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1. RESEÑA HISTORICA 

Las ondas de radio fueron experimentadas en 1888 por Heinrich 

Hertz, descubriendo la capacidad de los campos electromagnEticos 

para viajar por el espacio. 

Se aplic6 este descubrimiento en radio transmisiones comerci~ 

les de radio en amplitud modulada en la banda de 50 y 180 Khz. 

A medida que se perfeccionaron los equfpos, aument6 su sensi· 

bilidad, permitifndose transmisiones a grandes distancias, incluso 

transmisiones Intercontinenules y a frecuencias mh altas. Se 

iniciaron los sistemas de radar a altas frecuencias y se encontr6 

que existfa una seftal de ruido que interferfa con las seftales reci· 

bidas, se pens6 que eran seftales que provenfan de la at116sfera y 

·del Sol, debido a que incluso en la noche se presentaba este fen6-

11eno. 

En Inglaterra, por los aftos cuarentas, cohetes V2, represen

taron un verdadero proble11a a este Pafs en la segunda Guerra Mun· 

dial, intentandose crear sistemas de intercepci6n ~ara esa 111en1-

za, stn e11bargo los ruidos de origen desconocido crearon •uchos 

proble11as para su desarrollo. 

Karl Jansky de los Laboratorios Bell, fue enco11endado a in

vestigar el orfgen y co11porta~tento de esta seftales de interferen· 

cia. Obtuvo en sus pri11eros resultados que, aún cuando no extstfa 

indicio alguno de te11pestad, descargas elfctricas o algún otro ti· 

po de des6rdenes 11eteorol6gicos en los equipos receptores, segufa 

recibiendose una seftal de "ruido". Esta seftal variaba durante ~1 

dfa y en un perfodo que no corresponde al Dfa Solar de 24 horas, 
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sino al de 23 horas 56 minutos que es la duraci6n del dfa sidereo, 

(rotaci6n de la .Tierra con respecto de las estrellas). 

Partiendo de ésta observaci6n, Jansky concluy6 sin lugar a du

das que esa señal de ruido deberfa resultar de la recepción de ra

dio ondas cuyo orfgen se encuentra en el exterior del Sistema Solar. 

Se puede comprobar la existencia de éstas seftales de ruido, 

utilizando un radioreceptor, por ejemplo una televisi6n y sintoni

z4ndolo en un canal que no tenga ninguna transmisi6n. Se observar& 

que existe una ieftal de ruido, tanto en audio como en video, y al 

momento de desconectar la antena del aparato receptor el nivel de 

ruido disminuye considerablemente, qued4ndo únicamente el ruido 9! 

nerado por los componentes electr6nicos del propio aparato. 

Varios aftos dej6 de investigarse acerca del descubrimiento 

de Jansky, y no fue sino hasta el afto de 1937, en que Grote Reber 

construy6 el primer Radio-Telescopio de forma cóncava, llamados de 

esp~jo parab611co o paraboloide ( Fig. 1.11. Lo erigió en el jar

dfn de su casa en Wheaton Illinois, midiendo nueve metros de dia

metro. Actualmente se encuentra en el Museo Nacional del Observa

torio de Radio Astronomfa en el Estado de Virginia Occidental. En 

él pudo confirmar las observaciones de Jansky, que llegaban del es

pacio exterior, y creó un mapa aproximado de la intensidad de las 

fuentes de radio ondas en el firmamento. Observó que las galaxias 

eran muy semejantes a las cartas de los astr6nomos, sin embargo se 

presentaban hechos que confundieron a muchos cientfficos de la 

época, que era que al dirigir el haz del Radio-Telescopio hacia a! 

guna estrella, no habfa ningún cambio en la intensidad de las on

das captadas, y no solo éso, sino también sucedfa lo mismo al di-
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rigir el haz hacia el Sol. Reber concluy6 en consecuencia que las 

ondas de radio se originaban en el gas ionizado que llena el espa

cio entre las estrellas, como el Hidr6geno. 

Con el advenimiento de la Guerra, dej6 de prestlrsele aten

ción al estudio de lo que ya empezaba a conocerse con el nombre de 

Radio Astronomfa y se dedicaron esfuerzos a mejorar los equipos de 

Radar, Radio y equipos estrat~gicos de guerra. 

Como consecuencia del progreso del radar, hubo una gran mejo

ra en la pureza y sensibilidad de los aparatos de radio y no tarda

ron en efectuarse ripidos adelantos cuando se prest6 atenci6n al 

problema de esas emisiones de radio extraterrestres en el subsi

guiente perfodo de Paz. Se 11eg6 a la conclusi6n de que la ~ecep

ci6n con el Telescopio y el Radio-Telescopio era·anlloga y se en

frentaban a los mismos problemas, uno de ellos es que al querer 

mas resoluci6n para poder captar objetos muy distantes, habfa que 

aumentar el dilmetro de las lentes o de los espejos parab61icos. 

Esta idea estimu16 a Jodrell Bank a construir el Radio-Tele~ 

copio móvil mas grande, el MARK J, con 76.2 metros de dilmetro; se 

comenz6 a diseftar en los aftos 1949-1951, los trabajos de construc

ci6n empezaron en Septiembre de 1952 y qued6 prlcticamente concluf

do en el verano de 1957 ( Fig 1-2). El 2 de Agosto de 1957, se ca~ 

taron las primeras seftales de dicho Radio-Telescopio ( Fig 1-3 ), 

y muestran claramente el intenso pico de emisiones de Radio cuando 

por el movimiento de la Tierra el haz del Radio-Telescopio rastrea 

el plano de la Vfa Lactea. 

En el afto de 1959, se proyect6 el Radio-Telescopio •Is gran

de del mundo, un gigantesco esferoide ubicado en la ondonada for-
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mada en la cima de una montaila, lo que garantizarfa un mfnimo de 't~f 
terferencias de,orfgen terrestre, asf como la mayor resoluci6n po

sible. Su reflector esférico de 1000 pies de dilmetro concentra 

las ondas reflejadas en una antena transmisora de un peso de mis de 

600· toneladas soportada por tres grandes columnas de concreto re

forzado con una altura aproximada de 150 metros a través de cables 

de acero de ocho centfmetros de dilmetro. 

Este radio-Telescopio serfa caplz de transmitir una potencia 

de 100,000 MW y ·cuando es usa~o como receptor, tiene una sensibili

dad de 1 X 10·34 Wats. 

Terminado en el ailo de 1963 con un ~osto inicial de nueve mi-

1 lones de d61ares, constitufdo de una malla de alambre en el re

flector y con una incertidumbre en la variaci6n de la localizaci6n 

del foco de 1 1/2 pulgada. En el afto de 1966, se tuvo la oportuni

dad de confirmar que la desviaci6n del foco no era mayor de media 

pulgada y en medio de un hurach ( INES ) de 60 111llas por hora, 

en condiciones normales de desviaci6n, no serfa mayor de 3/10 de 

pulgada. A consecuencia de estas observaciones se decidi6 incre

mentar la prec1si6n del sistema, redefiniendo la curvatura del re

flector, y sustituyendo la malla de alambre por una serte de 38778 

plneles de aluminio ajustables y se comprueba la curvatura por me

dio de un sistema de medici6n de rayos lasser que per11ite tener 

una precisi6n de menos de un milfmetro de desviación en los plne

les. 

Las mejoras que se hicieron a este reflector tuvieron un CO! 

to de m&s de 8.B millones de dólares y fueron terminadas en Novte! 

bre de 1974. 
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Numerosos Radio-Telescopios se han construfdo hasta la fecha 

con diversos prop6sitos y operando a longitudes de onda diferentes, 

no obstante no han sido suficientemente sensibles como para poder 

~aptar las posibles comunicacionel que se suceden en los planetas 

que posean vida inteligente; a rafz de Esto se cre6 el proyecto 

V.L.A. ( Very Large Array ), cuyo prop6sito es construir un Radio

Telescopio que tenga una sensibilidad equivalente a un reflector de 

diez millas. Ya que construir un reflector de esa magnitud repre

sentarfa un costo exageradamente grande, se substituir& por 27 an

tenas cada una de ellas de 82 pies de di4metro dispuestas en forma 

radial en tres ejes con forma de Y en construcci6n actualmente en 

Nuevo MExico. 

El proyecto "Cfclope", aún ~as ambicioso tendra tal vez 

1,500 antenas cada una de 100 metros de di&metro, cubriendo un 

4rea efectiva de 25 millas cuadradas, tendrl una sensibilidad tal 

que capte senales ta~ dfbiles como las transmisiones de televisi6n 

a una distanci1 de m4s de 100 anos luz. Todo esto es posible b1- . 

slndose en la tfcnica de sfntesis de apertura y con 11 ayuda de la 

computaci6n, que se ha convertido en una parte mas indispensable 

para las últimas tfcnica= de Radio-Telescopfa. 
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2. PROPOSITOS DEL RADIO-TELESCOPIO 

Durante miles de anos el hombre ha observado los objetos del espacio 

exterior, se aprendió primero por medio de la observación visual, las leyes 

que rigen el movimiento de estos cuerpos. La invención del Telescopio Opti

co de una combinación de lentes cóncavas y convexas, permitió la observación 

m&s detallada de estos objetos y descubrir otros que no eran visibles con la 

simple vista humana. El estudio de las leyes ffsicas, revelaron que el Te

lescopio deberfa tener una abertura muy grande para poder observar la estruf_ 

tura fina de los objetos na.iy distantes. Se desarrollaron telescopios 1116s 

grandes, pero a medida que aumentaba la capacidad del telescopio. se hacfa 

mis patente el problema de la aberración crom6tica a consecuencia de facto

res de refracción ligeramente diferentes entre las diversas frecuencias de 

la luz, 6sto condujo a utilizar espejos parab61icos e hiperb61icos en lugar 

del sistema de lentes, pennitiendo mayor resolución. 

En el campo de la Astron011fa Optica es ct:lllÚn hacer lllÍpas de la posi -

ción de los cuerpos celestes. sus leyes que los rigen y por niedio de la es

pectrograna': conocer los ele11entos que c0111ponen a un cuerpo 1U111inoso. Has

ta aquf llega el alcance de la Optica en Astro11011f1 y donde el Radio-Teles

copio empieza a hacer sus aportaciones de importancia. 

El Radio-Telescopio se caracteriza porque recibe un. sola longitud 

de onda en un momento dado, esto es que si qufsi6ra1110s observar las difere!!_ 

tes frecuencias emitidas por un cuerpo celeste, tendrfamos que estar caM -

biando la frecuencia con que opera.el Radio-Telescopio, o bien utilizar un 

sistema de varios Radio-Telescopios simultaneamente¡ sf bien 6sto es una l.!. 

mitaci6n, nos permite estudiar el comportamiento de un ele111ento en particu

lar en el espacio,puesto que se ha demostrado por medio de pruebas en los 

13 



laboratorios, que para ciertos compuestos existen unas frecuencias naturales 

y caracterfsticas que son consecuencia del movimiento de los electr6nes de las 

6rbitas de niveles di! energfa en las moléculas. 

El Radio-Telescopio ademb es capjz de recibir seriales del exterior aún 

a plena luz del dfa o con nublados, cosa que constituye un verdadero problema P!. 

ra las observaciones 6pticas. Adetn4s de estas lllUChas ventajas, se cuenta con la 

posiblidad de estudiar directamente las ondas recibidas por medio del auxilio de 

la computadora, la cual est4 encargada de varias labores cOlllO la posici6n del 

espejo parab61ico o el rastro, la COllbinaci6n de varios Radio-Telescopios para 

formar una se~al única, el an41is1s de las seflales recibidas. el trazado en for

ma gr4fica de las miswias, etc. 

En un principio, los aparatos de Radio-Telescopfa se dedicaron única111en

te al estudio de ondas provenientes del espacio profundo, pero en vista de que 

el espejo parab61ico y el conjunto del Radio-Telescopio hacen que sea inuy apro

piado para el rastreo de satflites y cohetes espaciales, se ha aplicado al se

guimiento de las sondas espaciales, los' viajes a la Luna, Marte, etc. Esta aplt

caci6n inmediata del Radio-Telescopio, lateral a su funci6n principal, represen-. 

ta en parte una justificaci6n desde el punto de vista econ61nico, pue5to que el 

estudio puro del espacio exterior, por su propia naturaleza no es un llledio para 

recuperar una inversi6n de millones de d61ares. 

El Radar aplicado en sfstt111As tan sensibles coim> los Radio-Telescopios 

tiene efectos sorprendentes, es asf COlllO se pudo descubrir la naturaleza del re-

1 ieve lunar asf COlllO el de Marte, haciendo uso de las tfcnicas mas sofisticadas, 

como la Sfntesis de Apertura, en que se lleg6 a obtener el rebote de una radio 

onda de alta frecuencia sobre la superficie de Marte y asf poder analizar la 

distancia exacta a cada uno de los puntos donde se dirig16 el haz de un siste1111 

de Radio-Telescopfa. 
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3. OBJETIVOS ESTUDIADOS POR LOS RADIOASTRONOMOS 

La Astronomfa siempre estuvo limitada a la herramienta que tiene a su 

alcance, estas herramientas han sido objeto de variaciones a lo largo de la 

historia, asf se fue pasando de el Telescopio de lentes al Telescopio.de es

pejos parab61icos, se utiliz6 también y con mucho éxito la Espectrometrfa, 

lo cual pudo dar mis informaci6n acerca de la composici6n qufmica de los ª!. 

tros incandescentes,únicamente en su estructura cuantitativa de los elemen

tos, nunca se pudo conocer exactamente las estructuras moleculares de los 

cuerpos celestes. El .Principio de la espectrograffa se puede extender hasta 

las bandas del espectro no visible, desde longitudes de onda muy bajas, has

ta las que llegan a los Rayos Ganlna, sin embargo las longitudes de onda que 

pueden ser emitidas por los cuerpos estelares son atenuadas considerable111en

te en nuestra atin6sfera, asf teneinos que una gran cantidad de rayos X y ra

yos 6119111 son absorbidos por las capas de la ion6sfera, los rayos ultravio

leta son atenuados considerableinente pero no en su totalidad, la luz visible 

desde el violeta al rojo no es absorbida y penetra en casi su totalidad, en 

el rango del infrarojo existe mucho ruido por el que genera la atm6sfera y 

la propia Tierra. 

En la regi6n de frecuencias inferiores al infrarojo se pueden recibir 

en la Tierra las seftales del espacio exterior, sin elllbargo ca.> se observa 

en la figura ( 1-4 ), se vé afectada por (1) la seftal del ruido de fondo 

que corresponde al ruido generado por los cuerpos a temperaturas desde los 

tres grados Kelvin, atenuindose considerable111ente a los 60 gigahertz; (2) 

el ruido cu6ntico asociado con la rediaci6n electrOllllgnética de las capas de 

la ion6sfera; (3) el ruido de nuestra Galaxia, asociado con 11 radiaci6n de 

partfculas girando alrededor de lfneas de fuerza en campos 1111gnéticos, (4) 
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el ruido generado por las moléculas de agua y de oxfgeno en frecuencias de 

22 y 60 gigahertz. 

Todas estas lfneas de ruido y de absorción nos dejan una región deba

jo ruido llamada " Ventana "que es el rango en que se pueden hacer observa

ciones del espaciG exterior. 

Para cada compuesto se genera una frecuencia natural y su intensidad 

depende de la cantidad de moléculas, como podemos apreciar en la Figura -

( 1- 5 ), la frecuencia del Hidrógeno de 1,420 Mhz corresponde a un nivel de 

bajo ruido y baja absorción, aunado a que el Hidrógeno libre es un compuesto 

que abunda en los cuerpos incandescentes, lo cual nos deja un campo muy 1111-

pl io por analizar. 

En esta caracterfstica de einisi6n de radio ondas de 1110lfculas especf

ficas existen mas de 100 billones de planetas donde es posible la existencia 

de vida, en donde una evolución que tOllll billones de allos ~e puede dar en 

· fon111 similar a la nuestra y se considera que se puede deter11inar la evolu

ci6n de otros siste1111s planetarios. Se ha descubierto que existen planetas 

que tienen existencia de aminolcidos en fonna de gases, y que fstos con la 

presencia de luz ultravioleta, son susceptibles de transfon111rse en protefnH 

que son la base de la vida, COlllD se ha podido CQlllProbar expert111ental111ente en 

los laboratorios. 

Suponiendo que existen ~illones de planetas en donde hay posibilidad 

de vida se ha intentado establecer c0111Unicaci6n con ellos, labor que es s~ 

meinente dtffcil, si se considera que el planeta mas cercano donde hay posi

bilidad de vida evolucionada, estl a mis de 300 aftos luz y para conseguir 

una respuesta habrfa que esperar un lapso de 600 aftos, y tendrfa adelllls que 
• 

seleccionar una frecuencia apropiada, un stste1111 de 1110dulaci6n y un ~tr6n 
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Si O Monoxido de Silicio 130,268. 
es Monosulfuro de Carbon 146,969. 
H2S Sulfuro de Hidrogeno 168. 762. 

