorala se~nal est�a onstituida por la radiai�on f�osil de 3K, la radiai�on de la atm�osferaterrestre, la ontribui�on del alibrador, y el ruido del reeptor.
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Figure 16. Primer paso para determinar la intensidad de un objeto�osmio
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Figure 17. Segundo paso para determinar la intensidad de un objeto�osmio
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Figure 18. Terer paso para determinar la intensidad de un objeto�osmio3) Se vuelve a errar la ompuerta del alibrador y se mueve el telesopioapunt�andolo a la fuente de inter�es. Ahora la se~nal est�a onstituida por la ra-diai�on de 3K, la radiai�on de la fuente �osmia, la ontribui�on de la atm�osferaterrestre, y el ruido del reeptor.Una vez hehos estos tres pasos regresamos al punto del ielo (punto de ref-erenia) sin fuente, el radiotelesopio habr�a registrado lo siguiente (generalmente�esto se registra digitalmente en inta o diso magn�etio pero aqu�� lo ponemosen rollo de papel por razones did�atias):El exeso de se~nal sobre el nivel ero debido a la fuente se ompara on elexeso debido al alibrador. Supongamos que la se~nal de la fuente �osmia es unafrai�on (por ejemplo, 0.5) de la se~nal del alibrador. >Cu�al es la manera m�asdireta de uanti�ar la se~nal de la fuente �osmia? Resulta que la manera m�asonveniente es en t�erminos de la temperatura de brillo del objeto, a�un uandoa vees esta temperatura no tiene sentido f��sio direto. Esta de�nii�on vienede que el alibrador es un uerpo negro a una temperatura TCAL, o sea que suintensidad est�a dada porI�(CAL) = B�(CAL) = 2h �32 1[exp(h�=kTCAL)� 1℄En la regi�on de radio h� << kTCAL y nos queda que (aproximai�on deRayleigh-Jeans): I(CAL) = 2k�22 TCAL
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24 O sea que la intensidad de radiai�on del alibrador es diretamente propor-ional a su temperatura. Por esto, se de�ne arbitrariamente una temperaturade brillo de la fuente TB = I�(FUENTE)22k�2independientemente de si I�(CIELO) es de uerpo negro o no y de si h� << kTB .Por supuesto si las dos ondiiones se umplen TB es la temperatura de la fuente�osmia observada. La euai�on de transporte quedaTB = I�(0)(2k�2=2)e��� + F�(2k�2=2)(1� e��� ): (4:4)Ahora de�nimos la temperatura de la radiai�on de fondo Tbg (bg por bak-graound) y la temperatura de exitai�on, Tex, omo:Tbg = I�(0)(2k�2=2) ; (4:5)Tex = F�(2k�2=2) : (4:6)De nuevo, en el aso de que I� (0) sea un uerpo negro y h� << kTbg,tendremos que Tbg ser�a la temperatura de la fuente �osmia que produe elfondo. Por ejemplo, la radiai�on f�osil de 3K es de uerpo negro y umple �esto.Finalmente, disutamos Tex. En general, uno reer��a que F� = j�=k� ser��auna funi�on ualquiera. >Por qu�e suponer que en iertos asos ser��a un uerponegro? La respuesta es que esto es v�alido por la ley de Kirkho�, que die que ungas en equilibrio termodin�amio a una temperatura de exitai�on Tex, umplej�=k� = B�(Tex)Esto se puede probar as��. Supongamos que radiai�on de uerpo negro viajepor este gas en equilibrio. Como gas y radiai�on est�an en equilibrio, el gasabsorbe tanta radiai�on omo emite o sea quedI�dl = �I�k� + j� = 0; o seaI�k� = j�y omo I� = B� obtenemos que j�=k� = B� .A la temperatura que arateriza al gas se le llama temperatura de ex-itai�on.Usando las de�niiones anteriores, la euai�on de transporte quedaTB = Tbge��� + Tex(1� e��� ); (4:7)y �esta es la forma empleada por los radioastr�onomos.Como un ejemplo podemos alular la temperatura de brillo que \ve" unradiotelesopio proveniente de la radiai�on de 3K y de la atm�osfera terrestre.Tomamos Tbg = 3K, la atm�osfera puede onsiderarse en equilibrio termodin�amio,
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Figure 20. Terer paso para determinar la intensidad de un objeto�osmioo sea que Tex = Tatm = 300K. A la freuenia de 22.2 GHz, la opaidad en elenit es t��piamente, ��;0 = 0.1. A una elevai�on ualquiera la opaidad de laatm�osfera ser�a, �� = ��;0Sen � = ��;0 s �;donde � es el �angulo de elevai�on.Haiendo los �alulos obtenemos los valores listados en la Tabla 3.A elevai�on de 0Æ la profundidad �optia de la atm�osfera se hae in�nita(por la suposii�on de geometr��a plano-paralela) y obtenemos TB = Tex = 300K,omo si observ�aramos un uerpo negro de 300K.FLUJO DE RADIACION = LA INTEGRACION DE LA INTENSI-DAD SOBRE UN ANGULO SOLIDO.La intensidad (o la temperatura de brillo TB) son variables que se re�erena un punto en el objeto observado. Los radiotelesopios y dem�as detetoresastron�omios en realidad \ven" una regi�on �nita en el ielo, lo que llamamos un�angulo s�olido.
Table 3. Profundidad �optia de la atm�osfera� �� Tbge��� Tex(1� e��� ) TB(Æ) (ÆK) (ÆK) (ÆK)90 0.10 2.7 28.6 31.360 0.12 2.7 33.9 36.630 0.20 2.5 54.4 56.90 1 0 300.0 300.0
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Figure 21. Diagramas ilustrativos para el �angulo planoEl �angulo plano se puede dar en grados o en radianes mediante la igualdad.360Æ = 2� radianes.Por de�nii�on, la longitud del aro subtendido por el �angulo � es igual alproduto del radio del �irulo por el �angulo en radianes (ver Figura 21):a = r�Por otra parte, el �angulo s�olido se da en esteradianes (ver Figura 22). El�angulo s�olido oupado por toda la super�ie esf�eria eleste es de 4� esteradianes.Por lo tanto, el �angulo s�olido multipliado por el radio al uadrado da el �areaoupada por el �angulo s�olido onsiderado A = r2 
Es f�ail demostrar que el �angulo s�olido de un asquete esf�erio uyo di�ametrosubtiende un �angulo � est�a dado por
 = 2�[1 � os(�2 )℄Ya de�nido el �angulo s�olido podemos de�nir al ujo de radiai�on, S� , omola integrai�on de la intensidad de radiai�on sobre el �angulo oupado por la fuente�osmia:
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Figure 22. Diagramas ilustrativos para el �angulo s�olido
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T Tex ex