COMPUESTO FRECUENCIA DE ~ISION Mega Hertz 

Fig. I.5 

Espectro de emision de algunos c0111puestos. 



de señales que fuera comprensible para cualquier civilizaci6n que tenga tef_ 

nologfa, y asf se escogi6 una frecuencia de 1,420 MHz, un c6digo binario 

que representa la vida en nuestro Planeta y transmitidas en direcci6n de to

dos los planetas que tengan posibilidad de vida inteligente, estas seftales 

fueron ya emitidas. por el Radio-Telescopio de Arecibo en Puerto Rico y'for

·man parte del proyecto OZMA encaminado a descubrir seftales de vida en otros 

planetas. 

Se ha llegado a proyectar una estaci6n espacial de !Qdio-Telescopfa, 

manejada a control remoto desde· la Tierra, con objeto de estudiar las seni

les del espacio profundo sin la interferencia de seftales de ruido provenie!!_ 

tes de la Tierra, esto abrirfa nuevos cainpos de investigaci6n, al poder re

cibir con mayor precisi6n las seftales sobre todo de oxfgeno y agua, que has

ta la fecha es sumamente dfficil de hacer debido a la gran cantidad de di -

chas ele111entos en nuestro Planeta. 
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11.- RADIOTELESCOPIOS 



1.- ANTENAS 

.a) Oefinici6n General de Antenas. 

La antena es un sistema de conductores que frradfan o recf-

ben energfa electromagnftfca. En tfrmfnos generales. las propieda

des que hacen de una antena un buen 1rradf ador de ondas tambiAn -

hacen de ella una buena antena receptora. Las propiedades prActi--· 

cas mas importantes de una antena son: 

a) Impedancia ( en un punto especiftcado de la antena )¡ 

b) Longitud Ffsica¡ 

e) Direcciona11dad o diagrama de rad1aci6n. 

Una antena puede constderarse como una lfnea de transmisf6n 

de 1/4. 112 6 1 longttud de onda de largo. dependiendo de la conf! 

guraci6n empleada. 

En resonancia. la antena puede ser reemplazada por una resf! 

tenc1a equivalente cuyo valor sea igual a : 

resistencia equivalente de la antena • I' .. • ·_!t._ 
¡a eft 

donde P• • Potencia total de l'F aplicada a la antena 

l•"• Valor efectivo de la corriente en un punto de •lxfma-

corrfente. 

La resistencia equivalente de la antena estl formada por la 

reststencta de radfac16n ( l't ) y la reststencfa de pArdfdas (l'e) 

La resfstencfa de radfac16n de una antena es: 
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donde P. • Potencia Irradiada. 

I~l= Corriente efectiva en el punto de maxima corriente. 

La longitud ffsica de una antena depende del tipo de la mis-. 
ma. La longitud ffsica de la antena es algo mas corta que la long! 

tud de onda en el espacio, dependiendo del di4metro del conductor 

y del efecto terminal debtdo a la capacidad.de los atsladores de -

soporte. 

La longitud aproxtmada de una antena de un cuarto de onda es: 

Longttud (metros) • -1=--- • -i, • 3xl01 m/se' 
4xfrecuenc a (c/s) 

En forma similar, la longitud de una antena de medfa longi -

tud de onda es, aproximadamente: 

Longitud (metros) • -~ • 3x101 m/seg 
2xrrecuencfa (c/s) 

Antena de medfa longitud de onda 

La mayorfa de los sistemas de antena est•n basados en la an

tena de Hertz o dipolo de media onda cuya longitud ffsica es aproxi_ 

madamente igual a la mitad de la longitud de onda transmitida y -

que esti alimentada en los puntos centrales. 

La resistencia de antena de un ststema horizontal •uy fino,

de media onda, es aproximadamente igual a 73 ohms. pero varfa con

siderablemente, con la altura de la antena (en longitudes de onda) 

por encima de tierra. Para obtener una buena adaptact8n las ante-

nas de media onda se alimentan generalmente en el centro, por me-

dio de una lfnea de transmisi6n de 75 ohms. La impedancia de una -

antena de media onda est& dada aproximadamente por: 

z. • 276 log~ 1 -,--
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donde P 

1 • i 
1 
! 

Periferia de la varilla de antena en longitudes de on

da. 
1,00 

o. 98 

,,,,- ,,. .. 
91 º· 

o. .. ... I~ 

I 
o. 92 

10 IO 200 1000 lllOO 
Relllc:ion de m•H• longitud de orMl9 ., diltmelro d9I c:anductor 

Fig. ll.1.1 

La longitud ffsica de una antena de medta onda, por encima -

de los 30'Mc/s, es aproxt•adamente el si menor que la longitud en

el espacio libre: 

Longitud de la antena de •edta onda (metros) • 285 
· . 2xf (•c) 

La longitud ffsica disminuye al aumentar el dt••etro de los 

conductores de antena. Para aquellas construfdas con varillas o t~ 

bos y que trabajan por encima de los 30 Mc/s se debe e•plear la s! 

guiente f6rmula, introduciendo un factor de correccian K, que se -

indica en el graf1co de la Fig. 11.1.1 

Longitud de la antena de medfa onda (metros) -·~2r3~~~r•~f~.-c~J..--~ 
Dipolo plegado de media onda. 

El dipolo plegado de media onda tiene las caracterfsticas de 

la a~~ena de media onda, pero la resistencia de antena es mayor.El 

dipolo plegado tiene la misma longitud total y diagrama de radfa

ci6n que la antena común de media onda y tambifn su resfstencfa de 
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radiaci6n es la mtsma (73 ohms). Pero como la 11nea de transmist6n 

" ve N solamente la mttad de la corrtente en el punto de 1liment1-

ci6n, se produce une transformact6n de tmpedancta que aumenta la -

r~11stenc1a de la antena { R..) en ·un factor 4 para conductores de 

igual tamafto. Entonces, para un dtpolo plegado la resistencia de -

antena: R~ • 4x73 ohms • 292 ohms • 300 ohms. Una 11nea de -

transmisi6n balanceada de 300 ohms puede usarse para adaptar dire~ 

tamente un dtpolo plegado a la entrada de 300 ohms de un televisor 

o receptor de radio. La tmpedancta de un dipolo plegado es aproxi

madamente 0,8 veces la del dipolo stmple de media onda cuando el -

espaciado entre los dipolos componentes es pequeno comparado con

la longitud de onda ( 1/fi4,.). 

Antenas de alambres largos. 

En vez de ser de •edta longitud de onda de largo las antenas 

pueden operar arm6ntcamente en algQn •Glttplo integral de media lo~ 

gitud de onda dado que la resonancia se produce para ceda nQmero i~ 

tegr1l de ondas est1ctonartas 1 lo largo de 11 longttud de 11 ant~ 

ne. Le ventaja de las entenas de h~lo largo es el aumento de 11 d! 

recctonalidad y la gan1nct1 en la dtrecci6n favorectd1. En 11 Ft9~ 
,....r" 

1:1.·l.2 ,J"Se indican los dhgra•as de corriente, de ondas esteciou-

rfas, resistencia de r1dt1ct6n 1proxi•ad1 y resistenct1 de 1nten1 

para un nGmero de resonancias en antenas de alambres largos. La -

frecuencia o relaci6n de longitud N es el nGmero de longitudes de 

onda sobre la antena y es igual a la relact6n de la frecuencia de 

trabajo a la frecuencia para la cual la antena ttene una longitud 

de media onda. 
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La longitud ffsica de una antena de alambre largo es: 

donde N 

longitud (metros) e 150 (N - 0,05 ) 
f (me) 

relaci6n de frecuencia • número de medfas ondas sobre la 

antena. 

Para N fmpar la resistencta dé radfacf6n es igual a la re

sistencia de anten~. y ambas estan dadas iproximadamente por: 

R~ • R~ • 69 log~ 10 N .. 
Para N par la resistencia de radfaci6n es :R.• 200 log,.SN 

y la resistencia de antena R~ • 

' 

Fig. 11.1.2 

• -.stin 

Siendo z~ • i111-

pedancta 111edfa -

de 1i antena. 

1 
i • ..... lf . .. 
1 1 

11 
'' I · 
¡¡¡ 
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.b) El Dipolo 

Si cargamos el capacitor de un circuito oscilador Figura -

II. l .3a y se cierra el interruptor (s ), se establece una corrie~ 

te oscilatoria de una frecuencia determinada por: 

' w. • L '. • w.L =w~c :. wª.= LLC i i\..~ i J &'Tl'i \.. l 

donde ( ~) es la frecuencia propia del circuito resonante. Si el 

circuito tiene resistencia, la oscilaci6n sera atenuada como se -

ve en la Fig.II.l.3c y la Fig.II.l.3b representa una oscilaci6n no 

atenuada. 

L 

•} 

• 

• 

c) O•llKián 111• dd• 

Fig.II.1.3 
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Si cargamos por influencia un conductor rectilfneo, dipolo 

Fig. 11.1.4 en tal forma que la parte superior del conductor sea 

negativa y la inferior positiva, se establece un campo elfctrico 

cuyo sentido es de (+) a (-) 

La carga es m!xima en los extremos y se desvanece ha~i~ el 

centro y el conjunto de lfneas de intensidad de campo (E) tiene la 

forma de una pelota de foot-ball americano, por ser el campo elfc

trico de simetrfa axial, siendo el eje el mismo dipolo. 

e-
: f) 

I J JI: 
1 , •• 

, , '' , , ' ,- , , , ' ,./ I 

(+) -~ 

Ffg. 11.1.4 

Si consideramos el dipolo dividido en pequeftos segMentos -

iguales, Fig. JJ.1.5 que forman de dos en dos pequeftos capacito-

res, lo que nos da la misma configuraci6n de campo elfctrfco co•o 

en el no dividido. 
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•• , '. 1' 
Í i ¡: : 

... --1::1 , , ' ' 
+•'1 lll ,• ' , + ~- l l + ___ , ,' 

+ :,/¡ 

Ffg. Jl.1.5 
De la grlfica anterior nos damos cuenta que un dipolo tiene-

una capacitancia (C), que es la su•a de todas las pequeftas capact

tancfas para estar en paralelo. 

Ahora, si quitaMos brusca•ente la barra con carga positiva 

de la cercanf a del dipolo, los electr6nes del dipolo se •overan -

hacia las cargas postthas para neutralt zarla_s. estableciendo asf 

una corriente elfctrtca en el dtpolo, la cual for•a a su vez un -

campo magnfttco, de lo que deduct•os que el dipolo posee una tndu~ 

tanc1a (L). Esta corrtente sera oscilatoria, co•o sucede en el --

e 1rcu1to de la F1g. J J. l. 3a 

El dipolo, con todas sus caracterfstfcas de (C) 1 (L), pue

de considerarse derivado del c1rcu1to oscflatorfo co•o stgue Ftg. 

1I.l.6: 



L e L L 

fig.II.1.6 

Co•o el dtpolo t1ene res1stenc11 1 la corrfente ser• atenua-

da co•o lo muestra 11 Ffg. II.1.3c 

Supongamos un caso fde1l de un df polo sfn resfstencf 1 1 b1-

J1 frecuenc1a; en este caso tendre•os un 1nterca•bfo de energfa -

entre los campos elfctrfco 1 •agnftfco: 

e v• • 
~ 
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Lo anterior es parecido al caso de un oscilador ar•Gnico en 

el que hay un 1ntercambto de energTa potencial y energfa c1nftica. 

K Xª • mvª 
z- z-

Cuando la carga el m4xima en los extremos, la corriente es

cero y cuando la carga es cero en los extremos, la corriente en -

el centro del dipolo es maxima. 

La corriente en los extremos del dtpolo siempre es nula, -

porque en estos lugares la carga no se puede desplazar sino solo 

acumular. 

De los conceptos anteriores deducf•os que en el dipolo, la 

corriente ( y con esto H ) y la intensidad del campo elfctr1co •!. 

Un desfasados en (go•) Ver Fig. JJ .1. 7 

F1g. 11.1.7 

' ' 

\ 
' 
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En la Fig.II.1.8 se muestra como se forma un campo electro-

magnétic a una distancia considerable del dipolo en cuyo caso, -

(E) y (H están en fase con respecto al tiempo pero a (90º) respe~ 

to al es acio. 

X 

z 

Fig. II.1.8 

sentido de (H) se explica de 11 siguiente •1ner1, reft--

1 11 Fig. II.l.8 

sentido convencional de la corriente es de positivo 1 ne

gativo pero en este caso, cuando se aplica 11 barra positiva pa-

ra ind cir una polaridad negativa en el extremo superior, la carga 

positi a se mueve hacia abajo. Esta corriente produce un ca•po •a¡ 

nEtico en la direcci6n y sentido indicados por las circunferencias 
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en planos perpendiculares al dipolo. En el plano x-y {E) y en x-z 

{H), tendremos una onda electromagnética que se propaga en la 

direcci6n de x, y el producto vectorial de (E) y (H) nos da el ve~ 

tor Poynting { P ) Fig. 11.l.i 

y 

• 

Fig. 11..1. 9 

M4diendo (E) en Volts/•etro y (H) en A•p/•etro, tendre•os: 

V x A111p •• • Watts • Joule 
-¡¡¡-- Seg. •ª 

De este •odo el vector Poynting representa 11 energfa r1d11-

d11 en Joules, que pasa a travts del 1 111• en 1 seg. 

A bajas frecuencias hay un interc1111b1o de energfa entre los

campos eléctrico y 1111gnft1co,conserv&ndose 11 energfa dentro del -

dipolo.Cuando 11 frecuencia 1u111ent1 1se desprenden ondas electro1111¡ 

nfticas del dipolo y se propagan a travfs del espacio con la v~loc! 

dad de 11 luz,for1111ndo asf 11 energfa radiante Fig. 11.1.10 ( pu-
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ro campo eléctrico ), que se aleja del dipolo. 

Un circuito oscilador cerrado, como el de la Fig.II.l.3a ra

dia muy poco, en cambio un circuito oscilador abierto ( caso dipo

lo ), radia mucho mejor. Ver en la Fig. II.1.11 los osciladores -

acústicos, cerr~do y abierto respectivamente, siendo el último un 

radiador. 

• e 

d • 
Formaci6n del CaMpo Elfctrico por 

un dipolo oscil1nte. 

33 



Fig.ll.1.10 

Fig.II.1.11 

• 
' .. 

Cainpo EUctrico. 

------.. ----- ....... --- ·- ... .. ....... ·-.................. • ... , '-... " '\ " • • • 

C1111po Magntt1co 

Oscilador Acústico Cerrado 

~· 
Radiador Acústico. 



Como la inductancia y la capacftanc1a son pequeftas para dip~ 

los de longitudes cortas, las frecuencias de resonancia son altas 

y los dipolos son buenos radfadores para construir un cfrcufto --

abierto. 

Un dipolo de dos metros de longitud ( 1 a 2 m. ) y tra~ajaR 

do con ( 1 ?-/2 ) tiene una frecuencta propia de 

f • C = JxlO~ cm/seg. 
Y 400 cm. 

= 3 x 101 seg·'= 75MHz. 
-r 

Para que un dipolo oscile con amplitud constante se le debe 

alimentar con un generador cuya frecuencia es igual a la frecuen

cia propia del dipolo o mfiltfplos de hta, o sea 1 • f-.. + , etc. 

(Ver Ffg:II.1.12 

Fig.11.1.12 

calculo de la potencia radiante de un dipolo. 
y 

wt 
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Partimos de una onda transversal ( como lo es la onda elec-

tromagnética ) como sigue~ 

con: 

f: ';. 1 

por otro lado tenemos: 

De (I) y (II) se ve que el desplazamiento de un1 perturba-

ci6n depende tanto de la posici6n de la perturbaci6n como del tie!_ 

po t. 

En otras palabras " y• es funci6n de dos variables indepen-

dientes x y t. 

Esta funci6n debe tener la propiedad de que si t es constan

te, " y" variarl de acuerdo con sen 211" ~ como en la ecuaci6n -,.. 
( I ), y si x es constante, " y 11 V1rhrl de acuerdo al senn t -.-
como en la ecuaci6n ( II ) 

Dado que 11 perturbaci6n necesita el tiempo r para despla-
v 

zarse hasta la distancia r, existirl en el punto dist1nte r, en el 

tiempo t, un estado que corresponde al estado en el punto O, en -

el tiempo t - ~r-

ginal: 

v 

Substituyendo en lugar de t, ( t - ~r- } en la func16n ori-
v 
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tendremos: "i=io·u ..... nt ~(t- ~) i ce"'·. \= + 
"!.,,,. '\.· !oe."'- 2"' (.i - ~) = 'I " ....... a.'tt (..1... - ..!....) t~) 

T "'T ~· T ?- "' ' • ~ 

puesto que: 

?- .. vT-- "".--:¡:-=- • .. r 

T 

Una antena, al radiar, propaga una onda electromagnética. 

y 
i 

a) b) 

F i g. 1 I • l. l Ja 

Esta es de mayor intensidad mientras mayor es 1, mayor i, -

y menor, mientras mayor es la distancia r de la antena y mayor'": 

La energfa de radiaci6n expresada por P es mayor en el pla

no perpendicular a la antena a través de O.Fig. II.l.lla 
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i E 

.. 