X YFigure 23. Regiones plano-paralelas A y B, on distintos onbser-vadores X y Y S� = Z I�os �d
Si la I� es onstante sobre la faz del objeto estudiado obtenemosS� = I�
o en t�erminos de la temperatura de brilloS� = 2k�22 TB
: (4:8)Ejemplo: Supongamos que observamos al Sol a 20 GHz donde TB ' 6000 K.Cu�al ser�a su ujo en la Tierra?Antes de usar la euai�on (4.8) alulemos el �angulo s�olido que subtiendeel Sol. Sabemos que el Sol tiene un tama~no angular de 0.5Æ osea que 
(Sol) '6:8� 10�5 esteradianes. Por lo tanto S�=5 �10�17 erg m�2 Hz�1 s�1, osea,S� = 5 � 106 Jy. Ejeriio: Considere dos regiones plano-paralelas A y B on la misma Texy profundidades �optias diferentes �A y �B . Demuestre que los observadores Xy Y detetan la misma se~nal (ver Figura 23).



295. RADIOTELESCOPIOSLa radiai�on eletromagn�etia est�a onstituida por ampos el�etrios (E) y magn�etios(B) perpendiulares entre si que osilan en el tiempo y se desplazan en la di-rei�on k, a su vez perpendiular a E y a B (ver �gura). En el va��o, la magnitudde E y B es igual. Si yo pongo un eletr�on en la trayetoria de la radiai�on,�este sentir�a el ampo el�etrio variable y osilar�a en respuesta, produiendo unaorriente el�etria osilante. En la radioastronom��a esta orriente que produeel omponente el�etrio del ampo eletromagn�etio es detetada y ampli�adapara obtener im�agenes, espetros, et. de la fuente que produjo la radiai�on.La fuerza que siente el eletr�on por los ampos el�etrios y magn�etiospresentes est�a dada por la Fuerza de Lorentz:F = e(E + (v=) �B):>Porqu�e en la detei�on del ampo eletromagn�etio s�olo nos preoupamosde la omponente el�etria? Porque el efeto de la parte magn�etia va multipli-ado por un fator (v/), que normalmente es muy peque~no.Los radiotelesopios onentran las ondas de radio en una regi�on peque~nadonde los eletrones de un dipolo (o algo semejante) osilar�an en respuesta.i) RESOLUCION ANGULARUn radiotelesopio (y ualquier telesopio que apta radiai�on eletromag-n�etia) tiene una ierta resolui�on angular, o sea una apaidad de distinguirradiai�on que proviene de un �angulo s�olido en el ielo. En general, se onsid-era que mientras menor es este �angulo, mejor es el instrumento, porque puedeestudiar detalles muy peque~nos en objetos �osmios.Sup�ongase un radio telesopio de di�ametro D que est�a reibiendo radiai�onde longitud de onda �. Consideremos una fuente muy lejana que est�a en el ejede simetr��a del radiotelesopio. La radiai�on est�a llegando a todos los puntos,pero por simpliidad onsideremos s�olo la radiai�on que llega a dos puntos delradiotelesopio diametralmente opuestos.En este aso los fotones estar�an en fase y se sumar�an onstrutivamente.>Qu�e suede para otro punto del ielo desplazado un �angulo � del eje del radiote-lesopio? Los fotones que llegan a la parte superior del radiotelesopio reorrenla distania extra l donde l = Dsen(�) ' D�.Cuando l = �=2, los fotones se sumar�an destrutivamente. O sea que elradiotelesopio \aepta" preferentemente fotones en el ono o haz dado por ��,respeto al eje de simetr��a. Si llamamos a este �angulo 2� la resolui�on angulardel radiotelesopio = �A, se obtiene�Aradianes = �D (III:1)Esta es una de las euaiones fundamentales de la astronom��a, pues nos dala resolui�on angular de un telesopio.En otras palabras, para mejorar la resolui�on angular (haerla m�as peque~na)hae falta observar en longitudes de onda ortas o on grandes radiotelesopios.
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Figure 24. La radiai�on eletromagn�etia est�a onstituida por am-pos el�etrios (E) y magn�etios (B) perpendiulares entre si que osilanen el tiempo y se desplazan en la direi�on k, a su vez perpendiular aE y a B.
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Figure 25. Esquema de un radiotelesopio. Si la radiai�on provienede un punto en el eje de simetr��a del radiotelesopio, todos los rayosse suman onstrutivamente. Si la radiai�on proviene de un puntoque est�a desplazado un �angulo � del eje de simetr��a, las ondas lleganretrasadas una distania l a uno de los extremos del radiotelesopio.



32 La resolui�on angular de algunos instrumentos est�a dada en la siguientetabla:Instrumento D(m) �(m) �A(ar se)Radiotelesopio de Haystak 37 0.01 56Telesopio de San Pedro M�artir 2.1 5� 10�7 0.05 (1)Ojo humano 0.005 5� 10�7 21(1) La resolui�on de los telesopios �optios oloados en la super�ie terrestreest�a limitada por la turbulenia atmosf�eria y es del orden de 100 y no 0.0005 omose espera. El Telesopio Espaial Hubble (HST), que est�a por enima de laatm�osfera, s�� alanza los valores esperados.Volviendo a los radiotelesopios, n�otese que si nos desviamos 2� del ejevuelve a haber superposii�on onstrutiva. Esta situai�on da lugar a los l�obulosseundarios, donde el radiotelesopio es tambi�en sensitivo. Sin embargo, esposible dise~nar a los radiotelesopios de modo que la sensitividad en los l�obulosseundarios sea de 100 a 1000 vees menor que en el haz prinipal.La sensitividad del haz prinipal no es \plana", sino que deae suavementeonforme nos alejamos del eje de simetr��a.El \patr�on" del haz prinipal es una funi�on de Bessel de segundo orden,pero puede representarse aproximadamente omo una gaussiana irular:p(�) = exp(�4ln 2 �2�2A!) (III:2)En esta euai�on, � es el �angulo de desplazamiento respeto al eje desimetr��a, y �2A es el anho a potenia media del haz.La temperatura de antena, TA, est�a dada por la onvolui�on del haz on lafuente. TA = Z
 p(�)TB(�)d
= Z
 p(�)d
:Como en oordenadas esf�erias d
 = 2�sen(�)d�, y podemos aproximarsen(�) ' �, se enuentra que R
 p(�)d
 = ��2A4ln 2 :Para una fuente irular de TB onstante y di�ametro angular �s es f�aildemostrar que TA = TB (1� exp �ln 2 �2s�2A!) (III:3)COMO TAREA SE DEJARA DISCUTIR LOS CASOS EXTREMOS �s � �Ay �A � �s.ii) TOLERANCIA DE LA SUPERFICIELa preisi�on on que est�a onstru��da una super�ie reetora debe ser talque las desviaiones de la par�abola perfeta sean onsiderablemente menoresque la longitud de onda a observar. Generalmente se usa el riterio � < �=4�.
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Figure 26. Optia de un radiotelesopio on dise~no Cassegrain.Los radiotelesopios muy grandes tienen super�ies relativamente imperfetaspor lo que s�olo pueden trabajar on radiai�on de � grande. Para trabajar aaltas freuenias (peque~na �) generalmente se tiene que usar radiotelesopiospeque~nos (o bien radiotelesopios grandes que tienen una super�ie muy preisay que por lo mismo son muy ostosos). Para obtener resolui�on angular superiores neesario utilizar un radiointerfer�ometro. En futuras lases disutiremos omofunionan los radiointerfer�ometros.iii) RECEPTORESLa radiai�on aptada por el plato parab�olio es mandada al foo prinipal.El reeptor puede enontrarse ah�� pero omo generalmente son muy pesadoses mejor poner un subreetor en el foo prinipal que rebota la radiai�on alentro del plato prinipal donde �esta el reeptor. A este arreglo se le llama detipo Cassegrain (ver Figura).En el entro del plato hay una orneta (\horn" o \feed") que se enargade aoplar la radiai�on que viaja en el espaio libre a una gu��a de miroondas.La gu��a de miroondas ondue la radiai�on al reeptor donde es ampli�ada aniveles medibles.Los reeptores son generalmente m�aseres, ampli�adores param�etrios, otransistores de efeto de ampo (FETs) o de alta mobilidad eletr�onia (HEMTs)
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∆ν

ESPECTRO

Sν

νoνFigure 27. Los reeptores generalmente ampli�an s�olo una peque~nabanda del espetro eletromagn�etio.muy so�stiados que ampli�an la se~nal eletromagn�etia sin a~nadir muhoruido. Es om�un que est�en enfriados por nitr�ogeno o helio l��quido para reduirel ruido t�ermio. Los m�aseres usan el prinipio de que si la radiai�on viaja porun medio que tiene las poblaiones de sus niveles invertidos, ourre el fen�omenode emisi�on estimulada. En lugar de usar un gas, se pre�ere usar generalmenteristales omo el medio ativo para aprovehar la mayor densidad de part��ulas.Se usa muy omunmente un ristal de rub�� rosa (Al2O3). Los ampli�adoresparam�etrios usan el prinipio de ampli�ai�on de se~nal usando reatanias nolineales. Finalmente, los transistores usan su bien onoida propiedad de queuna peque~na variai�on en el voltaje de la \puerta" (gate) tiene un gran efetoen el ujo de orriente de la \fuente" (soure) al \sumidero" (drain).Todos los reeptores (o ampli�adores) a~naden, de manera inevitable, ruidoa la se~nal original durante el proeso de ampli�ai�on. De heho, en la ra-dioastronom��a la fuente prinipal de ruido omunmente es el mismo reep-tor. Posteriormente veremos que ualquier ampli�ador introdue un ruidou�antio que puede pensarse en t�erminos de una temperatura adiional de ordenTruido ' h�=k.Los reeptores son muy espeializados y s�olo ampli�an en un anho debanda �� ' 0:1 �0, donde �� es el anho de banda y �0 es la freuenia entralobservada (ver Figura).Supongamos que estamos interesados en la radiai�on que va de �0 ���=2a �0 +��=2. Despues de que se ampli�a en el reeptor queremos manipularla
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Figure 28. Proeso de multipliai�on de la se~nal del ielos (v1) porla de un osilador loal (v2).posteriormente. Pero la radiai�on de alta freuenia tiene la desventaja de noviajar muha distania en gu��as de miroondas y muho menos en able oax-ial. Para soluionar este problema la se~nal �osmia a �0 se multiplia por unase~nal produida por un osilador loal a �0 ���=2. A este proeso se le llamasuperheterodinaje. Esto mueve la informai�on de �0���=2 al intervalo 0 a ��>C�omo ourre esto?Consideramos la radiai�on que est�a a �0. En un punto dado el voltajeproduido por esta radiai�on ser�a voltaje = v1 = v0;1 os(2��0t)Si la multipliamos por una radiai�on produida loalmente (por el osiladorloal) a freuenia �0 ���=2v2 = v0;2 os [2�(�0 ���=2)t℄obtenemosv3 = v1 � v2 = 12v0;1 v0;2 �os ��2���2 � t�+ os �2� �2�0 � ��2 � t��Este proeso de multipliai�on se muestra en la Figura.O sea, obtenemos la suma de dos se~nales, una de baja freuenia y otrade alta freuenia. La de alta freuenia es eliminada mediante �ltraje y nosquedamos on una se~nal a � = ��=2 que originalmente estaba a �0.Este proeso se muestra en la Figura.En partiular, si hay l��neas espetrales en el pedazo de aspetro observado,la informai�on se preserva. Ya que toda la informai�on se \baj�o" en freuenia,es mas f�ail ampli�ar y manipular la se~nal.IV) LA ECUACION DEL RADIOMETROSupongamos que nuestro radiotelesopio reibe radiai�on en un anho debanda �� entrado a una ierta freuenia �0. Despu�es del superheterodinajela informai�on estar�a ontenida en el intervalo de freuenia 0 a ��. Sup�ongase
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Figure 29. La se~nal del ielo es desplazada a bajas freuenias porel proeso de superheterodinaje.