Fig.11.1.13' 

Si nos fijamos en la configuraci6n de las lfneas magnfticas 

vemos que la densidad de H disminuye a medida que nos acercamos a 

los extremos de la anten1. 

La teorh y la experiencia( las mediciones) nos indican que es 

una funci6n de e. 

Por otro lado sabemos que la H producida por la antena es d! 

rectamente proporcional a la longitud de la antena, 1 lau.1, y a -

h corriente i • 1. ceswt e inversamente proporcional a la di!. 

tancil r. 

Siendo H una perturbaci6n que se propaga a travfs del espa-

c;o tendr4 la misma estructura como la ecuaciOn ( 111 ) 

Fig.11.1.14 

representando esta H la intensidad del campo magnftico bajo cual

quier .tngulo e. 
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Según la teorfa Electromagnética y usando el sistema absolu-

to Electromagnético sabemos que: H = _E_ ••• E = CH 
c 

c = velocidad de la luz. 

o sea: 

La ecuaci6n anterior es la de úna onda que se propaga desde 

un foco de perturbaci6n puntual en O, o sea que es v61ida para -

cuando 1~ r. 

A continuación calculemos la potencia total radiada por un

di polo a través de una esfera de radio r, Fig.II.1.15 

Fig.II.1.15 

Sea S la potencia de radiación. 

dS.• E.H. dA 
S • 1 E.H.dA 

dA = 21\' • 11 • da 
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da es el ancho de la franja. 

Según la teorfa Electromagnética y usando el sistema absolu

to Electromagnético tenemos: 

El vector Poynting también en el sistema electromagnético a~ 

soluto es. t=.t,rl•·~l 

S:.J~·M··-- =l•·H ·&11'1L .¿ .. = t'-·"'. a.'tt .. ·'-·-·~·· 
s = I'I\ ·~. ª~ ............. .l• & 1, ~·.a'\'\' ............ •· 

S= c~":"~ .. t. c.oª(A.~(~-i:-))f: ....... ••.11".,as•..,•.l~. 

En el sistema absoluto electromagnético tene•os: 
• .... \.! l.• r. ..s... ll t• 

S:. ~;a ..... -• 1 
La'11' (.-~ - i:")J .1 .. "ª J.•a..P • -l • 

S• &•';:c-x: co•ª(!.,(-f-·- :>11:.-..... •e•• 
S: : _1,.a~: 'l.~ c.1ª[•,.. (.*'- ;_ )] •la 

Como se ve, (S) es funci6n del coseno, por lo que varfa du

rante un perfodo. Se calcula por lo tanto un .valor medio durante 

un ciclo o sea para el tiempo (T). 

+J:·~·l••l..f---f;-pt• a;;.:1; ·-t 
L/a 

1/2 es del valor medio de la func i 6n cos 1 en: t • T ) 
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En lugar de Ie = I max. = lef.úl. 

En esta fórmula, la corriente está en abamperes. 

l•'°'•-•.::. ~o·-•· 
Si en la fórmula se substituye amps. en lugar de abamps,, se ten-

drá que dividir. 

con 1 o que : . 

s:. n.1" 'º .. ( '1;.' ~;:•\ )ª= T'\. i." 'º' tx·•:-,1r( ~:t). 
-S-1, •a1o'[L~11Se .... •\]ª(..!!!.L)• 1. , . - ·~ ,.. ,._ to' I 1 •1) 

\. ~ .. ,. 

Tiene 11 misma estructura de la ley de Joule ). 

Pero R s ) es una resistencia útil ( de radiact6n ). 

Con esto tenemos: 
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Se ve que un dipolo radia m&s energfa mientras m&s largo es 

y mientras menor es la longitud de onda con la que escila. 

Como la antena es sostenida por estructuras metllicas y 

al~mbres, éstos absorben una parte de la energfa que debe ser ra

diada, por lo que el valor de (S) se corrige con un factor que se 

fija según la experiencia como: 
oe.::0°1 

Con lo anterior, nuestra f6rmula para la radiac16n es: 

-5 rs.1t..1• 1a Valor medio de la pot. rad. =100
L-,.. J •t. durante un ciclo (tiempo T) 

Ejemplo: 
.·.\..:~:.as-..¡ 

L6bulo de radiaci6n de un dipolo. 

Si exploramos el espacio alrededor del dipolo midiendo la -

energfa de radiaci6n en la dfrecci6n de las flechas Fig.11.1.16 la 

longitud de las flechas indicar& la intensidad de la radiaci6n. 

Ffg.II.1.16 
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El dipolo por consiguiente radia un m&ximo en el plano nor

mal a él y que pasa por su centro (O). En la direcci6n longitudi

nal del dipolo la radiación es cero. El 16bulo de radiaci6n tiene 

la forma de un toroide pero sin hueco en el centro. 

Fig.II.1.17 

Las componentes axiales de (P) se anulan y las componentes -

horizontales son cada vez mas pequenas a medida que se acerca uno 

a los extremos del dipolo. Fig. II.1.17 
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c) Tabla de Diferentes Tipos de Antena. 

Tipo de Antena 

Antenas con reflector 
parab61ico. 

Reflectores de cuadra 
do de cosecante. -

Antenas de bocina. 

Antena alimentada 
por un extremo. 

Descripci6n 

Es un irradiador coloca 
do: en el foco de una pa 
rAbola la cual es una = 
superficie reflectora.
Según sea la forma de -
la parAbola. asf ser4n
los haces producidos. 

Es un reflector ideado
para originar un haz -
principal. en el que la 
energfa de la senal es
proporcional al cuadrado 
de la cosecante del 4n
gulo formado por la hori 
zontal y la lfnea del -
blanco. 

Formadas por una gufa -
de onda con su boca en
sanchada. con forma de
bocina o de embudo. La 
bocina suele irradiar -
dentro de un reflector 
para suministrar la for 
ma del haz requerido. -

lrradiador de media lon 
gitud de onda. alimen-= 
tado por un extremo por 
una lfnea de transmisi6n 
abierta con resonancia. 

Aplicaci6n 

Para radar y mi-
croondas. 

Para localizaci6n 
de objetos por me 
dio de sistemas = 
de radar aerotrans 
portados. -

Muy extendidas en 
aplicaciones de -
radar. 

Para recibir y -
transmitir en la
banda de 1.6 a 30 
Mc/s. La mayorfa 
se utilizan en -
trabajos multi-
bandas, donde el 
espacio es limi-

tado. Se emplean 
en instalaciones 
fijas. 



Tipo de Antena 

Antena con alimenta
ción central {dipolo 
sintonizado o Sepp -
con alimentación cen 
tra 1) -

Antena Fuchs. 

Reflector de esquina. 

Marco ni 

Descripción 

Dipolo de media onda con 
alimentación central, -
que suele utilizar ali-
mentadores separados. La 
corriente proviene de la 
fundamental y la tensión 
de las armónicas pares. 

Irradiador alimentado por 
tensi6n con un conductor 
de hil~ cuya longitud es 
un número par de cuartos 
de longitud de onda. Un
extremo del irradiador -
se conecta directamente 
al transmisor o unidad
sintonizada sin usar una 
lfnea de transmisi6n. 

Irradiador de media onda 
con dos lAminas de metal 
o pantallas grandes, dis 
puestas para que sus su= 
perficies formen un Angu 
lo cuyo vértice esté si= 
utado detrh :!el irradia 
dor. -

Irradiador vertical de -
longitud aproximada a un 
cuarto de longitud de on 
da de la frecuencia de = 
operaci6n. Un extremo es 
tA a tierra o trabaja -= 
contra ella. Se puede -
alimentar en o cerca de
la base con una lfnea de 
transmisi6n. La longitud 
eléctrica puede aumentar 
se utilizando una bobina 
de carga en serie con la 
base o próxima al centro 
del irradiador, o bien -
utilizando una carga ca
pacitiva en la parte su
perior. 

Aplicación 

Para recibir y 
transmitir en la
banda de 1,6 a 30 
Mc/s. Se puede -
utilizar en cual
quier frecuencia
si el sistema, -
considerado como
un elemento, se-· 
puede sintonizar
a esa frecuencia. 

Para transmitir y 
recibir a cual--
quier frecuencia
donde se desee 
simplicidad. 

Se utiliza en las 
bandas de VHF y -
UHF, para suminis 
trar directividad 
en el plano que bi 
secta el Angulo -
formado por el re 
flector. -

Se utiliza con pro 
fusi6n para la re= 
cepct6n y transmi
si6n en bajas y M! 
dias frecuencias,
donde se desee po-
1 ar i zac i 6n verti-
cal • 
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Tipo de Antena 

Antena Parhita 

Antena R6mbica 

J vertical 

Descripci6n 

Formada por un irradia
dor con un reflector si 
tuado en su parte poste 
rior, y con uno o mas = 
dire~tores delante. Pro 
duc~ una radiaci6n uni= 
direccional principal.
La polarizaci6n puede -
ser vertical u horizon
tal. 

Sistema formado por cua 
irradiadores dispuestos 
en rombo y alimentados
por un extremo. Si el -
vértice opuesto al de -
alimentaci6n es abierto 
la respuesta es bidirec 
cional, en una lfnea -= 
que pasa por esos dos -
vértices. Si el extremo 
abierto se cierra con -
la resistencia propia.
la respuesta es unidi-
reccional en la direc-
ci6n del vértice cerra
do. la ganancia puede -
variar entre 20 y 40 ve 
ces la de un dipolo, de 
pendiendo del número de 
longitudes de onda en -
cada rama. 

lrradiador vertical de
media longitud de onda, 
alimentado en su base -
por medio de un conduc
tor adaptador de un cuar 
to de onda. Es omnfdf--
reccfonal, proporciona
polarizaci6n vertical y 
se puede alimentar con
venientemente desde un
ampl i o campo de fmpedan 
cias de lfneas de trans 
misf6n. -

Aplfcac16n. 

Utilizada para desa 
rrollar alta ganan= 
eta en una dfrec--
ci6n con poca o nin 
guna radiac16n o -= 
captaci6n en otras
di recciones. Se em
plea en todas las -
frecuencias donde -
se requieran estas
caracterfsticas y -
exista espacio dis
ponible. 

Se utiliza con pro
fusi6n donde se re
quiera alta ganan-
cia y dfrectividad. 
Se puede emplear en 
un amplio campo de
frecuencias, ·Siendo 
particularmente --
úti 1 cuando cada ra 
ma tiene de largo = 
dos o mas longitu-
des de onda de la • 
frecuencia mas baja. 
El angulo de radia
ci6n disminuye y la 
directividad verti· 
cal se estrecha al· 
au•entar la 1ong1 •• 
tud de las ramas o
a 1 aumentar la fre
cuencia de trabajo. 

Apropiada para utili 
zarl1 • frecuenci1s
superiores a los 7-
Mc/s. Se emplea nor 
malmente en frecueñ 
cias fijas debido = 
a su extrema sensi
bi 1 idad a las varia 
ciones de frecuencTa 
Su rendfmfento dtsmi 
nuye cuando la fre-
cuencfa aumenta. 
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Tipo de Antena 

Antena coaxal (an
tena de manguito) 

Antena con polari 
zac16n horizontal. 

Descripci6n 

Irradiador vertical de
media longitud de onda. 
La mitad superior es un 
irradiador relativamen
te pequeno, mientras -
que la inferior es un -
cilindro de gran diáme
tro. La alimentaci6n es 
central por medio de un 
cable coaxal de 70 a --
120 'ohms. 

Irradiador vertical de
un cuarto de onda, omni 
direccional, mopntado ~ 
sobre una superficie ho 
rizontal. Su impedancii 
suele ser de unos 36 -
ohms mhima. 

Aplfcaci6n. 

Práctica para fre-
cuenci as superiores 
a los 7 Mc/s. Se -
practica para fre-
cuencias superiores 
a los 7 Mc/s. Se -
puede utiliza~ en -
frecuencia~ prefija 
das. Las variacio-~ 
nes .de frecuencia ~ 
obligan a volver a
sintonizar la ante 
na, variando la -~ 
longitud de ambas -
mitades del irradia 
dor. Adecuada para~ 
trabajos en hasta--
100 Mc/s. 

Adecuada para pro-
duc ir ondas polari
zadas verticalmente 
1 frecuencias s~pe
riores 1 los 7 Mc/s. 
Se suele emplear\en 
frecuP.ncias de unos 
JOO"Mc/s. 



2.- OBSERVACIONES RAOIOASTRONOMICAS 
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a) Breve Introducci6n. 

Las primeras observaciones Radio-Astron6micas, fueron hechas 

con una antena inventada para radio-comunicaciones en onda corta. 

Durante los primeros anos de la Radio-Astronomfa se usaron ante-

nas de tipo rada,r, con un ancho de radiaci6n variando entre·1° en 

centfmetros de longitud de onda y 10° en longitudes de onda mayo-. 

res. Esto pronto fué desechado por los Radio-Astr6nomos. 

En el transcurso de los anos 40 y comienzos de la década de 

1950 fueron inventados muchos tipos de Radio-Telescopios. Algunos 

de los mas importantes se basaron en el interfer6metro óptico. 

Los primeros de esos Radio-Telescopios usaron la reflecci6n de la ,.. 
superfic~e del mar para prove~rse del patr6n de rayos secundario-

pero mas tarde los instrumentos tuvieron un par de antenas con e~ 

pacto variable ( esto se vera en capftulos posteriores ) . A par

tir de tales interfer6metros se desarro116 la pod~rosa ttcnica de 

sfntesis de Apertura, la cual forma la base de nuevos y numerosos 

RÍdio-Telescopios los cuales son situados para observaciones de -

Radio fuentes no cambiantes. Simultaneamente estos fueron invent~ 

dos otros Radio-Telscopios que no estan limitados en esa aplica-

ci6n. Los mejores de estos son : el enrejado de una dimens16n, el 

interfer6metro compuesto y la antena cruzada de dos dimensiones. 

En ese ~omento por primera vez se us6 la rotaci6n de la Tierra p~ 

ra sintetizar la antena de dos dimensiones a partir de la antena

unidimensional. También una gran 1 fnea base interferométrica fue

r&pidamente desarrollada. Simul·taneamente la medida ffsica de los 

viejos tipos de antena, tales como el reflector parab61ico se in

crement6 grandemente. 
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El resultado de esta actividad ha sido que los Radio-mapas -

del espacio ahora tienen en resoluci6n angular sev~ros 6rdenes de 

magnitud mejores que 20 anos antes, y una gran lfnea base interf~ 

rométrica ha permitido ~ los Radio-Astr6nomos determinar medidas -

angulares de objetos abajo de 1 segundo de arco. Ademas se ob-
~O 

tiene informaci6n simultAneamente de muchos puntos del espacio en 

lugar de solo de uno. 

Desafortunadamente gran parte de los reportes de estos desa 

rrollos han sido muy pobres o jam4s han sido escritos. 
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b) Objetivos del Radio-Telescopio. 

Uno de los objetivos es el estudio de cantidades directamen

te perceptibles asociadas con un objeto celestial, ésto es su posi 

ción angular con respecto a algún sistema celestial de coordenadas, 

su tamaRo angula~ y la densidad de flujo en cierto rango de 1ongi

tudes de onda ( o frecuencia ) de la potencia radiada la cual al-

canza el radiotelescopio. La medida angular de los objetos disponi 

bles para la observaci6n para el rango de Radio-Astr6nomos esta li 

mitado por irregularidades en la atm6sfera terrestre en muchos gr! 

dos. 

Densidad de Flujo S.- Esta es medida en términos de la pote~ 

cia reci~ida sobre unidad de &rea de una superficie la cual es nor 

mal a la direcci6n de incidencia de la radiaci6n. LI unidad es el 

Watt por metro cuadrado por unidad de frecuencia ( en ciclos por -

segundo, o hertz ) y se escribe 

W m·• H;' 

La densidad de flujo es una funci6n de 11 frecuenci1 de 11 -

cual se hacen mediciones, esta funci6n es el r1dio espectro de 11 

fuente. 

La Fig,II.2.lnosmuestra en una escala logarft111ic1 el radio 

espectro de un número de fuentes. El rango de frecuencia en el dfa 

grama 

10 MHa ('1-• 30 m) a 30 000 MHa (~· 1 cm ), incluye 11 -

mayorfa de los rangos útiles pa~a las observaciones desde la Tie

rra. Esta Radio-ventana a trav~s de la atm6sfera est' limitada en 

baja frecuencia por una reflexión ionosférica y en alt1 frecuen-

cia por una absorci6n molecular de unas bandas de agua y oxfgeno-
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en la atm6sfera. 