37que queremos determinar la temperatura del sistema on gran preisi�on. O seaque el error en la medii�on �Ts sea muho menor que Ts. Si onsideramos queel proeso est�a ontrolado por una estad��stia de Poisson el error relativo est�adado por �TsTs = 1pNdonde N es el n�umero de eventos detetados. En este aso lo que detetamosson pulsos de radiai�on. Los pulsos medidos por segundo ir�an omo �� y siobservamos un tiempo �t tendremosN = ���tPor lo tanto �Ts ' Tsp���t (III:4)Esta euai�on es fundamental en la radioastronom��a porque nos permitealular uanto tiempo debemos integrar (�t) para detetar una fuente �osmiadada. Supongamos que queremos observar un objeto que esperamos ontribuyaon TA = 1 K. Por otra parte la temperatura debida al ruido de la eletr�oniadel reeptor es Tre = 80 K. Entones uando veamos a un lado del objetomediremos Ts = Tre = 80 K.Cuando apuntemos al objeto tendremos Ts = Tre+TA = 81 K. Supongamosque queremos medir TA on 10% de preisi�on, entones neesitamos que �Ts =0:1 K. Adem�as nuestro anho de banda es �� = 1 MHz. >Cu�anto tiempo habr�aque integrar? �t = � Ts�Ts�2 1�� = � 810:1�2 1106 = 0:7 seg (III:5)La euai�on del radi�ometro (e. III.4) ontiene varias osas interesantes.En primer lugar nos die que si integramos su�iente tiempo podemos detetarualquier osa, por d�ebil que sea. Tambi�en nos die que mientras m�as grande esel anho de banda, ��, menor es �Ts. Esto lo esperamos porque se reiben m�asfotones y la estad��stia es mejor. Finalmente vemos que el oiente se~nal a ruido�Ts=Ts disminuye s�olo omo (�t)1=2 y no omo �t. Esto es terrible, porquequiere deir que si queremos mejorar el oiente de se~nal a ruido un fator de2 tenemos que integrar 4 vees m�as. Esto es arater��stio de la estad��stia. Sidupliamos el n�umero de muestras tomadas nuestro oiente de se~nal a ruidos�olo mejora 21=2 y no 2.Cuando se hae espetrosop��a el anho de banda se divide en un grann�umero de anales (ver Figura).Esto es on el prop�osito de analizar el per�l de las l��neas que puede haber enel espetro. Entones la �� que hay que onsiderar en la euai�on del radi�ometroes muy peque~na y para obtener buena se~nal a ruido es neesario integrar muhotiempo.v) ESPECTROMETROS
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Sν

νFigure 30. Para haer espetrosop��a es neesario dividir el espetroen anales angostos.Cuando uno observa proesos de emisi�on en ont��nuo (omo el bremss-trahlung y la radiai�on sinrotr�onia) uno puede haer mediiones usando ban-das anhas porque el espetro ambia poo. Cuando uno observa \l��neas" esneesario partir la banda observada en muhos intervalos de freuenia, los lla-mados anales. Esto se hae on un espetr�ometro.En la radioastronom��a se usan prinipalmente tres tipos de espetrometros:el bano de �ltros (�lter bank), el autoorrelaionador digital (digital autoor-relator), el espetr�ometro austo-�optio.El bano de �ltros onsiste de un arreglo lineal de �ltros que s�olo permitenque pase freuenia en un peque~no intervalo de freuenia Æ�.El bano de �ltros tiene la ventaja de ser senillo pero es poo exible, s�olopuede usarse para las Æ� arater��stias.El autoorrelaionador digital es un dispositivo eletr�onio que muestrea elvoltaje a una freuenia de 2�� (el riterio de Nyquist) y mediante t�eniasdigitales de transformada de Fourier enuentra el espetro. Es f�ail ver omofuniona esto. Sup�ongase una se~nal monorom�atia a freuenia �0 que indueun voltaje en el reeptor dado porv = v0 os(2��0t)El voltaje puede presentarse omo la parte real de la expresi�onv(t) = v0e�i!0t
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Figure 31. Diagrama del bano de �ltros.
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0Figure 32. La transformada de Fourier de una onda monorom�atia.donde !0 = 2��0Su transformada de Fourier ser�aV (!) = limT!0 v02� TZ0 e�i!tei!tdtV (!) = v0T� sin(! � !0)! � !0Esta funi�on (que es onoida omo la funi�on sin) alanza su m�aximouando ! = !0.Los l�obulos apareen en el espetro porque se integra durante un tiempo�nito. Es f�ail eliminar los l�obulos mediante t�enias de \ensuaveimiento".Estas t�enias onsisten en substituir el valor de un anal por el promedio dediho anal m�as algunos anales adyaentes.El espetr�ometro austo-�optio onsiste de un elda de Bragg por la quese hae pasar una onda a�ustia produida a partir de la se~nal el�etria delradiotelesopio. Esta onda a�ustia hae ambiar las propiedades de difrai�onde la luz de la elda de Bragg y un rayo l�aser que pasa por la elda de Bragg\barre" un arreglo lineal de fotoeldas y a partir de �esto se forma un espetro.
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Figure 33. Diagrama de la emisi�on de una apertura unidimensional.iv) PATRON DE RADIACION DE UNA ANTENAAnteriormente se demostr�o de manera aproximada que una antena parab�oliaon di�ametro D \aepta" radiai�on prinipalmente dentro de un ono que tienedi�ametro angular � = �=D.En realidad, las antenas no tienen una \respuesta" uniforme dentro de eseono de di�ametro angular � = �=D, sino que la respuesta (o sensitividad) deaeonforme nos alejamos del eje de simetr��a del radiotelesopio.La manera m�as senilla de entender �esto es resolver el patr�on de radiai�onde una apertura unidimensional (por ejemplo, un alambre reto).Haemos uso del prinipio de la reiproidad que die que el patr�on dereepi�on de una antena es igual a su patr�on de transmisi�on (o sea, que siusamos una antena para transmitir, las direiones en las que transmite m�asfuerte son las mismas direiones en las que reibe m�as fuerte).