La escala de la densidad de flujo ilustra co1110 minuciosamen

te las energtas est6n involucradas principalmente en fuentes inte! 

sas, as1 como las densidades de flujo tan bajas COlllO Ufª' Wrn·&. H.i 1 

pueden ser medidas con los instrumentos actuales. 

Un Radio-Telescopio de gran tamano puede percibir radiacfo-

nes mayores de 10 MM, en su banda de frecuencia incidiendo en un -

Area de 104 mª y con el receptor capacitado para medir una poten-

ch de 10·•••1
• .. • 10- 1

' W. Los Radio-Telescopios esUn entre los 

instrumentos mas sensitivos construfdos por el hombre, y las 111edi

ciones son f6cf l111ente mal interpretadas debido a las interferen-

cias provocadas particularmente por las trans111isiones hechas por

el hombre mismo, las cuales con frecuencia f111plfcan potencias de 

111h de 10• W • '°_,.. 

w-11 101 

o ..., 10·1l .. ,. 
::. ....... 

lo-., .. 10·1l lo' 

~·· :e 
~ .... 
~· 10-!t 

i 
tol ._E 

111 ::s 
e " ...... e ------1) 10-u 10 

10·16 
IO 1111) 1000 10,000 

Frecuencia <•t.> 
to 1 10·1 10·1 

Long.de onda (m) 

..... 
o .... 

o::. ..., ... 
::::1 lo-... 

.... " ~ 
" ~111 

" ~~ .. .. 
~~ --lllC 
e:> " ...... e 

Ffg.JJ.2.1.-Radto-
Espectro de algunas 
radiofuentes. ST :
Sol Tranquilo o en
calma¡ Lu : Luna¡-
Ca: Fuente en Casto 
pea; Ta: Fuente en= 
Tauro (Nebulosa del 
Cangrejo); Or: Nebu 
losa de Ori6n (Fueñ 
te 6pticamente trañs 
parente ); Ju: Júpi
ter; Ma : Marte. -

52 



c) Radiaci6n del Cuerpo .Negro. 

La relaci6n entre el calor radiante E emitido por un cuerpo 

y su temperatura fue establecida primero por los extensos experi

mentos de laboratorio de Josef Stefan. La misma Ley fue deducida

después a partir ·de consideraciones te6ricas por Ludwig Boltzmann¡ 

y ahora se conoce c~mo la Ley de Stefan - Boltzmann. 

E = kT~ 

Aquf, E ~epresenta la energfa radiada por segundo por un -

cuerpo a una temperatura absoluta T, y k es una constante de pro

porcionalidad. La ley solo se aplica a los llamados " Cuerpos Ne-

gros " 

Un cuerpo negro se define como uno que absorbe todo el ca--

1 or radiante que cae sobre fl. 

Tal absorbente perfecto sera tambifn un emisor perfecto. 

Si E representa el calor en calorfas que radia el cuerpo 

negro por segundo por centfmetro cuadrado, entonces K • 1.36 x 10·.,. 

Si se mide a E en ergs/cm1 seg, entonces K • 5.7 x 10-• 

La mejor aproximaci6n de laboratorio a un cuerpo negro es un 

agujero en una caja ennegrecida. Pr4cticamente, todo el calor que 

entre por tal agujero ser4 absorbido en el interior, El terciope

lo negro o una superficie pintada mate con negro de humo absorbe

r4n cerca del 97% del calor radiante que cae sobre fl, y pueden -

considerarse para muchos prop6sitos como un cuerpo negro. Sin em

bargo, las superficies met41icas pulidas, lejos de ser cuerpos n~ 

gros, tan solo absorben cerca del 6% de la energfa incidente y r~ 

flejan el resto. La mayorfa de las substancias tienen grados de -
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absorci6n entre estos dos extremos. 

El espectro mostrado en la Fig.II.2.1 puede ser dividido -

en dos grandes grupos . 

. d) Radiaci6n Térmica. 

El espectro de ésto, esta dado con suficiente exactitud -

por la clásica aproximaci6n a la ley de radiaci6n de Rayleigh, en

las frecuencias e intensidades usualmente encontradas en Radio-As

tronomfa. Un cuerpo negro radiando en una temperatura T º K deberfa 

por lo tanto, tener un111 densidad S•"\l'ªT. El fndice espectral (ex

ponente en la dependencia de la frecuencia ) para un cuerpo negro 

radiador es entonces • = 2. El espectro de los planetas, la -

Luna y el Sol son de este tipo por lo general ( el Sol y Júpiter

tienen ademas, una componente variable no térmica ), y las co--

rrespondientes temperaturas de Radio-brillantez estln en un razo-

nable acuerdo con las temperaturas de estos cuerpos medidas por 

otros métodos. La temperatura de brillantez del Sol, cambia por un 

factor alrededor de 100 de un lado al otro en la escala de la fre

cuencia. La alta temperatura de radiación que proviene de la at-

m6sfera exterior del Sol ( la corona ) , es de· unos pocos millones 

de grados y es opaca en la radiaci6n de baja frecuencia. Esta 

es transparente en la radiación de alta frecuencia la cual por lo 

tanto alcanza la Tierra con una temperatura menor ( mis frfa ) 

de aproximadamente 10~ º K. 

Una regi6n que es en parte transparente, puede ella misma 

radiar únicamente una cierta fracci6n de la radiación normal del

cuerpo negro. Esta fracci6n es proporcional a la opacidad ( pro-
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fundidad 6ptica ) la cual en muy " claras M regiones ( formadas -

principalmente por hidr6geno ionizado ) es ella misma proporcional 

a 1/y2. La radiaci6n del cuerpo negro es•vª y la regt6n por lo -

tanto tendr& un fndfce espectral~= O ( un espectro plano ), donde 

la densidad de flujo es independiente de la frecuencia, hasta cer

ca de las bajas frecuencias la regi6n viene a ser completamente 

opaca y las curvas del espectro suben la pendiente de un cuerpo n~ 

gro radiador. El espectro de la nebulosa de Ori6n es un ejemplo -

de esta conducta general, pero fsto es complicado por la presen-

cia en la nebulosa de varias regiones de diferente densidad. 

e) Radiaci6n No Tfrmica. 

Existen procesos mucho mls efectivos en la producci6n de 

Radio-Emisiones, que los choques o colisiones aleatorios entre 

iones y electrones. Esos proces~s son conocidos con el nombre de

emi si6n no tfrmica. De estos proceso los mas comunes aparecen en 

las emisiones en un sincrotr6n ( algunas veces llamados magnettc 

bremsstrahlung ) provocados po~ electrones relattv(sttcos en su -

paso a travfs de campos magnftfcos. 

La teorfa permite un cierto rango de fndtces espectrales y 

tambtfn alguna curvatura en el espectro individual, que realmente 

se observa en un núw.~ro de fuentes. la r1dtaci6n emitida por el -

sincrotr6n puede mostrar una pol1rizaci6n lineal y esto precisa-

mente ha sido observado en muchas radio-fuentes, incluyendo la r! 

diaci6n de fondo proveniente de nuestra Galaxia. las fuentes de -

radiaci6n no tfrmtca est&n entre las mas intensas y mas interesa~ 

tes fuentes estudiadas por los Radto-Astr6nomos. Es aparente que 
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muchas de esas fuentes est4n a enormes distancias, lejanas m4s alll 

del alcance del telescopio 6ptico y se han hecho grandes esfuerzos 

en el estudio de esas fuentes y su relaci6n con las preguntas de -

la cosmologta tales como la historia y la geometr{a del Universo-

en gran escala .. 

Aparte del espectro conUnuo de la Fig 11. 2.1 hay 1 {neas espef.. 

trales que pueden ser estudiadas con equipo receptor especial. Las 

m4s conocidas lfneas espectrales est4n en una frecuencia de 1420 -

MH• ( ~ • 21. cm ) del 4tomo de hidr6geno neutral y las de una f! 

milia de lfneas que estln en una frecuencia cercana de 1667 

MH. (1- • lS cm ) del radical hidroxyl. ·Diversas recombinaciones -

de lfneas (alto n ) del hidr6geno han sido tambifn descubiertas. 

Las lfneas espectrales son extremadamente importantes porque, en

tres otras cosas, ellas hacen posible medir velocidades radiales

por medio del efecto Doppler en su frecuencia. La estructura gen~ 

ra1, y l~s movimientos en la Galaxia y en muchas galaxias exter-

nas, han sido trazadas por las observaciones de la lfnea espectral 

de 21 cm del hidr6geno neutral. 

El Sol es la fuente mls intensa y tambifn la mis variable. 

Hay en suma a la radiaci6n tfrmica " tranquila • del Sol ( " quiet 

Sun radiation " ), una componente no térmica asociada con regiones 

activas en el Sol. la densidad de flujo puede incrementarse, du-

rante una explosi6n de radiaci6n en un nivel de 10•ll W 11& H;~ 

o mAs durante perfodos de gran actividad. Esto es sin embargo, to 

davfa püquenoen comparaci6n co~·el flujo normal del Sol en fre--

cuencias 6pticas. 

las otras fuentes de Radio emisi6n en el espacio son mls -
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débiles que el Sol, pero no en un factor tan grande como en Astro

nomfa óptica. La atmósfera de la Tierra dispersa las Radio-Ondas-

mucho menos que las ondas luminosas, y algunas Radiomediciones pu~ 

den, si es necesario efectuarse en el dfa. En el ltmite superior -

de la longitud de onda de la radio ventana, aproximadamente~= 20m, 

una gran parte de la radiación de fondo de la Galaxia tiene una r~ 

dio-emisión por unidad de ángulo sólido o ~adio-brillantez·la cual 

es comparable con la radiación "tranquila" del Sol ( quiet Sun 

radhtion ) . 

En una longitud de onda de 3m ésto tiene una cafda menor que 

1% de la radiación" tranquila" del Sol.El fondo de radiación de 

la Galax~a es a~n menos significativo en centfmetros de longitud

de onda. Estos cambios ilustran la diferencia entre el espectro -

de la radiaci6n tranquil~ del Sol y la radiación de fondo de ta -

Galaxia. 

Dos objetos situados en el norte espacial, como las bien c~ 

nocidas radiofuentes en Cassiopeia y Cygnus, son rivales en long! 

tud de onda del flujo de radio energfa con la "tranquila" radia

ción del Sol que se recibe en la Tierra. 

Otras fuentes son mls débiles y el número de ést1s que pue

den ser detectado, se increment1 rapidamente a medid• que se van 

debilitando. Si las fuentes fueran igu1tes en emisión de potenci1 

y estuvieran distribuidas uniformemente en un espacio Euclideano, 

entonces el número total de fuentes n con una densidad de flujo 

S ,,,.. So podrfa ser proporcional. a so-~·• Porque de este sign! 

ficado, en cosmologfa, la relación entre n y So ha tenido oc~ 

pada la atención de los radioastr6nomos por mls de una década. 
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3.- RADIO-TELESCOPIOS DE APERTURA COMPLETA 

a) Reflectores Parab61icos. 

Los espejos ·parab61icos son comunmente usados en Astronomfa 

6ptica. 

El Telescopio mh grande del mundo en Monte Palomar, tiene -

un reflector parab61ico de 200 pulgadas de dilmetro. De manera 

similar un reflector parab61ico puede usarse para reflejar las o~ 

das de Radio y concentrarlas en el foco, donde son transmitidas -

a un receptor. Ver Fig. II.3.1 

Fig.II.3.1 Reflector P1r1b6lico. 
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Hay por supuesto diferencias entre los Telescopios 6pticos 

y el Radio-Telescopio, por ejemplo la superficie de un radio-re-

f lector1 no necesita ser una superficie pul1da 1 solo se requiere 

que sea de metal. co.no acero o aluminio, y no tiene importancta

si nay una peq4eña capa de pintura de protecci6n sobre 1.a 'super

ficie, ya que las ondas electro-magntHicas pasan a través de ell.a. 

La superf\cie puede ser una malla, ya que los huecos en ésta son 

pequeños comparados con la 1 ong i tu d de onda, de ta 1 manera que -

casi no se detecta su presencia. Otra diferencia se encuentra en 

el arreglo en el foco, en el instrumento 6ptico podenos mirar la 

tmAgen y fotograffarla. En el Radio-Telescopio, las radio-ondas

º bien ·son colectadas en una trompeta de metal y enviadas al re-

ceptor a través de una 1 ufa de ondas 1 o son transformadas a u na -

señal eléctrica por .nedio de un dipolo, donde el c1111po eléctrico 

de la onda genera un voltaje oscilante que es enviado al radio

receptor. Ver Ftg. II.3.2. 

:~~ 
( ' ,,. ........... . 
~-----

L~ 
~ ....... . 

'T•·-••\• 

Fig.II.3.2.-Colectores en el Foco. 
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A menudo se utiliza el cable coaxial para conectarlo con el 

radioreceptor. 

Un buen Radio-Telescopio tiene un pequefto angulo del haz -

que recibe, y explicaremos la importancia de este concepto. 

Un Radio-Telescopio recibe la m4xima seftal cuando el haz -

apunta exactamente en direcci6n de la fuente de radio. Si el haz 

apunta ligeramente desviado de la fuente de emisi6n sigue reci--

biendo seftal y decimos que esta dentro del haz del Radio-Telescopio. 

Es deseable que la seftal decaiga rlpidamente a cero a medida que -

el haz se mueve alej4ndolo de la seftal, de otra manera no se po-

drfa distinguir entre dos fuentes de radio-ondas que estfn muy ce~ 

canas, en la misma direcci6n. 

Lo que se necesita es un haz muy estrecho que df un muy 

buen poder de resoluci6n. 

Como se demostrara posteriormente, para poder producir un -

haz muy estrecho el Radio-Telescopio debe ser muy gr1nde comp1r1-

do con la longitud de onda que se v1 a recibir. 

Consideremos de nuevo el Radio-Telescopio apuntando direc-

tamente a la radiofuente. 

Las seft1les de radio llegan en fase • 11 apertura front1l -

del Radio-Telescopio como se ilustra en la Fig. 11.3.3 

Despufs de arribar en el reflector todas las ondas llegan 

al foco con la misma fase y se 1dicionan. No sucediendo con las • 

ondas que llegan de todas direcciones, llegando a la apertura -

del Radio-Telescopio fuera de fase, por lo tanto la seftal com

binada disminuye. La senal decae hasta cero cuando la seftal reci· 



bida en una.i1ltad de la apertura coincide en estar fuera de fase 

por co.i1pleto, ~sto significa que la cresta de una :nitad coincide 

con los valles de la otra :nitad como se muestra en la Fig.11.3.4 

A \/\/\./' 

BI \/\/\./' 

Fig. 11.3.3 Ondas arribando en fase. 

Fig.11.3.4.-0ndas arribando fuera de fase. 

Si~ es la longitud de onda y D el diinetro de la apertura, 

entonces la señal recibida es cero cuando la diferencia de h --

trayectoria es in,.en puntos 1/2 D distantes, como se muestra -

en los puntos A y B de la Fig. 11.3.4 esto ocurre cuando el ang~ 

lo 
8 es 

o 
rad = 'º). grados aproximada 

o mente. -
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Fig. JJ.3.5.- Diagrama Polar. 

Un diagrama como el que se muestra en h Ftg. -ll.3.5 es 

usado para representar el haz de un Radio-Telescopio, este es 

lh11ado a 1nenudo dtagr1111a polar, Pua un receptor el dtagrmna 

determina como la sensibilidad para la potencia recibida depende 

de la di rece Un. 

Para un transmisor al mismo diagr•a, :11uestr1 cano la po-

tencia transmi tlda varh en f unci6n de la di recci6n. 

El angulo comprendido entre las direcciones que correspon

den a la mitad de la mAxima sensibilidad es llamado el ancho del 

haz. 

El Angulo es aproximadamente igual al valor de Q obtenido -

~nteriormente, esto es: Q • 60)- grados 
o-
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Por Ejemplo un Radio-Telescopio de 25 m. de dilmetro usado 

con una longitud de onda de un metro tiene un ancho de haz de -

aprox. 2 1/2 grados. 

Algunos términos frecuentemente usados para calificar la -

efectividad de un Radio-Telescopio son "lrea efectiva" y ~ganan

cia". El lrea efectiva es el lrea qu~ capta la potencia de radio

Y normalmente es menor que el lrea geométrica de la apertura. La 

raz6n de esto es que la radiaci6n en el foco es mejor captada 

cuando proviene del cetro del reflector que de sus partes extre

mas, luego no recibe unifÓrmemente en todas las partes de la aper 

tura. Un buen reflector parab61ico tiene un Area efectiva de 

aproximadamente 60i del lrea de la apertura. La ganancia nos per 

mite conocer el aumento de potencia que se recibe en comparación 

con una antena aérea, teniendo la misma sensibilidad en todas -

direcciones. 

El lrea efectiva y la ganancia G estan relacionadas entre

st de una manera muy simple. 

El ancho del haz Q •')-/O rad, y la radiac16n efectivamen

te concentrada en un angulo s611do W ~~/Arad•, que comparado 

con un diagrama polar esfér1co igual en todas direcciones, cu--

briendo un lngulo sólido de 41' la ganancia es 4Tr /W'. Sustit~ 

yendo: 11o1 = , tendremos: G • 

Ahora tenemos dos buenas razones por las que deseamos un -

Radio-Telescopio grande. Primero recoge m•s radiación, mientras 

mayor sea el Area de la apertura mayor serl la potencia recibida 

y en segundo lugar el ancho del haz es mis estrecho por lo que -
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se tiene mayor poder de distinci6n entre fuentes cercanas, y por 

lo tanto se pueden encontrar formas m&s precisas de la estructu-

ra de una fuente. 

Notamos también en el diagrama polar de la Fig. 11.3.Sque

tiene pequenos 16bulos fuera del haz principal. 

Fig.II.3.6.- a) Ondas llegando en fase al foco 
b) Diferentes patrones de longit~ 

des llegando al foco• ondas -
fuera de fase. 

\ 

Estos 16bulos se deben a una cancelaci6n incompleta de las ondas 

a través de la apertura. Estas pueden ser ~olestas cuando se in-

vestigan radiofuentes de poca intensidad en el haz principal y la 



radiación del sol se estl percibiendo en uno de los 16bulos lat~ 

rales. Aún las fuentes de radio-ondas del terreno pueden ser ca~ 

tadas por este lóbulo en receptores muy sensibles. Por lo tanto

los lóbulos laterales deben de mantenerse tan pequeños como sea 

posible, y vari~s precauciones se toman para el diseño de las an 

tenas que lo hagan posible. 

El principal problema de Ingenierta no es solo hacer un 

gran paraboloide direccionable, sino también que la superficie -

sea realmente parabólica. La Fig. II.3.6 ilustra los efectos de

irregularidades en la superficie. 

Si la superficie desvta las señales mis de una fracción de 

la long;tud de onda, causarl·que las ondas lleguen al foco fuera 

de fase y las señales no se sumarln mis. Mientras mas grande es -

un Radio-Telescopio, mis diftcil es que cumpla con la precisión -

requerida. Usualmente las especificaciones indican que a una lo~ 

gitud de onda dada la superficie no debe.tener mas de?--/16 de -

desviación del paraboloide teórico. 

Debido a esto es mucho pedir para un Radio-Telescopio di-

reccionable, de cientos de pies de dilmetro que solo tenga des-

viaciones de 2 mm, cuando se estuviera recibiendo en~=3 cm por -

Ejemplo. Ocurren distorsiones en el paraboloide debidas a los e! 

fuerzas que sufre la estructura, causadas por su propio peso y -

añadiremos a ésto las deformaciones provocadas por el viento y -

la temperatura. 

Todas estas desviaciones. son mayores a medida que es mis --

grande en diámetro y se vuelve gradualmente mis diftcil mantener-
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ésta exactitud dentro de 1/16 de)., se han hecho intentos de co

rregir las deformaciones con algo que lo contrarreste, haciendo-

más fuerte el reflector y la montura, sin embargo cualquier co~a 

que se haga las deformaciones se incrementan con el tamafto Y se -

llega a un ltmite de lo que es mecAnicamente posible. Aunado a -

los problemas estructurales está el costo que aumenta rápidamente 

llegando a ser prohibitivo en todos los casos. 

Un ejemplo de un reflector parab61ico dirigible lo mostra-

mos en la Fig. II.3.7 

A pesar de que el Radi~Telescopio Australiano no es tan -

grande como el de Jodrell Bank, es mucho mas preciso, por lo ta~ 

to capaz de operar con longitudes de onda mas pequeftas y·produ-

cir un haz más estrecho. La construcci6n del Radio-Telescopio -

Parkes (Australia) Fig. 11.3.8, fue aligerada limitando la dire~ 

ci6n en la elevaci6n a 30~ El.ancho del arco, a lOCmde longitud 

de onda es de 7 1/2 minutos. 

Para observaciones a pequeftas longitudes 4e onda hasta de-· 

varios mm un Radio-Telescopio completamente direccionable fue -

construfdo en Serpukhov en U.R.S.S. en 1958 y tiene un ancho de 

haz de 2' a 8 mm de longitud de onda. Ffg. II.3.9 a y b 

Hemos mencionado que hay un lfmite practico para el tamano 

de los Radio-Telescopios, determinado por el costo y los proble-

mas mecánicos para cumplir con la precisi6n requerida. Los lfmi

tes estructurales no se pueden especificar precisamente y la -

construcci6n de grandes Radio-Telescopios direccionables presen

tan un reto a la habilidad Ingenieril e Ingeniosidad. En t~rminos 



de nuestras presentes ideas de posibilidades mecánicas, es facti

ble construir un Radio-Telescopio de 100 pies, con escasos milf-

metros de longitud de onda y un haz de 1' de ancho. o uno de --
2 

500 pies de~ en 21 cm, con un haz de 5' o uno de 1000 pies con -

1 m de longit~d de onda con 12' de haz de ancho. El costo de -

estos equipos resultarfa extremadamente alto, especialmente cua~ 

do debemos tener en cuenta que la precisi6n que se requiere al -

apuntar hacia un objeto no debe exceder del 10% del ancho del --

haz. 
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Fig. II.3.7 

Radio-Telescopio de Greenbank, West Virginia, 
1965. Con un reflector parabólico de 43 m. de 
diámetro. 
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Fig. 11.3.8 

Radio-Telescopio CSIRO de 64 m. de diámetro 
en Parkes, Australia. ().."' 10 Cm.) 
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Fig. 11 .3.9 a 

Radio-Telescopio de 22 m. de di&metro en el -
Instituto Lebedev de Ffsica, en Serpukhov, -
cerca de Moscú. ( '). - 1 min. ) 
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Fíg. 11.3.9 b 

Otra vista del Radio-Telescopio de 
Serpukhov. 



ji u,..... 

./ 

Fig. 11.3.10 

Radio-Telescopio de 46 m. de diámetro del Radio
Observatorio de Algonquin. Canadá. ( 1- '""' 3 Cm). 



Fig. II.3.11 

Esta comoosici6n fotográfica nos muestra el ~adio
Telescopio de Haystack en el M.I.T. Lincoln -----
laboratory, U.S.A. El reflector parabólico de 36.6 m. 
de diámetro está protegido contra la lluvia y el vien 
to, por una cubierta de plástico. ( r 'V 3 Cm.). -

73 



b) Reflectores parcialmente dirigibles, or1entables con 
Direcci6n Parcial. 

Debido a las limitaciones inherentes en tamafto de los pa

raboloides dirigibles, ,se han intentado diseftar Radio-Telescopios 

en los cuales la superficie reflectora est6 fija, o si es movi-

ble, est6 soportada por el terreno en varios puntos, de mnnera -

que su peso y costo, no se incrementan tan rapidamente cuando -

aumenta su tamafto, romo sucede con los paraboloides dirigibles. 

La Fig. II.3.12 nos muestra dos variantes muy importantes

de reflectores parab61icos cil,ndricos, usados como instrumentos 

de Tr6nsito Medio o Meridiano. 

Fig.II.3.12.- Reflectores parab61icos cil,ndricos 
a) En este-oeste antena dirigible -

en elevaci6n. 
~) Una comb1naci6n Norte-Sur de an

tena con d1reccionabilidad elEc
trica de la re~puesta de la ant! 
na. 
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Uno está alineado a lo largo de los ejes este-oeste y puede 

ser dirigido en altitud, pero las conexiones eléctricas est4n fi

jas. Los ejes principales del otro son norte-sur y la respuesta -

de la antena puede ser dirigida eléctricamente por la suma de las 

salidas de los dipolos, en la ltnea focal en diferentes combina-

ciones de fase, antes de enviar las seftales al receptor. 

No hay movimiento de partes y el reflector puede, por eje~ 

plo estar formado por una superficie reflectora en una excavaci6n 

cil tndrica en el terreno. 

Este Radio-Telescopio tiene la desventaja que tiene una 1! 

nea focal en lugar de un punto focal, y poréstotodos los dipolos 

en la Hnea deberAn ser cambiados si se desea trabajar en una lon 

gitud de onda diferente. 

Por otra parte una de las ventajas que ofrece este Radio-

Telescopio es que es mucho mh barato que constru.ir un parabolo! 

de dirigible completo de la misma apertura, pero si se desea un 

haz del tipo " Pencil Beam" en lugar de uno del tipo "Fan Beam•, 

entonces 11 apertura deberl tener mis o menos las mismas dimensi.Q_ 

nes este-oeste y norte-sur, desapareciendo asf muchas de las ven

tajas en costo. 

Otros dos reflectores de apertura completa del tipo Trlns! 

to Medio se muestran en la Fig. ll.3.131 

La antena Kraus tiene un reflector plano movible que de--

flecta la energfa que llega, dentro del paraboloide fijo, y de -

ahf se refleje la seftal al foco. Esta antena es anlloga al Tele! 

copio horizontal fijo con un espejo plano movible, usado algunas 

veces en Astronomta Optica. 
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Fig.11.3.13.- 1) Anten1 reflector• tipo Kr1us. 
b) Antena reflector• tipo Pulkovo. 

Una ve'rsi6n muy gr1nde del Radio-Telescopio Kraus, recien

temente construfdo en Naucay, Francia, tiene una apertura de 670ft. 

de largo y 120 ft. de altura. 

La antena Pulkovo no tiene un espejo plano movible. El r! 

flector primario consiste de un gran número de platos reflectores 

los cuales se pueden ajustar individualmente para formar p1rte,

de la superficie de un gran paraboloide. El haz puede ser movido 

en el plano meridiano, por medio del reajuste de posiciones e 1n-
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clinaciones de todos los platos reflectores individuales, de tal 

forma que se forme parte de otro paraboloide. Fig. Il.3.13b 

En algunas ocasiones se usan superficies reflectoras esféri 

cas en Radio-Telescopios. Estas a diferencia de los paraboloides

·ºº tiene ejes ópticos principales y pueden recibir radio ondas -

en un gran rango de ángulos, sin ser ~ovidas. ( Fig. 11.3.14 a) 

(•) 

Fig. JI.3.14 

La trayectoria del cuast-foco de los haces es una superfi

cie esférica concéntrica de 1 del radio del reflector y 11 a~ 
2 

tena de alimentación puede ser movida sobre esta superficie pa~1 
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absorber el flujo energético proveniente de diferentes partes del 

espacio. Alternativamente, muchas antenas de alimentaci6n fijas

con receptores individuades, pueden ser situadas en esta superf! 

cie y usarse simult&neamente, permitiendo de esta manera construir 

una "imagen" del espacio. Esto no es muy econ6mico para usar --

Gnicamente una pequefta parte del reflector del cual los haces -

pueden ser trafdos al foco sin aberraci6n esférica excesiva. Una 

antena de alimentaci6n lineal radial o un espejo secundario de -

forma especial como se muestra en la Fig. II.3.14 b hace posible 

colectar la radiaci6n desde una parte mucho •4s grande de la su

perficie reflectora. 
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Otro tipo de reflector fijo puede mencionarse: el arreglo -

de dipolos en un plano fijo, con un reflector plano y una direc-

ción eléctrica del haz. Este tipo de reflector solo se usa en me

tro y decfmetros de longitud de onda. Grandes aperturas ( digamos 

de 104 longitud~s de onda) requerirfan un impráctico gran número 

de dipolos y conexiones. ( 108 ). 

Consideremos por un momento que poder de resolución se re

quiere en Radio-Astronomfa. El Sol y la Luna tienen un tamafto ang! 

lar de 30 minutos de arco •. Andrómeda que es la Galaxia espiral 

más cercana a la nuestra, se extiende por algunos grados. 

Para distinguir caracterfsticas en estas fuentes no deben -

de exceder de algunos minutos de arco. Pero estos objetos son co~ 

parativamente grandes en el espacio. Si se van a estudiar deta--

lles d~ los objetos Astron6micos pequeftos debemos mejorar la res~ 

luci6n que proporcionan los Radio-Telescopios completamente dire~ 

cionables. 

Un método de disminuir el alto costo y los problemas de In

genierfa de los grandes Radio-Telescopios como ya se dijo anterio! 

mente es restringir el direccionamiento a solo elevación y util! 

zar la rotación de la Tierra para rastrear a travfs del espacio. 

Un Radio-Telescopio de Tránsito Medio o Meridiano, opera -

bajo este principio, este es fijado a una cierta elevaci6n hacia 

elsur, y los objetos pasan a través del haz del Radio-Telescopio. 

Este método tiene una restricción, que el objeto estudiado puede 

ser examinado una sola vez por·dfa como cruza el meridiano. 

Existe un Radio-Telescopio de este tipo de 300 ft de di! 
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metro en el Observatorio Nacional de Astronomfa en U.S.A. en 

Greenbank West Virginia. 

Otra soluci6n es partir de la apertura circular y tener un 

Radio-Telescopio cerca ,del suelo, aligerando la estructura. 

El haz mostrado en la Fig. JJ.3.15 es de la forma abanico -

" Fan-Shaped" estrecho en un plano en el sentido de la dimensi6n 

a lo largo pero ancho en el plano vertical. 

Sup6ngase que un haz del tipo abanico "Fan Beam" es usado 

para examinar una fuente como el Sol. El haz en algún instante· 

recibe radiaci6n de una franja del Sol, donde el haz intersecta 

el disco solar como en la Fig. 11.3.16 

Fig. 11.3.15 

fan beam 

( 
.. !~\ ------- Parte del disco 

) 

Solar en el haz. 

~' ~ 

, Fig.JJ.3.16 
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A manera que el Sol se mueve en el espacio. el haz se des

plaza a través del disco solar. Un haz como este. estrecho en una 

dirección, puede ser útil para examinar que tanta radio-emisi6n -

proviene de diferentes partes de una fuente~ 

Hay algunos casos de Radio-Telescopios construidos en for-

maciones naturales del terreno. ( solucionando asf el problema -

de la edificaci6n de grandes estructuras ) como el reflector es-

férico de Arecibo en Puerto Rico que tiene un diámetro de lOOOft. 

siendo ést'! el más grande del mundo. Fig. 11.3.17 

fiq. 11.3.17 
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La dirección del haz en este Radio-Telescopio puede ser al

terada en 20º de la vertical, desplazando la antena de alimenta-

ción. Tal movímiento de la antena de alimentaci6n no sería permi

cible con un reflector parabólico, pues ditorcionarfa el haz. Pa

ra eliminar esta dificultad el reflector se construyó esférico 

y ésto introduce un nuevo problema, porque aunque la antena de ali 

mentación puede ser desplazada para alterar la dirección del haz 

como ya se dijo una superficie esférica no es la forma ideal pa

ra un reflector perfecto. Para remediar ésto se disenó una antena 

de alimentación especial para corregir esta desviación del refle~ 

tor esférico, a partir de un perfil parabólico de corrección. De 

tal man~ra que la facilidad para alterar la direcció~ del haz es 

obtenida m4s bien por métodos indirectos. 

Hemos visto como es posible fabricar Radio-Telescopios may~ 

res, construyéndolos cerca del terreno y limitando su direcciona

miento, adem4s de esta manera se incrementa la sensibilidad por

que el 6rea de colección es mayor y por lo tanto se mejora la r! 

solución angular. Estos instrumentos de gran apertura son Radio

Telescopios extremadamente útiles, pero desafortunadamente la r! 

solución no cumple con los requisitos de ~uchas investigaciones

en Radio-Astronomfa. El reflector de Arecibo trabaja hasta 75 cm. 

en longitud de onda con un haz de 9'. Un nuevo Radio-Telescopio -

Francés con longitud de 200 m puede trabajar con una longitud de 

onda de 21 cm. y un haz de S'. Muchos objetos distantes en el es

pacio tienen dimensiones angulares de menos de 1'. De hecho en -

muchos casos se desea una resolución de 1" o menos, para coordi-
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narse con instrumentos 6pticos. Por ejemplo : Si intentaramos ide~ 

tificar una fuente de radio con un instrumento 6ptico apenas vis! 

ble con un Radio-Telescopio, en el espacio lleno de estrellas.ne

bulosas y galaxias, necesitamos conocer la posici6n de la Radio-

fuente con una precisi6n de 1" . Ahora digamos queauna longitud -

de onda de 20 cm. un Radio-Telescopio sencillo dando un ancho de 

haz de 10" serfa aproximadamente de 3 millas de dUmetro. la sol.!L_ 

ci6n a este dilema se comenta en la secci6n de interfer6metros. 

c) Arreglo de Dipolos. 

Un tipo comparativamente de antena, a veces usado en Radio

Astronomfa, es un arreglo de dipolos, con una malla plana como r! 

flector en la parte posterior. Los dipolos son conectados entre -

sf y la se~al combinada es mandada al receptor. En la forma mis -

simple del sistema los dipolos son colocados horizontalmente so-

bre el terreno, obteniéndose asf un haz vertical. Fig. Il.3.18 

//.///~ 
/,, //, < 

//././_.-'. 
'/,'.· .. 