42 Suponemos que esta apertura unidimensional tiene longitud D (ver �gura)y que ada punto x de su extensi�on emite radiai�on eletromagn�etia en fase.Por el prinipio de Huygens, ada punto x puede onsiderarse omo una fuentepuntual de ondas esf�erias. Para un observador oloado a la dereha de la �gura,a una gran distania, y a un �angulo � on respeto a la l��nea perpendiular a laapertura, el ampo el�etrio debido a un punto x ualquiera ser�a proporional aE(x; �) / E0 exp(�i2�f(x)=�);donde � es la longitud de onda y f(x) es la distania adiional que tiene quereorrer la radiai�on del punto x. En esta euai�on no nos hemos preoupadom�as que de la diferenia de fase que introdue esta distania adiional. De la�gura vemos que f(x) ' �x:Se han heho dos suposiiones m�as:i) � es peque~no (para poder usar sen(�) ' �), yii) las peque~nas diferenias de distania entre el observador y los distintospuntos de la apertura son despreiables respeto a la distania total entre laapertura y el observador, de modo que E0 es igual para ualquier x.De las dos euaiones anteriores nos queda:E(x; �) / E0 exp(�i2��x=�):Ahora integramos sobre x de 0 a D para enontrar la ontribui�on de todoslos puntos a la emisi�on:E(�) / Z D0 E0 exp(�i2��x=�)dx:Si de�nimos u = x=�;o sea, la posii�on del punto x pero en unidades normalizadas a la longitud deonda, nos queda que (usando dx = �du)E(�) / Z D=�0 exp(�i2�u�)du:O sea, que el ampo el�etrio total que medimos en la direi�on del �angulo �es proporional a la transformada de Fourier de una funi�on esal�on (ver �gura).Ahora bien, el patr�on de potenia es proporional al ampo el�etrio aluadrado (�esto se onoe omo el teorema de Poynting), P (�) / E2(�). De todo�esto obtenemos que el patr�on de potenia P (�) de la apertura unidimensionales proporional al uadrado de la transformada de Fourier de la funi�on que\de�ne" a la apertura, on esta funi�on dada en t�erminos de u. Esto se puedegeneralizar para deir que el patr�on de potenia P (�) de ualquier aperturabidimensional es proporional al uadrado de la transformada de Fourier de lafuni�on que \de�ne" a la apertura, on esta funi�on dada en t�erminos de u y v(las dimensiones de la antena en unidades de longitudes de onda).



43A este patr�on se le onoe tambien omo el patr�on de difrai�on o el patr�onde Fraunhofer.La transformada de Fourier de una funi�on esal�on es la funi�on sin(�) =sin(�)=�, de modo que E(�) / sin(2��D=�):Elevando al uadrado y normalizando para que P (0) = 1, nos quedaP (�) = sin2(2��D=�);o sea, P (�) =�sin(2��D=�)2��D=� �2:En la �gura se muestra este patr�on de respuesta, junto on la funi�on es-al�on.Para el aso de una apertura irular de di�ametro D, se puede demostrarque el patr�on normalizado est�a dado por:P (�) =�2J1(��D=�)��D=� �2:donde J1 es la funi�on de Bessel de orden 1, y � es el �angulo entre el eje desimetr��a de la apertura irular y la direi�on onsiderada. Note la similitudentre las dos euaiones anteriores.
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Figure 34. La funi�on esal�on (izquierda) y la funi�on sin2(dereha). La funi�on esal�on desribe a la apertura unidimensional.La funi�on sin es la transformada de Fourier de la funi�on esal�on.Finalmente, el patr�on de la apertura unidimensional es la funi�on sin2.
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Figure 35. Espetro de ontinuo y de l��nea6. PROCESOS DE RADIACION EN CONTINUOExisten dos grandes lases de proesos de radiai�on: en ontinuo y en l��nea. Losproesos en ontinuo emiten fotones de distintas freuenias y su espetro semuestra en la Fugura 35. Por otra parte los proesos de l��nea emiten todos susfotones a una freuenia �unia (ver Figura 35). A ontinuai�on estudiaremos losproesos de radiai�on de ontinuo.En las primeras observaiones que se hiieron en ondas de radio haia fuentesdisretas se vi�o que existian dos grupos: las gal�atias, las uales estaban on-entradas haia el plano gal�atio y las extrag�alatias las uales estaban dis-tribu��das m�as uniformemente en el espaio. La naturaleza de estas fuentes dis-retas se estudi�o midiendo el ujo de las fuentes omo funi�on de la freueniapara estimar el espetro. Nuevamente apareieron dos grupos. Mientras el ujode un grupo asi no ambia on la freuenia, el otro grupo resultaron m�asintensas para freuenias peque~nas (ver �gura 36). Varias de las fuentes m�as in-tensas resultaron ser del segundo tipo, por ejemplo Casiopea A la ual despu�esse vi�o que orrespond��a a la remanente de una supernova que explot�o en nuestraGalaxia en el a~no 1667. Otra fuente muy brillante fu�e Cygnus A, la ual es unafuente extragal�atia. Cyg A es una radiogalaxia, on un orrimiento al rojo dez=0.057.Aquellas fuentes donde se observ�o que el ujo aumentaba onforme aumentala freuenia, se vi�o que ten��an ontraparte en el visible, omo por ejemplo laLuna y el Sol. Otros objetos donde se observ�o que emit��an d�ebilmente en radiofueron asoiados on regiones de formai�on estelar omo es el aso de la nebu-losa de Ori�on. Ya sabemos que tanto la Luna omo el Sol quieto son objetosque emiten radiai�on t�ermia de uerpo negro. Despu�es de esta podemos pen-sar en dos tipos de proesos de ontinuo fundamentales en la radioastronom��a:la radiai�on libre-libre y la radiai�on sinrotr�onia. En general las fuentes ex-tragal�atias son detetadas por su emisi�on sinrotr�on, no porque no emitanradiai�on t�ermia, sino porque la sinrotr�on es m�as intensa y es m�as f�ail dedetetar a grandes distanias.
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Figure 36. Espetro de emisi�on de ontinuo para fuentes que emitenradiai�on t�ermia (libre-libre) y no-t�ermia (sinrotr�on)