(a) lb) 

f,fg.Il.3.18.- a) Gran arreglo de dipolos obte
niéndose un "fan Beam". 

b) Arreglo cuadrado de dipolos o~ 
teniéndose un haz estrecho. 
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El haz puede sufrir una deflecci6n introduciendo una dife-

rencia de fase entre los elementos del dipolo, alterando las di-

mensiones de los alimentadores de conexi6n. Proceso que parece -

complejo. pero se pueden conectar switches, que proveen de dife-

rentes longitud~s en los alimentadores. 

Un arreglo de dipolos solo se puede usar para una longitud. 

de onda determinada, porque para recibir en diferente longitud de 

onda, todos los dipolos y alimentadores deben ser ~amb1ados. La

ventaja de e~te tipo de Radio-Telescopio, es que una vez aceptado 

que trabajara con direccionamiento fijo y una frecuencia acepta

ble, se puede construir un gran Radio-Telescopio, por ejemplo: 

un arreglo de dipolos horizontal construfdo por un c1entffico am! 

ricano de nombre Bowles para estudios de radar en la alta atm6sfe 

ra cubre 22 acres de terreno. 

El dipolo con un reflector es el elemento m•s simple de a~ 

tena. pero existen otros tipos con los que se obtienen mas ganan 

cia por elemento. Algunos ejemplos son el dipolo con reflector en 

angulo recto, y un tipo de antena con d1reccfonadores en el fren

te del dipolo fue dfsenado por un Japonés de nombre Yagi. Otro -

tipo es el de h~11ce que es un elemento con polarización circu-

lar. Los 3 ejemplos se muestran en la Ffg. II .3.19. 
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Fig.11.3.19 

d) El Radio- Telescopio Cassegrain. 

En un intento para superar las limitaciones impuestas por -

el pequeño radio F/D, del Radio-Telescopio común. en la formaci6n 

de imagen los inventores han producido el doble espejo de 6ptica 

del sistema Cassegrain, en Radio-Telescopios. Un Radio-Telescopio 

reflector Cassegrain se muestra.en la Fig. 11.3.20 . 
. 1 

F 1 g. 11. 3. 20. -

o------ --,' ,, 

'· /1 

1: 

El patr6n de rayos en un Radio-Telesc~ 
pio Cassegrain consiste de un reflector 
parab61ico primario BE y un reflector
hiperb61ico secundario CO. 
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Un gran espejo parabólico BE y un pequefto reflector hiperbólico -

continen un foco común en O. El segundo foco está respectivamente 

en infinito y en E. A partir de la geometrfa de las superficies -

tenemos para la parábola AB+BC+Cd = constante y para la hipérbola 

CE-CD = constant~. Sumando éstos tendremos AB+BC+CD = constante.

lo cual implica que los rayos paralelos llegando (provenientes) de 

la dirección axial son llevados a un foco en E • Esto es convenie~ 

te para poner E cerca de la superficie del paraboloide. En la Fig. 

II.3.20 vemos que la longitud efectiva focal de Radio-Telescopio 

ha sido incrementada a f f 1 /fa la cual muchas veces es más 

grande que f~ . De este modo un gran foco de Radio-Telescopio, -

puede ser producido sin algún' alargamiento de la estructura, en-

frente del espejo principal. Con tal incremento en la longitud f~ 

cal puede ser esperada una mejorfa en la capacidad de formaci6n -

de imagen del Radio-Telescopio ya que la f nvestigaci6n en 6ptica 

nos muestra que esto es asf. El tamafto ( en longitud de onda) de 

li antena de alimentación en E debe ser por supuesto mucho más -

grande que el que se requiere para una antena convencional de pe

quefto foco, ya que debe iluminar eficientemente el pequefto ángu

lo sólido ocupado por el .espejo Cassegrain. 

En sum1 para mejor1r la potencialidad en la formaci6n de -

imagen la antena Cassegrain tiene 2 ventajas. La primera es que la 

antena de alimentación puede ser situada muy cerca del radio re-

ceptor en un mecanismo estable y de fácil acceso, cerca de la ci

ma del reflector principal. 

Esto es muy importante para receptores de bajo ruido t1les 



como masers. 

La segunda ventaja, es que el recogimiento paralelo "Stray 

Pickup" de radtaci6n, por la antena de alimentaci6n, es de la que 

viene en dirección del cielo, la cual es relativamente frfa en -

longitud de ond~ corta, en vez de la de la tierra relativam~nte -

caliente. De aquf que la cantidad de ruido térmico introducido en 

el sistema es conservado en un bajo nivel. Con un Radio-Telescopio 

Cassegrain con doble reflector la exactitud de la superficie de -

los espejos debe ser mejor.que con un instrumento sencillo de re-

flexión. 
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4.- RADIOTELESCOPIOS DE APERTURA INCOMPLETA 

La razón pa a el término Apertura Incompleta debe quedar cla 
. ·: 

ro a partir del contenido de esta secci6n. Esto implica que pode--
1 

mos lograr µna resolución angular correspondiente a una gran sim-

ple apertura compJeta de Radio-Telescopio, aún cuando dejemo~ fue 

ra grandes porcio es de la apertura. 

El Radio in erfer6metro fué usado para este propósito en ~a 

corta historia de la Radio-Astronomfa. El interfer6metro tiene un 

interés especi~l, desde el punto de vista te6rico, debido a que -

constituye la has fundamental para el desarrollo de Radio-Teles-

copios de apertur incompleta. 

a) Radio-Interfer6metro. 

Vamos a con iderar otro aspecto del problema de obtener haces 

angostos y alta r soluci6n. La posibilidad de aplicar interfer6me

tro a la Astronom a 6ptica fue propuesta por Fizeau en Francia, -

ha~e un siglo. Lo primeros experimentos fueron hechos por Stepahn, 

pero la interferom trh astron6mica se le atribuye a Michelson, --

quien en 1891 us6 con éxito el método para determinar las dimensio 

nes de las lunas e Júpiter. M&s tarde en 1920 con la ayuda de ---
·, 

Pease en el obser atorio de Mt.Wilson en U.S.A. se realiz6 la pri-

mera medición del di&metro de una estrella. 

La introduc i6n de los métodos del interfer6metro a Radio-

Astronomta en 194 , por parte de grupos cientfficos en Cambridge-

yen Australia, pr 

de Radio Resoluci 

demostraron su gran valor en el incremento 
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El radio-interfer6metro consiste de 2 antenas separadas co

nectadas entre sf como lo muestra la Fig. 11.4.1 

1 1 

Fig.11.4.1 

La seftal que llega 1 las antenas se combina en el receptor. 

La 11nea que une a las 2 antenas es llamada· la lfnea base, 

para entender la operaci6n del interfer6metro, imagine que esta-

mos observando una fuente de radio distante, ·y nos permite ver c~ 

mo la seftal en el receptor depende de la d1recci6n de la fuente.Si 

la direcci6n de la fuente esta en angulo recto con la 11nea base, 

las seftales en las dos antenas estln en fase y por lo tanto se su 

man como lo muestra la Ftg. ll.4.2a. 

Un pequefto tiempo despu~s la fuente aparecerl con alteraci~ 

nes en su direcci6n relativa con respecto a la 11nea base debido a 

la rotaci6n de la Tierra. 
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Fig.JI.4.2 (a) 

Consecuentemente, las ondas en las dos antenas no llegan en 

fase. Cuando la diferencia de trayectoria es la mitad de la ·longi

tud de onda, como se muestra en la Fig.1J.4.2b, las seftales en las 

dos antenas estAn completamente fuera de fase y se cancelan una -

con otra. 

. .. .. ... .. .. .. .. .. ... ... 

Fig.11.4.2 (b) 

La parte positiva de la radio-onda llega al receptor. cua~ 

do al mi~mo tiempo estA llegando la parte negativa de la radio 
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onda de la otra antena y el resultado por lo tanto es cero. 

Como la fuente se mueve alrededor, las ondas entran en fase 

nuevamente. El máximo de la señal se obtiene otra vez cuando la -

diferencia de trayectoria es la longitud de onda completa como se 

muestra en la F.ig. Il.4.2c. 

Fig. 11.4.2 (e) 

Como la fuente continúa moviéndose, las ondas alternadamen

te entran y salen de fase, dando por resultado una serie de maxi

mos y mfnimos. 

En la Fig. Il.4.2c nosotros vemos que si Les 11 longitud -

de la ltnea de base, entonces un cambio de Q en direcci6n de 11 

fuente nos provoca una diferencia de trayectoria L Q. Entonces 

L g =,..; Q = 'J./L rad (60')../L grados aproximadamente). 

El patrón - recepci6n1nterferom~trica entonces pasa a tra-

vés de una serle de m&ximos y mfnimos entonces el ancho de cada -

lóbulo esU dado por Q = ,../L. 
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El efecto de conectar las dos antenas como un 1nterfer6me-

tro es dividir el 16bulo de una antena sencilla en múltiples 16bu

los. como se puede ver en Fig. 11.4.3 

(•) (b) 

Fig.11.4.3 

Una buena potencia de resoluci6n se obtiene de lo estrecho 

de los 16bulos. Como el ancho del 16bulo depende del espacio L 

entre las antenas~ nosotros podemos hacer este espacio grande. por 

ejemplo: podrfamos tener una distancia L de una milla ( entre las 

antenas ) pero diffcilmente podrfamos imaginar una edificaci6n de 

un Radio-Telescopio dirigible sencillo. de un• milla a trav~s de 

su apertura. 

La salida del receptor del interfer6metro es una serie de

m¡ximos y mfnimos como lo muestra la Fig. 11.4.4 

; _,...,. . . , .......... , ...... '• ·--·'-
Fig. 11.4.4.- Potencia recibida de un punto de la 

fuente. 
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(it) (h) 

Fig.11.4.5.- a) Potencia recibida desde diferentes 
partes de la fuente. 

b) Potencia resultante de la fuente. 

El diagrama representa 11 salida debida a un punto fuente -

que pasa a trav~s del campo de visi6n de las antenas. 

La direcci6n de la fuente puede ser encontrada con bastante 

exactitud en el patr6n de franjas. En el mAximo central, la dis-

tribuc16n de fuente es exactamente en Angulos rectos a la lfnea -

de base del interfer6metro. Podemos usar el interfer6metro tam--

bi~n para medir el tamafto angular de una fuente. Si nosotros obse~ 

vamos un punto fuente el mfnimo cae a cero, pero si la fuente tiene 

una extensi6n apreciable podemos estimar a cada parte del punto -

fuente y encontrar el efeoto combinado como se ve en la Fig.11.4.5 

El patr6n de interferencia resultante no es mas grande que cero -

en el mfnimo. 

El radio (Pmax-Pmin) (Pmax+Pmin) es llamado la franja v1s1-

ble y su valor indica el ancho angular de la fuente. 
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b) Radio Iriterfer6metro de lspacio Variable 

Podemos derivar mis detalles. acerca de la estructura de -

una radiofuente por medto de la m~dici6n de la franja visible en -

los diferentes espaciamientos de las antenas del interfer6metro.El 

proceso involucra la sfntesis de Fourier. la cual nos dice que -

cualquier grafica o mapa representando una estructura. puede ser -

fonnada por la suma de muchas ondas senoidales de amplitudes y fa

ses diferentes. El observar una fuente con un tnterfer&netro en di-

ferentes lonyitudes de lfnea base. nos presenta una de las formas 

Je obtener esas ondas senoidales. que por medio de sus combinaciones 

nos permitiran definir la estructura de la fuente. con mucho lds -

detalle. que una antena sencilla de las mismas di•enstones en 1per

tu ra1 como lo es el maxtmo esp1cto ... 1uulo entre las in.tenas.del tn.• 

terfer6metro. Podemos ilustrar la apertura equivalente en la si--· 

gutente forma. 

Cuando el espacio interfere111ftrico se varh 1 lo largo de una 

1 fne1 únicamente, la apertura equ iY a lente es larga y estrecha COllO 

se i11uestr1 en la Fig.: 11.4.6 

A o o • •· 1 

(1) (bl 

Fig. 11.4.6.- •b) lnterfer6metro con espacio variable. 
) Apertura sencilla. 

M 



Tal apertura nos produce un haz del tipo abanico "Fan Beam"; si no

sotros queremos obtener un haz del tipo lápiz "Pencil Beam", enton

ces deberemos tener una amplia apertura, tanto en longitud como en 

altura. l:n interfer6metro con espacio variable es la soluc16n a es

te problBaa. Un buen mªtodo es tener un interfer6metro de e~pacio-

variable en forma de una T, como se muestra en la Fig. II.4.7a po

denos entonces separar las antenas en alguna direcci6n y en cual

quier espacio según nos permita la mbima longitud de los rieles. 

~~~~--'-~-·-f~ 
R.ld10 
1e1ncop•• 

Ffg. JI.4.7a.-· lnterfer6•etro con longitud base 
variable. 

ln este sistema, un riel es usualmente alineado Este-Oeste -

I el. otro Norte-Sur. Para encontrar las posiciones precisas de las 

fuentes en el espacio, la alineaci6n lste-Oeste se emplea para me

dir la ascenci6n y la Norte-Sur para medir la declinaci6n. Por la 
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variación Je la lfnea base, entre hs antenas, las estructuras de· 

las fuentes pueden ser examinadas. Un interfer6metro de este tipo.

es el koyal l\adar Estalilish111ent, en Malvern. fig. ll.4.7b 

Fig. ll.4.7b 

Actualmente un interfer6metro, es m&s flexible con respecto 

a su lfnea base, de lo qul! hasta aquf se ha expuesto. Debido a que 

los dos Radio-Telescopios son diriJibles, no estamos limitados a· 

observar en &ngulos rectos, con respecto a la lfnea base del terre

no. Suponiendo que observamos con diferentes &ngulos, como se mues

tra en la fig. 11.4.8, tendremos que la lfnea base efectiva es bC. 

(on antenas direccionales, por lo tanto, se tiene mayor liber

tad en variar la lfnea base efectiva. f46tese que la onda en C, lle

,ia al receptor por el patr6n CA t /10, mientras 4ue en B la ondi • 

vtaJa a lo largo de Bfi. para t9ualar estas longitudes de patrones, 
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Fig. 11.4.8.- Longitud base efectiva (BC) de un 
interferemetro dirigible. 

las longitudes de los cables en la uni6n o. deberh ser ajustados 

en fo nn a acorde. 

Cabe mencionar aquf, que un radi.o receptor acepte seriales -

en una banda de frecuencias centradas por una frecuencia principal 

f. 

Consecuentemente, un rango de frecuencias ligeramente dife

rente ( v sus correspondientes longttudes de onda.) son recibidas 

al mismo tiempo. Los 16bulos tnterferomEtricos coinciden, cuando 

la diferencia del p1tr6n total en la unt6n es. cero. 

Si. las longitudes del patr6n son desiguales, los 16bulos no 

coinciden exactamente en las diferentes longitudes de onda, de ma

nera que las franjas se obtienen borrosas, si el receptor tiene -

un ancho de banda grande. f.sto debe estudiarse cuidadosamente, -

cu ando se diseñan sistemas interferométricos. 

c} Esquema funcional del Radiotelescopio lr.terferomEtricó. 

Si una radiaci6n esU incidiendo en una apertura, nosotros

podemos imaginar que la apertura est( compuesta de una reja de --
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pequeiic:,s elementcs, cada uno de los cuales est~ colectando energfa 

y transfiriéndola a un receptor común en donde todas las contribu

ciones individuales son sumadas l Fig. ll.4.9 l 

Fig.11.4.9.- Una antena
rectangular considerada
como un ensamble de pe-
queños elementos. 
a) Los espacios entre el! 

mentos, tomados de dos 
en dos en un tiempo se 
muestran en la parte -
inferior del diagrama. 

b) Los espacios entre el! 
mentos X y todos los -
otros, más los elemen
tos Y y todos los otros. 

ln el receptor la contrtbuci6n proveniente de cad1 elemento pro-

ducirl1 separadamente, en un patr6n de interferencia con cada uno 

de los otros, N-1 elementos. E.1 efecto total puede ser visualizado 

como N lN-1) /2 patrones de tnterferencia superpuestos. 

ll espacio L de los rangos de interfer6metros elementales de 

;nuy pequeñas distanchs a máximas distancias disponibles en la -

apertura y todas 1 as orientaciones de los ejes son representad as. 

ln el cuadro de apertura de la ftg. ll.4.9b el N-1 patrones 

de interferencia de X con todos los otros mh el 1~-2 de Y con to-

dos los otros cubriendo todas las distancias y direcciones que 

fueron encontradas en el U (N-1)/2 patrones de la Fig. ll.4.9a de

ben es·os 2 N-3 patrones contener la '11isma infor.naci6n que los 

tt c~-1)/2 patrones. 
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Esto viene a parecer en cierto modo que hay gran redundancia 

en la fnformaci6n acumulada en una antena de apertura completa y -

que podrfa ser postble que se trazara una apertura en la cual to-

dos los espacios esenciales y orientaciones de ejes para los patr«t. 

nes de interferencia necesartos sean presentes, pero por lo cual 

el total de irea es mucho mis reducido. 

Esto en realidad es la base para la estructura de las antenas, 

lo cual ha venido desarroll,ndose por los RadioAstr6nomos. En la -

Fig. Il.4.lOa tenemos 2 rayas formando una T invertida. La raya -

vertical A es cortada en fÑ1 secciones y la raya horizontal B 

es cortada en 2 partes. Hay 2 N dtferentes pares fnterferomftri-

cos que pueden ser obtenidos a partir de cada elemento de A con -

cada elemento de B. Esos 2 N pares interferomftr1cos representan -

todos los espacios y distancias encontrados en el N (N-1)/2 fntet 

fer6metros de la apertura C de 1~ f1g. 11.4.lOa. 

• • • • • • • • 
• • • • • • • • 
• • • • •• • • • 
• • • 

' 
• • • 

8 • • • • • • 
w w 

Fig. 11.4.10 
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En un caso similar puede verse que la matrfz regular 8 de P! 

queños elemen~os mostrada en la Fig. 11.4.lOb, cuando combinada -

con un elemento grande de A ( la cual tiene las dimensiones de la -

matrfz de elemento espacio ) produce un sistema interferométrico -

en el cual se representan todos los espacios y direcciones ~ue PU! 

den encontrarse en un cuadro de apertura completa teniendo dimen-~ 

siones igual a B/2. 

d) Sfntesis de Apertura. 

La simulaci6n de una gran abertura por medio de un espacio 

variable de interfer6metro puede ser considerado en diferentes -

formas como sigue: sup6ngase que nos imaginamos una gran abertura 

dlvidida como lo presenta la Fig. 11.4.11 y que tenemos un Radio-

Telescopio justamente del tamafto de una pequena secc16n. Si pode-

mos entonces situar en la posici6n de cada secci6n en turno y coM

binar las seftales conjuntamente entonces debemos tener el mismo r! 

sultado que se tiene con una gran abertura completa. A este proce

so se le llama Sfntesis de Apertura. 
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F1g. tt.4.11.- Sfntesis de Apertur1. 

Para 11 combin1ci6n de 11~ contribuciones de 11s diferentes 

secciones nosotros debemos conocer como los movimientos de ond1 -

estin rel1cionados entre sf en f1se. El Mejor c1•ino p1r1 incluir . ' 

la rel1ci6n de f1se entre lis secciones es obtener 11 s1lid1 de 2 

secciones Junt1s, en otr1s p1l1br1s con un iftterfer6metro. Por -

ejemplo: las secciones A y B del diagrama pueden to•1rse Junt1s.

Las antenas C y D pueden d1rnos 11 mism1 respuesta que A y 8 por

que el espacio relativo es el mismo p1r1 1mbos. Esto simpliftc1 -

el procedimiento, únic1mente necesitemos encontr1r cueles posici~ 

nes relativas ocurren en 11 1pertura, haciendo las observ1ciones

con un interfer6metro representando los 2 elementos y entonces -

combinando las s1lidas juntes en el c1mino recto obtendremos el -

101 



resultado para una abertura completa. 

Un interferómetro con antenas movibles a lo largo de carriles 

en forma de T es muy apropiado para este tipo de sfntesis. 

Varias clases de sistemas de antenas múltiples, han sido in

ventados para siml!lar la resoluci6n de una gran apertura. Ge·neral

mente usted podr~ encontrar la clave para entender ésto, ya que -- . 

ello implica (la simulaci6n) todos los espacios relativos que se -

pueden encontrar en una gran apertura. Si esta condici6n se cumple, 

entonces combinando las senales correctamente obtendremos la mis-

ma resoluci6n, de una sencilla gran apertura. Como nosotros única

mente estamos observando senales en pequenas antenas, el area se -

conjunta y de aquf que la sensibilidad es mucho menor que si se tu

viera un Radio-Telescopio sencillo de la medida de una gran apertu

ra. 

Sin embargo para muchas investigaciones la potencia de reso

luci6n es el requerimiento mas importante. 

Hay miles de radio-fuentes en el espacio y si nosotr~s pode

mos distinguirlas debemos tener por lo tanto un 16bulo estrecho -

(Narrow Beam). 

Teniendo ya el concepto de sfntesis de apertura podemos enton 

ces describir el método ahora, empleado en Cambridge, del interfe

r6metro con antenas dispuestas a lo largo de una lfnea únicamente. 

Esto es un espacio variable de interfer6metro a lo largo de una lf

nea E-W úsando Radio-Telescopios dirigibles A B como se muestra en 

la Fig. 11.4.12 

Sup6ngase primero que estamos observando una regi6n del nor

te polar del cielo. La lfnea base del interfer6metro gira con 11 -

Tierra cada 24 horas. Las antenas entonces cubren todas las posi-
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fig.JJ.4.12.- Sistema Cambridge 
de Sfntesis de -
Apertura. 

ciones relativas que ocurren en un viaje circular de dilmetro A B. 

como se muestra en la Fig. JJ.4.12. 

Alterando el espacio A B cubrimos un viaje circular de otro

di4metro.Por medio de la variaci6n de los espacios A B,podemos cu

brir mAs viajes circulares y de esta manera podemos completar un

cfrculo.Esto significa que por medio de la rotaci6n de la Tierra es 

posible sintetizar una apertura circular simpre y cuando se conser 
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ven las antenas del interferómetro a lo largo de una sola lfnea. 

Cuando las antenas están "observando" en una región declive, 

la proyección de la apertura circular viendo en esa dirección -

vendrá a ser una alipse. 

Esto es siempre posible al introducir antenas adiciona~es al 

sistema para observar más de un espacio simultáneamente y esto re

duce el total de tiempo de observación que se necesita. El siste

ma Cambridge en realidad tiene tres antenas. 

e) Antenas con un Rango Incompleto de 
Espacios y Direcciones. 

Una lfnea apertura está incompleta en tanto que tenga un ran 

go completo de espacios en una sola dirección. 

Como lo hemos descrito el rango de espactos y direcciones pu11.. 

de ser complementado por la rotación de la ltnea - apertura. 

La lfnea - apertura por si sola puede ser de forma estructu-

ral o puede ser sintetizada por el espacio variable del interfer6-

metro 

La estructura comunmente usada de la lfnea de la antena estl 

compuesta por una "discordante" antena. la cual consiste en una -

discordancia A (Ffg. 11.4.13 ) • combinada con una antena sfmple

Y que tiene dimensiones comparables con una brecha discordante. 

Podemos seftalar que no siempre es necesario un rango contf-

nuo de espacios y direcciones, en una apertura. 

Cuando intensas fuentes aisladas estln siendo estudiadas po

demos tolerar brechas en la apertura, esto es que podemos mues--

trear espacios y direcciones. El efecto de las brechas o el pro-

cedimiento de muestreo, es para formar múltiples respuestas en el 
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Fig.II.4.13 

espacio, pero esto necesita no producir ambiguedades, si una si•

ple e intensa fuente esta bajo observac16n. 

Para observaciones con muy alta resoluci6n, es econ6mico -

usar un mfnimo muestreo de la apertura. la pri•era antena en ta -

cual esto se hizo, fue en la antena sencilla discordante " Grating 

antenna"( A de la Ftg. II.4.13 ) usada para observaciones solares 

Mis tarde la forma bidimensional de esto fue el sistema discor~n

te cruzado " Grating Cross " empleado para el mismo prop6s1to. 
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f) Independencia de Sensibilidad y 
Resolución. 

Las antenas de apertura \ncompleta tienen una propiedad impo~ 

tante que consiste en·que su resoluci6n angular y el área efectiva 

pueden ser cambia~as independientemente. Esto significa una e~ono

mia considerable en materiales sin una reducción en la eficiencia 

del Radio-Telescopio. Esto no es posible en Radio-T~lescopios de -

apertura completa debido a que el área efectiva y la potencia de -

resoluci6n no son independientes. 
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l. DETECTIVIDAD 

Las senales que se concentran en una antena o en una gufa de ondas provenien

tes de los reflectores parab61icos sufren un proceso de transfonnaci6n en otro 

tipo de senal, que generalmente es una medida de la intensidad o la potencia ori

ginal. El Receptor es la parte del Radio Telescopio que se encarga de dicha 

funci6n. 

La parte escencial del receptor es el detector, siendo Esta la m4s sensible 

y donde recae en gran parte la efectividad de todo el sistema. 

Las senales que se reciben de los cuerpos estelares tienen una gama muy am

plia que va desde los kiloherts hlsta las frecuencias que van 1114s a114 del as

pecto visible, COlllO los rayos X y los rayos 6-11911. Los detectores se limitan a 

captar un rango lllUY estrecho que es la c1111prendida entre los 40 Kherts a los 

180 GigaHertz ( 750 11etros a 1.7 ... ) y corresponde a todas las posibles fre -

cuencias de etnisi6n de radioondas e111itidas por c0111puestos, y los posibles corri

mientos que pueda tenerse por el efecto Dopller a consecuencia de la velocidad 

con la que se llMleven algunos objetos estelares. 

La detecci6n no solo se liMita al detector en sf, sino al conjunto de equi

pos que transfon11n la seftal en fol"llls gr4ficas, visuales, Mlgnfticas etc. Ve

remos algunos de los detectores lllAs c0111Unes y las caracterfsticas principales 

de ellos. 
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a) TIPOS DE DETECTORES. 

Las señales que. se pretenden anal izar son de dos tipos: las que provienen de 

una antena y son transmitidas por medio de un cable y las que se transmiten a 

través de una guta de ondas. Asimismo tenemos seftales de baja frecuencia, media

na, alta Y. muy alta frecuencia. Para cada tipo de seftal se debe seleccionar el 

tipo de detector que brinde las mayores ventajas. 

Desde los inicios de las radiotransmisiones se utilizaba el sistema de detec

ci6n de rectificac16n, utilizando un cristal que hacta las veces de un diodo per

mitiendo el paso de la corriente e~ un solo sentido, captando únicamente una mi

tad de la onda y aplicando la seftal a un filtro paso baja se recuperaba la seftal 

original. 

Para los detectores actuales no tui variado mucho este principio, sin embargo se 

han sofisticado los métodos p1ra evitar al m4xi1110 las no linealidades de los cOll

ponentes y las variaciones que sufren con respecto al tiempo y t1111peratur1. 

El sistema de detecci6n m4s simple es el 1110strado en la fig 111.1.1 que con

siste en un diodo que peMllite el paso de la corriente en un solo sentido y carga 

a un capacitor que a su vez se descarga por medio de la resistencia Rl y siendo 

el voltaje Yo la envolvente de 11 seft1l. 

Fig. 111.l.i 
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Un inconveniente de este tipo de detector es que se tiene una seft1l que 

no es lineal ya que el diodo tiene caracterfsticoas no line1les 1 que se 

pueden evitar polarizando dicho diodo. es decir hacer pasar una corriente 

constante, de tal manera que opere en su parte lineal. sin einbargo cuando 

las señales que se reciben son muy débiles no alcanza el voltaje de la señal 

a llegar al punto de corte del diodo, por lo tanto para operar este tipo de 

detector la señal debe de ser de un voltaje superior al voltaje de polariza

ci6n del diodo. 

Otro inconveniente se presenta cuando la señal es de alta frecuencia. y1 

que el diodo presenta caracterfsticas capacitivas y se pierde el efecto de 

rectificacion del diodo. Para reducir este efecto se han utilizado diodos de 

punto de contacto en los cuales el efecto capacitivo se reduce mucho .ya que 

el efecto capacitivo se limita al punto de contacto con.el se111iconductor. 

- .... ( ...... E~J) 

fig 111.1.Z 

En las señales conducidas por 111edio de gufas de ~nda se utiliza el MiSMO 

principio, aplicando direct..ente la seft1l electr0111gnft1ca al diodo y colo-
' 

cando este dentro de una c•111ra de resonancia, la que pel"lllite que se selecci~ 

ne una frecuencia especffica al variar las condiciones de resonancia de la 

cámara (fig 111.1.3). 

fig 111.1.3 

Tornillo para ajuste 
de la frecuencia de 
resonancia de la ca
vidad. 
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Para incrementar la efectividad de un detector se pueden utilizar 

amplificadores sintonizados a la señal original. de tal manera -

que amplifiquen únicamente una frecuencia determinada. 

Otro tipo de detector es el superheterodino que consiste en

mezclar la señal recibida con otra señal fija dando como resulta

do dos señales moduladas, una de las cuales que se producen, es ~ 

amplificada y demodulada (la superior). Este tipo de detector --

superheterodino se caracteriza por una alta selectividad a las -

frecuencias seleccionadas. (Fig.III.1.4) sin embargo tiene su lf· 

mitaci6n en la alta frecuencia, debido a que al mezclar las seña

les, la frecuencia resultante del proceso, sobrepasa la capacidad 

de los ~omponentes electr~nfcos que integran los instrumentos. 

··~·· ----i•u..-

....... 
••• ...... 

........ ... 

Ffg. 111.1.4 
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b) SENSIBILIDAD 

Los detectores se califican de acuerdo con sus caracterfsticas de res

puesta de frecuencia, selectividad, ganancia, etc. conjunto de caracterfs

ticas que determinan la se~sibilidad del detector. 

La respuesta a la frecuencia y la selectividad de frecuencia son parimetros 

muy ligados entre sf, la capacidad para que un detector pueda captar fre

cuencias dentro de un rango determinado, la selectividad consiste en fijar 

una de esas frecuencias como la deseada. Generalmente esta capacidad de se

leccionar una frecuencia determinada reside en el amplificador sintonizado 

y en las caracterfsticas físicas de la antena. Cuando un detector se le 

aplica un espectro contfnuo de frecuencias este disciminara todas aquellas 

" que no estén cercanas a la frecuencia seleccionada, y las frecuencias cer-

canas las atenuará en la medida que su capacidad le pennit1, conocfendose 

como la Q de sintonfa el rango de frecuencias que detecta. fig (111.1.S) 
V 

fig. 111.1.5 

Es deseable que la curva de sintonfa Q se aproxime a un1 lfnea recta verti

c1l lo que significarf1 una sintonfa perfect1. 

Generalmente los detectores empleados en los R1di0Telescopios se seleccio

nan considerando que una gran parte de la sinton{1 reside en la 1nten1 y se 

diseña un detector que combinando el efecto de la antena y detector den un1 