47
h

e-

p +

ν

Figure 37. Aelerai�on del eletr�on produida por el prot�on emi-tiendo radiai�on libre-libre.6.1. RADIACION LIBRE-LIBRELa radiai�on libre-libre se produe en un medio ionizado uando los eletronesson aelerados por los protones debido a interaiones oulombianas. Se le llamaas�� porque es produida por eletrones libres en un plasma que ambian sutrayetoria al ser aelerados por un prot�on pasando de un estado libre a otrolibre. Durante la aelerai�on los eletrones emiten y absorben fotones. Tambi�ense le llama a esta radiai�on, radiai�on t�ermia (porque los eletrones obedeenuna distribui�on de Maxwell) y bremsstrahlung (del alem�an).En prinipio las interaiones posibles son las siguientese� + e� ! e� + e� + fotonp+ + p+ ! p+ + p+ + fotone� + p+ ! e� + p+ + fotonEn general pa potenia radiada viene dada por la f�ormula de Larmor paraun dipolo el�etrio P = 2 �d233donde d=�eiri es el momento dipolar el�etrio. Si tenemos dos protones o doseletrones, es deir dos part��ulas on la misma masa, el momento dipolar delsistema ser�a ero, por lo que no habr�a radiai�on dipolar (si la habr�a uadripolar,pero muy d�ebil).Es por esto que s�olo se onsideran las interaiones entre eletrones y pro-tones. La energ��a radiada en la interai�on e� + p+ vendr�a asi por ompletodel eletr�on, que es el que sufre asi toda la aelerai�on (mp=1800 me).
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Figure 38. Temperatura OFF: TB(OFF ) = Tbg+Tatm+Tre y Tem-peratura ON: TB(ON) = Tbge��� + Tex(1� e��� ) + Tatm + TreComo dentro de la regi�on ionizada los eletrones tienen veloidades diversasy se aeran a distanias diversas del prot�on, se produen fotones de distintasfreuenias y el proeso es de espetro ontinuo.En el Universo existen muhos objetos onstituidos de \plasma" o sea ion-izados, donde los eletrones han sido arranados del �atomo y se mueven libres.Las regiones HII y las nebulosas planetarias son dos ejemplos de gas ionizado.En general, uando se observa un objeto �osmio, primero se hae una obser-vai�on a un lado de �el (OFF) para medir la ontribui�on de los 3 K, la atm�osfera,y el reeptor. Luego va uno al objeto (ON) y observa ah��. Matem�atiamente, loque se ve en ada aso est�a dado por,TB(OFF ) = Tbg + Tatm + TreTB(ON) = Tbge��� + Tex(1� e��� ) + Tatm + TrePara librarse de la ontribui�on de la atm�osfera y del reeptor, el ra-dioastr�onomo substrae al ON el OFF.TB = TB(ON)� TB(OFF ) = (Tex � Tbg)(1 � e��� )o sea, TB = (Tex � Tbg)(1 � e��� )Es posible alular te�oriamente la profundidad �optia de la radiai�on libre-libre. Esto es bastante ompliado y est�a heho por Oster (1961, 33, 525, Reviewof Modern Physis). En la regi�on de radio la profundidad est�a dada por
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Figure 39. Simpli�ai�on de una Regi�on H II�� = 0:082�np ne Lm�6p� �TexK ��1:35 � �GHz ��2:1 (6:1)donde np es la densidad de protones por m3, ne es la densidad de eletronespor m3, L es el espesor f��sio (en parses) de la regi�on, Tex es la temperaturade exitai�on del plasma, y � es la freuenia a la que observamos. En estaeuai�on hemos supuesto que el plasma es homog�eneo o sea que np; ne y Tex sononstantes en toda la regi�on onsiderada.Es interesante analizar esta euai�on al menos ualitativamente. Mientrasmayor es L mayor es �� . Esto es f�ail de entender porque para el aso homog�eneo�� y L son proporionales. Luego vemos que �� es proporional al produto npne.Esto es as�� porque el proeso de absori�on (o emisi�on) libre-libre requiere de laexistenia de protones y eletrones, o sea que es un problema de dos uerpos ysu tasa ir�a omo el produto de las densidades de las dos lases de part��ulasinvoluradas. El t�ermino ��2:1 se puede entender as�� : La \sei�on reta" delos fotones va omo �2 o sea ��2. A mayor sei�on reta m�as interaiones. Elexponente 0.1 extra viene de los �alulos exatos. El t�ermino de Tex es el m�asdif��il de expliar de manera intuitiva. Veamoslo en terminos de la emisividadj��� / Tex�2�� / j� T�1ex ��2y omo j� / n2e, entones obtenemos�� / n2e T�1ex ��2
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Figure 40. La nebulosa de Ori�on un ejemplo de Regi�on HIIla opaidad �� es proporional al oe�iente de absori�on �� , entones�� / �� / T�1exEl exponente �1:35 viene de los alulos exatos.6.2. REGIONES HIIPodemos haer algunas simpli�aiones para obtener los par�ametros f��sios deuna regi�on HII.Combinando las euaionesTB = (Tex � Tbg)(1� e��� ); (6:2)y �� = 0:082�np ne Lm�6p� �TexK ��1:35 � �GHz ��2:1 (6:3)es posible averiguar los par�ametros de una regi�on H II. A primera aproximai�on,se pueden idealizar las regiones H II omo esferas homog�eneas e isotermas dehidr�ogeno puro ompletamente ionizado.Si observamos el entro de la regi�on H II a una freuenia � lo su�iente-mente peque~na para que �� >> 1 obtenemosTB ' (Tex � Tbg)



51Generalmente se enuentran valores eranos a 10,000 K. Entones, omoTex � 104 K >> Tbg � 3 K, podemos aproximar aTB ' Tex<Esta medii�on nos da diretamente la temperatura de exitai�on (igual ala temperatura in�etia) del plasma!Ahora haemos una segunda medii�on pero a una � lo su�ientementegrande para que �� << 1. Entones,TB = 0:082 �np nem�6� � Lp� �TexK ��0:35 � �GHz ��2:1 (6:4)En esta euai�on onoemos Tex y la freuenia de observai�on �. Como loque medimos es TB podemos enontrar�np nem�6 � � Lp�Como en un plasma de hidr�ogeno puro, np = ne, la antidad anterior puedeesribirse omo  n2em�6!� Lp�A este produto se le llama la medida de emisi�on (ME). Esta medida esusada freuentemente por los astr�onomos para desribir el entro de una regi�onH II. Finalmente, si onoemos L (onoiendo el tama~no angular de la fuente ysu distania al Sol) podemos enontrar ne.Para la Nebulosa de Ori�on, quiz�a la regi�on HII mejor estudiada del ielo,se enuentra Tex = 8500 KL = 0:5 pne = 3000 m�3M = 4:9 M�M es la masa del gas ionizado dada en masas solares, M� = 1.99 �1033 gr.6.3. DERIVACIONDEL INDICE ESPECTRAL DE UNA REGIONHIIEl espetro de emisi�on se obtiene de ver omo ambia el ujo, S� , omo funi�onde la freienia, �. Para una regi�on HII la densidad de ujo S�, viene dada porla siguiente expresi�on, S� = 2k�22 
STe(1� e��� )



52donde, Te es la temperatura eletr�onia del gas, 
S es el angulo s�olido de lafuente, k es la onstante de Boltzmann, y �� la profundidad �optia del gas omofuni�on de la freuenia �.De esta �ultima expresi�on podemos derivar dos asos l��mite uando �� >>1(fuente �optiamente gruesa) y �� <<1 (fuente �optiamente delgada).i) �� >>1: el ��ndie espetral es +2 (S� / �2). Su densidad de ujo enfuni�on de su temperatura eletr�onia, Te, de la freuenia, � y de su di�ametroangular, �S, est�a dada por,�S�Jy� = 20:4� Te104K �� �GHz �2� �sarmin�2ii) �� <<1: el ��ndie espetral es �0.1 (S� / ��0:1). Su densidad de ujoviene dada por, �S�Jy� = 20:4� Te104K �� �GHz �2� �sarmin�2��En la Figura 41 se muestra el espetro de emisi�on en ontinuo para variasnebulosas planetarias en la regi�on de radio, las nebulosas planetarias tambi�en sonregiones ionizadas, observando laramente los dos asos l��mite. N�otese que parauna freuenia �1 GHz la emisi�on ambia de �optiamente gruesa a �optiamentedelgada.6.4. OBTENCION DE PARAMETROS FISICOS EN REGIONESHIIEl tama~no de la regi�on ionizada depende de la distribui�on iniial de gas alrede-dor de la estrella y de la antidad total de energ��a radiada por ella. Suponiendoun medio homog�eneo ompuesto de hidr�ogeno, la regi�on que puede ionizar laestrella reibe el nombre de esfera de Str�omgren y no es m�as que una igualdadentre el n�umero de fotones ionizantes produidos por la estrella por unidad detiempo ( _Ni) y el n�umero de reombinaiones de los iones,_Ni = 43�R3Sn2e�(2)donde, RS es el radio de Str�omgren, ne es la densidad de eletrones y �(2) es eloe�iente de reombinai�on a partir del nivel 2.Siguiendo el an�alisis de Shraml & Mezger (1969) es posible obtener expre-siones senillas para la determinai�on de los par�ametros f��sios de una envol-vente ionizada, la ual puede ser una regi�on HII o bi�en una nebulosa planetaria.Suponiendo que la envolvente ionizada es esf�eria y homog�enea, on una tem-peratura eletr�onia de �104K, y �optiamente delgada (� <<1) se obtienen lassiguientes expresiones para la densidad eletr�onia, ne, masa ionizada, MHII ,medida de emisi�on, ME, n�umero de fotones ionizantes, Ni, y profundidad �optia,�� , a �=4.9 GHz (Rodr��guez, et al. 1980, ApJ, 235, 845).� nem�3 � = 7:8� 103� S�mJy�0:5� Dkp��0:5� �sarse��1:5
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Figure 41. Densidad de ujo vs freuenia para varias nebulosasplanetarias (Garay, Gathier & Rodr��guez 1989, A&A 215, 101).



54 �MHIIM� � = 3:7 � 10�5� S�mJy�0:5� Dkp�2:5� �sarse�1:5� MEm�6p� = 4:4� 105� S�mJy�� �sarse��2� Nifotones s�1 � = 9� 1043� S�mJy�� Dkp�2�4:9 GHz = 1:2 � 10�8� MEm�6p�donde, S� es la densidad de ujo de radio a 4.9 GHz, D es la distania a lafuente, y �S es el tama~no de la fuente a potenia media.
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Figure 42. Im�agen de la Corona Solar durante un Elipse Total (1999)ii) LA CORONA SOLAR: OTRO EJEMPLO DE UN PLASMA. Enla d�eada de los inuentas se hiieron experimentos para medir en el radio latemperatura de brillo del Sol. A freuenias mayores que 20 GHz se enuentralo esperado, o sea TB ' 6000 K. Sin embargo, a freuenias m�as bajas la TBmedida aumentaba hasta llegar a ser TB ' 106 K a 100 MHz.Esta situai�on la ausaba la orona, una apa gaseosa muy aliente, �106 K, y tenue que ubre al Sol y que s�olo se ve f�ailmente en la regi�on delvisible durante un elipse.La euai�on de transporte para la radiai�on en el entro del Sol es,TB = 6000 e��� + 1; 000; 000(1 � e��� )Si suponemos aproximadamente que durante el Sol quieto, la orona tiene unespesor de un radio solar R� = 6:96 � 1011 m, es f�ail determinar la densidadeletr�onia promedio de la orona.A bajas freuenias enontramos TB ' Tex ' 106 K. De la �gura on losdatos vemos que a 1 GHz, TB ' 105 K, de donde derivamos que �1GHz ' 0:1.Usando la f�ormula 6.1.�� = 0:082 " n2em�6# � Lp� �TexK ��1:35 � �GHz ��2:1enontramos ne ' 108 m�3:En realidad la emisi�on del Sol es muy ompleja y adem�as de la emisi�ont�ermia (libre-libre) disutida aqu��, tiene emisi�on no-t�ermia (sinrotr�onia) muyimportante.
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Figure 43. Im�agen de la Corona Solar durante un Elipse Total (1999)



576.5. EL FLUJO DE UNA ESTRELLA DE TIPO SOLAR A DIS-TANCIAS INTERESTELARESSupongamos que observamos al Sol a 20 GHz donde TB ' 6000 K. Su ujo enla Tierra ser�a S� = 2k�22 TB 
 (6:5)omo 
 (Sol) ' 6.8�10�5 esteradianes; S� = 5:0� 10�17erg m�2 Hz�1 s�1 =5:0� 106 Jy. Una estrella id�entia al Sol oloada a 1 p (3:1� 1018 m) tendr�a
(estrella) = 1:6 � 10�15 esteradianes. O sea que tendr�a en la Tierra un ujo,S� = 1:2 � 10�4 Jy.Este es un ujo muy d�ebil s�olo detetable por el mejor instrumento (el VeryLarge Array) despu�es de horas de integrai�on. Este �alulo implia que el ielode radio est�a dominado por objetos distintos a las estrellas de la seueniaprinipal, omo es el Sol. A una freuenia dada, el ujo va omo TB 
 y por lotanto para que el ujo sea onsiderable har�a falta que la temperatura de brillosea grande o que el �angulo s�olido del objeto sea grande. La radiai�on no-t�ermia(o sinrotr�onia) alanza temperaturas de brillo muy grandes y a�un uando elobjeto tenga un �angulo s�olido muy peque~no, el ujo ser�a onsiderable.6.6. ESPECTRO DE VIENTOS ESTELARES IONIZADOSDurante las primeras etapas de la formai�on estelar la estrella eyeta material demanera onstante en forma de un viento estelar, el u�al esta formado por materialparial o totalmente ionizado. Para el aso m�as senillo de un viento estelar onsimetr��a esf�eria, la densidad eletr�onia, ne, suponiendo onservai�on de masa,ser�a inversamente proporional al uadrado de la distania a la estrella.A una freuenia ualquiera, el viento olimado o horro puede dividirse endos zonas distintas: una �optiamente delgada y otra �optiamente gruesa. Ladistania a la estrella, RT , que separa las dos zonas (ver Figura 44), es la queorresponde a una profundidad �optia igual a uno, de modo que1 = � /ME��2:1 / n2e(RT ) ��2:1RT / R�3T ��2:1Por lo tanto, RT / ��2:1=3 = ��0:7Es deir que el tama~no del viento estelar (medido omo aquel para el ualla profundidad �optia se hae unidad) es proporional a la potenia �0.7 de lafreuenia.En uanto a la densidad de ujo del viento estelar, �esta orresponder�a aprox-imadamente a la de una regi�on de temperatura Te y �angulo s�olido proporionala R2T : 
 = Ar2
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Figure 44. Flujo de radiai�on para un viento estelar.Donde el �area est�a dada por A = R2T �2por lo que el �angulo s�olido nos queda
 = R2T �2r2donde � es el �angulo de apertura del ono y r es la distania al observador.El ujo nos queda omoS� / �2R2T / �2��1:4 = �0:6de heho S� =2kTe�22 2
donde ya se tomaron en uenta las dos mitades que ontribuyen al ujo.Por lo tanto, el ��ndie espetral de un viento ionizado on veloidad on-stante es +0:6 (ver Figura 45).Un ejemplo donde se umplen aproximadamente estas relaiones es en lafuente Cep A HW2 que se muestra en la Figura 46 (Rodr��guez et al. 1994).Observaionalmente, obtienen los siguientes valoresRT / ��0:57�0:02S� / �0:69�0:06
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Log νFigure 45. Espetro de radiai�on para un viento estelar.

Figure 46. Mapa de radio ontinuo a 3.6 m de la fuente Cep A HW2heho on el VLA y que muestra el horro de gas ionizado y las de-pendenias del ujo y el tama~no on la freuenia (Rodr��guez et al.1994).



606.7. RADIACION DE POLVOEn el medio interestelar existen part��ulas de polvo, on dimensi�on t��pia ded�eimas de mira y ompuestas de gra�tos, siliatos, y posiblemente reubiertasde hielos de mol�eulas omo el agua y el amon��ao.Hasta reientemente no se onsideraba posible detetar emisi�on de polvo enondas de radio. La raz�on de �esto es que el polvo absorbe (y emite) d�ebilmenteen la regi�on de radio. Como una primera aproximai�on podemos suponer que eloe�iente de absori�on del polvo va linealmente omo la freuenia:�� = ��0(�=�0):O sea, que el polvo es m�as y m�as opao onforme vamos del radio, alinfrarrojo, luego al visible y al ultravioleta. Esta dependenia se rompe al irhaia los rayos X y rayos , donde la opaidad del polvo empieza a desender.Pero en la regi�on de radio a UV es aproximadamente v�alida esta suposii�on.Como el proeso de emisi�on del polvo es un proeso t�ermio, su funi�on fuenteser�a la euai�on de uerpo negro. Usando la euai�on de uerpo negro en ell��mite de Rayleigh-Jeans nos queda:j��� / Tex �2;�� / Tex ��3:De modo que la emisi�on del polvo �optiamente delgado deae omo ��3 yen el radio (freuenias peque~nas) se espera emisi�on muy d�ebil.Sin embargo, on el aumento de la sensitividad de los radiotelesopios yobservando a las freuenias m�as altas posibles (que equivalen a longitudes deonda milim�etrias) se ha detetado emisi�on de polvo de varios objetos, en par-tiular de los disos protoplanetarios que existen alrededor de las estrellas muyj�ovenes y que se ree se ir�an ondensando en planetas (ver Figura).De esta manera, el espetro de ontinuo de radio de una estrella joven est�adominado por una parte que aumenta lentamente on la freuenia en la regi�onentim�etria (dominada por la emisi�on libre-libre de los vientos ionizados) y poruna parte que aumenta rapidamente on la freuenia en la regi�on milim�etria(dominada por la emisi�on del polvo de los disos protoplanetarios). En la �guramostramos el espetro de la estrella HL Tau.Suponiendo que la emisi�on de polvo es �optiamente delgada (lo ual esgeneralmente adeuado en la regi�on milim�etria), y adoptando una temperaturapara los disos (digamos Td = 100 K) as�� omo un oiente de gas a polvo (uantamasa hay en gas en omparai�on on el polvo, generalmente 100 a 1), es posibleestimar la masa total del diso (�esto es, la masa no s�olo del polvo, sino del gastambien) on la f�ormula:�MdM� � = 0:016� Td100 K �� �100 GHz ��3� S�mJy�� Dkp�;donde S� es la densidad de ujo y D la distania a la fuente.
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Figure 47. Im�agen del diso de la estrella TW Hya a 7 mm hehaon el Very Large Array.



62