curva de sintonfa Q adecuada a los requerimientos. 

La sensibilidad de un detector consiste en el poder p1r1 c1pt1r seftales 

de baja Intensidad COlllO lo son las señales provenientes dtl espacio. Cuando 
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se recibe una señal de baja intensidad y se amplifica generalmente esta se 

ve afectada por el ruido propio de los componentes del detector, y la señal 

recibida no se podrá diferenciar de la señal de ruido del equipo y la señal 

que se está captando. El ruido de los componentes electrónicos se genera de 

el voltaje térmico de los transistores, resistencias y capacitares, asi como 

la gran cantidad de señales de ruido que se filtran en el receptor y cables. 

de conexioñ. 
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2. SISTEMAS 

En los capftulos anteriores hemos hablado de arreglos de antenas e in

terfer6metros, por medio de, los cuales se consigue una resoluci6n angular 

muy buena, sin embargo no se ha hecho uso de las herramientas que se tienen 

disponibles mis alla de la antena, Esto es auxiliandosnos de filtros pasa 

banda, Espect6grafos, Graficadores y sistemas completos de procesamiento de 

informaci6n por medio de computadoras. 

Los receptores pueden recibir una seftal de cierta magnitud cuando su 

haz se dirige hacia un punto del espacio, sin e111bargo esa seftal recibida • 

puede ser la seftal que corresponda a un punto de recepci6n ""•illll del 16bu· 

lo 6 a un punto de recepci6n mfnima, si conoceinos la direcci6n exacta donde 

se encuentra la m6xima intensidad, podrf!lllOs eliminar de la gr6f1ca de recep

ci6n la parte que corresponde a las recepciones de 111enor intensidad. Supon

gamos un Radio-Telescopio con un pat~n de recepci6n COlllO se indica en 11 

figura ( 111.2 la.) al rastrear un objeto aislado, dar4 una seflal de la for

ma que se indica en ( 111.2-1 ol 

~' ', 
a 

Fig. 111. 2.1 

de la cual sabemos que por caracterfsticas de la antena, tene1110s seftales 1 

ambos lados de la seftal m.4xfma que no deberfan existir, luego podell!Os analf· 

zar graficamente las seftales y eliminar las seftales a alllbos lados que no de

ban estar presentes. 
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Analicemos pur ejemplo una señal proveniente de dos objetos cercanos entre 

sí y de diferentes magnitudes. La gráfica que se recibe será del tipo mostrado 

en la figura 111 2.2. 

Fig. 111.2.2 

La envolvente de las dos seftales, que es la seftal que recibimos aparente

mente, coincidirfa un solo objeto en el espacio de fonn1 irregular, pero por 

an&lisis de la onda y auxiliados por medio de una computadora, descomponemos la 

seftal en varias, que nos den por resultado la seftal realmente obtenida. 

Mediante estos procedimientos, a pesar de no tener res~luciones 1111.1y preci

sas, se puede mejorar en forma radical, formando ya no solo Radio - Telescopios 

e Lnterfer6metros, sino sistemas complejos de Radio-Teles~opfa con ~todos digi

tales por medio de computadoras y ademas ~todos de receptores, detectores y 

procedimientos especiales. Algunos de los mas importantes se mencionan a conti

nuaci6n: 

a) MlLLS CROSS 

Este Radio-Telescopio desarrollado en Australia por B.Y. Mills, consiste 

de dos grandes arreglos dispuestos en direcci6n Norte-Sur y Este-Oeste en el 

suelo: El diagrama polar de los dos arreglos son dos 16bulos que se intersec

tan en un haz estrecho y por métodos ingeniosos se recibe la seftal que corres

ponde a el haz estrecho. 
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Los dos arreglos se conectan alternadamente en fase y fuera de fase, don

de en la intersecci6n se cancelan y se·s111111n alternada111ente. El receptor incor

pora un sistema de switcheo de tal 1111ner~ que solo las seftales c0111prendidas en 

el haz son detectadas. ( Fig 111 2.3 ). 

En el Mtlls Cross original, cada arreglo consiste de 250 dispolos, operan

do a 3.5 metros de longitud de onda y sobre una longitud de 1500 pies. El. sis

tema fue operado primero como un Radio-Telescopio de tr&nsito, con el haz dis

puesto para apuntar a diferentes elevaciones hacia el Sur.· ParJ alterar la ele

vaci6n del haz, se introducen diferencias de fase en todos los ele111entos del 

arreglo Norte - Sur, por 11edio de swttches que vartan de longitud. Una nueva 

versi6n del Mills Cross, ha sido construtda recient111ente en Sidney Australia, 

sus arreglos de una •illa de longitud divididO tn secciones, pet'Wlite tener va

rios haces st111Ultane111ente. Opera en varias frecuencias. La longitud de onda 

11enor es de 75 C111 y puede tener 13 haces de 3' de ancho, con recepct6n si11111-

t4nea en los 13 receptores. 

Fig. 111.2.1 Mill Cross. Has es
trecho producido por la intersec
ct6n de dos haces planos. 
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b) EL lNTERFEROMETRO DE SUBDlVISlOH 

Consiste en una serie de elementos receptores conectados entre sf y 

espaciados en distancias iguales. 

Supóngase que las radio ondas de una fuente inciden en un ángulo como 

se muestra en la figura 111 2.4 
' / 
' / / ' /'< .. ~· 

.'. /./ 
Fig.111. 2.4 •!. [ i~ t '·..[ ·,,( 

1 

~ Receptor 

Las ondas de los elementos receptores se_ sumarán solo cuando las sen!. 

les lleguen a las antenas en diferencia de fase de ondas completas. Si la 

diferencia de fase de dos elementos sucesivos es N las senales se sumaran 

cuando n = •,t,2 ... consecuentemente tendremos una serie de haces con una 

separaci6n entre ellos como la fig. III 2.5 

Sensibilidad n n 
'I ¡· I¡ 1 

JU . Fig. III.2.5 

Angulo e 

Podemos seleccionar·un espaciamiento entre antenas de tal 1111nera que 

los haces queden separados por un lngulo conveniente. Supóngase que hlce!llOS 

la separaci6n primera y que el sistema es usado para observar al Sol, ento!!. 

ces recibiremos las radio emisiones del Sol conforme va pasando 1 travAs de 

cada uno de los haces formados. 

Si las antenas son dispuestis 1 lo largo de una lfnH recta, se fon111 

una serie de haces planos. En este caso una banda del Sol se observa. 
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Un mejor s;stema se logra conectando las antenas espaciadas a lo largo 

de dos ejes y conectados de manera similar, como se hizo en el Mills Cross. 

El resultado de la combinaci6n de los.dos haces planos, es un haz muy estre

cho llamado de "LApiz". El primer sistema de este tipo fue di sellado por -

Christiansen en Australia y consta de 64 reflectores parab61icos espaciados 

en dos lfneas en Angulo recto, produciendo un grupo de haces de solo tres mj_ 

nutos de arco, a una longitud de onda de 21 cm. Al pasar el Sol, sucesiva

mente por la matrfz de haces se puede construir un mapa de la distribuci6n 

solar de las radio emisoras, resultado de una serie de observaciones. 

c) CULGOORA RADIO - HELJOGRAFO 

Algunos tipos de actividad solar, muestran cambios muy importantes en 

perfodos muy cortos de tiempo, del 6rden de minutos a segundos. Radio emi

siones muy altas de intensidades y posici6n variable, generalniente ac0111Pailan 

estos cambios solares. Este tipo de radio emisi6n ocurre predominantemente 

en longitudes de onda de un 11etro. Lo que se desea es tener un lllilpa COlllPle

to del Sol en un perfodo corto de tiempo. Un siste1111 de antenas ha sido re

cientemente construfdo por Wild en el observatorio Solar de Culgoora Austra-

lia. • 

El principio empleado puede ser descrito COlllO un s1stem1 simultlneo de 

sfntesis de apertura para observar fuentes fijas de radio emisiones, usando 

dos antenas y variando sucesivamente el espacio hasta que haya sido cubierta 

una gran Area. Los registros se combinan para simular una extensa apertura. 

si deseamos acelerar este proceso, podemos considerar no s61o dos antenas, 

sino varias, dando todas ellas el espacio requerido al mismo tiempo y utili

zando una computadora con objeto de combinar los resultados. Si se incluye 
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las diferencias de fase en los registros, podemos sintetizar haces muy estr~ 

chos en cualquier dirección al mismo tiempo. Este proceso es sumamente com

plejo, pero se ha dado un paso gigante con la construcción de este sistema 

obteniendo gráficas de gran resolución del Sol a 80 MHZ ( 3.75 m ), 96 re -

flectores parabólicos de 13 metros de diámetro, están dispuestas en cfrculo 

como se ilustra en la figura lll 2.6. 

Fig. lll.2.6 

Las antenas pudieron haber sido colocadas en cruz o en T, pero se de

mostró ser más conveniente en arreglo circular. El requerimiento escencial 

est• en que las antenas provean todo el espaciamiento relativo que se en -

cuentra en un Radio-Telescopio de apertura C0111Pleta del mismo diámetro. Con 

una c0111blnación apropiada de antenas es posible sintetizar 48 haces con es

pacios de 2' de arco en la linea r«irte-Sur y esta serie de haces Este-Oeste 
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a lo largo del Sol, para obtener una il'lágen completa del Sol en un segundo. 

Fig. IJ 1.2. 7 

d) RADIO INTERFEROMETROS DE GRAN LINEA BASE 

Algunas de las grandes fuentes de radio, como los quasars, están suma

mente distantes y consecuentemente a unos ángulos extremadamente pequeños. 

St deseamos obtener el tamaño y la estructura de tales señales, necesitamos 

una resolución inferior a un segundo de arco. Esas lfneas base del lnterfe

rómetro pueden ser tan grandes como 100 millas o más. Las lfneas base son 

demasiado largas para dos Radio-Telescopios para ser unidos por un cable, 

pero las señales recibidas en cada Radio-Telescopio pueden conectarse por m~ 

dio de transmisores de radio. 

Una lfnea base muy notable, es la formada por dos grupos trabajando 

conjuntamente, Radio-Telescopios de Jodrell Bank y el Royal Radar Establish-
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ment en Mal11ern. con una separación de 127 km o el equivalente a 600,000 lon_ 

gitudes de onda para una longitud de 21 cm. En 1965, se usó para detenninar 

la longitud angular de los quasars, con esta apertura se consiguió una reso

lución de 0.1 segundo de arco. En 1966 se redujo la operación a 10 cm y 6cm 

consiguiendo res.oluciones de O.OS segundos de arco • Para comprende'r esta 

magnitud y poder de resolución. corresponde al ángulo que forma una moneda . 

de 20 centavos colocada a 3 kilómetros de distancia. 

Para lograr la conección entre las radio antenas, se requiere de ra

dio emisiones. entre ellas de .tal manera· que se conserve la fase original. 

Nuevas técnicas de micro ondas en donde se emplean osciladores muy estables 

que trabajan con patrones atómicos, actuan como osciladores de referencia en 

cada antena. En cada una de ellas la señal es combinada con el patrón de 

frecuencia y para producir una señal de frecuencia intermedia se mezcla con 

la señal original.para producir una señal de frecuencia intennedia que se 

registra en cintas magnfticas las dos cintas son despuEs·reproducidas simul

táneamente para producir la señal de fnterferencia ader.uada. 
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IV.- ASTRONOMIA 
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1.- LA QUIMICA DE LAS ESTRELLAS ESPECTROSCOPIA. 

Uno de ·1os adelantos cientfficos mls notables en las últi--

mas décadas ha sucedido en el campo de la qufmica de las estrellas. 

Ha sido casi definitivamente establecido que las estrellas !stln

hechas de los mismos elementos que la .Tierra, aunque las -ropor-~ 

ciones relativas de los elementos difieren substancialmente. Asf ~ 

mls del 50 por ciento de la masa de una estrella es hidr6geno, -

generalmente; y el Helio puede con~ar por casi el 40% de su masa. 

Todos los otros elementos metllicos y no metllicos cuentan por -

un poco por ciento. de la masa de la estrella. 

Estos resultados, asf como una gran cantidad de.otra infor

maci6n sobre las estrellas, se deduzcan de anllisis cuidadosos de 

la luz que llega a nosotros desde las estrellas. La rama de la 

ciencia que trata con esos anllisis se llama • Espectroscopia",-

Y su instrumento blsico es el Espectroscopio. 

a) El Espectroscopio. 

La funci6n de un espectroscopio es dispersar un rayo de luz 

en sus colores constituyentes un proceso similar al efectuado por 

las gotitas de agua en las nubes para formar un arco iris. 

La dispersi6n de la luz blanca, digamos, en sus diversos 

colores se hace por un prisma de cristal, o por una rejilla. 

b) El Espectroscopio de Prisma. 

Un solo rayo de luz ordinaria, por ejemplo la del Sol, se-

dispersara al entrar al cristar del prisma en un arreglo contfnuo 

de colores. Se dispersara otra vez al salir del prisma al aire. 
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Ese arreglo de colores se llama espectro. En el caso de la luz del 

Sol, el espectro contendr4 todos los siete colores principales: -

violeta, fndigo, azul, verde, am~rillo, anaranjado y rojo. Tambtfn 

estar4n presentes todos los colores de transict6n tntermedfos. 

Dos principfos ffs1cos gobiernan la dispers16n en los dfve~ 

sos colores. 

a) La luz es una forma de energfa de la cual puede pensarse 

que consiste en ondas. la evidencia experfmental es que

la luz roja difiere de la azul solamente en la longttud

de onda. la luz roja tfene la longitud de onda m's larga 

del espectro visible; el vfoleta, 1~ m's corta. 

la longitud de onda, como su nombre lo tndfca, es la ·dista!!. 

cia horizontal entre las crestas de dos ondas adyacentes. Genera! 

mente se dice en tfrminos de una unidad de longitud extremadamen

te pequefta conocida como Angstr~m es igual a l/10,000,000,000 de

metro. En estas unidades, la longitud de onda de la luz roja es -

aproximadamente de 8000 Angstrom; la longitud de onda de 11 luz 

vi o 1 eta es aprox i111ada111ente de 4000 Angstl"Oll .. 

b} la refracci6n que sufre la luz al entrar al cristal de-

pende de la longitud de onda; al violeta, de onda corta, 

se refracta m4s que la luz roja, de onda larga. Los di-

versos colores origfnales del rayo de luz blanca se re-

fractan asf en diferentes medidas, y por eso se dispersa. 

Adem4s del prisma, los otros elementos esenciales de un es

pectroscopio prism&tico son una ranura angosta, un colimador y un 

telescopio. 

La ranura angosta es la puerta por 11 cual entra la luz al-
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espectroscopio. La ranura se hace bastante angosta para evitar el 

traslape de los colores en el espectro. 

La ranura angosta se coloca en el foco de una lente acrom4-

tica llamada " colimador", cuya funci6n es dirigir los rayos de -

luz en lfneas paralelas. 

Cada rayo paralelo. al pasar por el prisma, se dispersa en

los diversos colores. Asf, el rayo A produce un espectro completo, 

del rojo al violeta, similarmente, el rayo B produce un espectro 

completo del rojo al violeta, etc. 

La tarea de recolectar las componentes rojas de todos los -

rayos en un lugar es efectuada por el objetivo del telescopio; ju! 

ta todas. las componentes rojas dispersas asf como las 'componentes 

dispersas de los otros c.si.,tores, y las pone unas al lado de otras. 

El ojo, mirando por el ocular del telescopio, ve la procesi6n de

colores que es el espectro-consistente, por supuesto, de tmlgenes 

de la ranura angosta, formada cada imagen por luz de una longitud 

de onda part~c~lar. Si la luz admitida por la ranura angosta con

tiene todas las longitudes de onda, las imlgenes forman una suce

si6n contfnua. Si faltan algunas longitudes de onda en la luz que 

entra al espectroscopio,.no serl contfnuo el espectro. El lugar -

generalmente ocupado por las longitudes de onda que faltan apare

cera negro. 

Algunas fuentes de luz, por ejemplo la luz neon, eMiten 

unas pocas y definidas longitudes de onda al espectro aparecerl -

como una serie de lfneas brillantes separadas por amplias bandas-

negras. Cada lfnea brillante es una imagen de la ranura en una -· 
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de las longitudes de onda que estaba presente en la luz. 

En la discusi6n anterior. la luz se describi6 de dos mane-

ras: como movimientos ondulatorio y como rayo. La onda es la imagen 

correcta; el rayo se usa ,solamente para indicar la direcci6n en que 

se mueve la onda de luz. 

c) El Espectroscopio de Red. 

En un espectroscopio de red. el prisma se substituye por -

una red en su forma m4s simple, una pieza de vidrio sobre la cual -

se tiende un gran nGmero de· lfneas paralelas. Mientras mas lfnea~ -

por pulgada, mejor la red: las redes buenas tienen hasta 50 0 000 lf

neas por pulgada. La luz que pasa por una red se dispersa en sus -

diversos colores; la dispers16n. sin embargo. no se basa en este -

caso en la refracc16n. como en el prisma. sino que se debe 1 11 in 

terferencia entre los rayos de luz que se transmiten en los espa-

cios entre las lfneas. 

d) Compar1ci6n de los Espectroscopios. 

El espectroscopio reticulado es superior al prismattco en

que da una mas ampli~ dispersi6n del espectro. 

El espectroscopio prismatico concetr1·1a luz dentro de un

espacio angosto. produciendo un espectro mas brillante que el del 

retucular. Se usa exclusivamente para examinar la luz que viene -

de las estrellas d@biles y las nebulosas. 

e) Clases de Espectros. 

Hay varias clases de espectros, tales como: contfnuos.' de-

1 tnea brillantes; de lfnea obscura. 

Un espectro conttnuo es. corno su nombre lo dice, un desfile 
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de todos los colores desde el rojo más profundo hasta el ultraviol~ 

ta del cual es un buen ejemplo el arco iris del cielo. En el labor! 

torio puede producirse un espectr~ contfnuo calentando un s611do, -

un lfquido o un gas opaco hasta una temperatura bastante alta varios 

miles de grados Fahrenheit. La luz del filamento de una l'mpara -

elfctrfca, por ejemplo, produce un espectro tal. 

Cuando la luz emitida por un gas por el cual estl pasando-

una descarga eléctrica produce un espectro que consiste de unas po

cas lfneas paralelas aisladas, se conoce como • espectro de lfneas 

brillantes " 

El espectro producido por el hidr6geno consiste de solo -

unas cuantas!fneas brillantes sobre un fondo negro. 

N6tese que la forma de la • lfnea brillante " es debida •

la ranura angosta. Si la ranur.a tuviese la forma de una luna ere-

ciente, las lfneas tendr•n esa forma. 

El color caracterfstico de tas luces de ne6n se debe a las 

lfneas brillantes rojas y anaranjadas de su espectro. 

Las lfneas brillantes de cualquier eleMento pueden produ-

c1rse tambffn poniendo una sal vol•til de ese.ele•ento en una lla-

ma. 
El espectro debido a los vapores de sodio Muestra s61o una 

lfnea amarilla visible contra un fondo obscuro. lajo un e•••en ••s 

detenido, la lfnea amarilla resulta doble, esto es, dos lfneas muy 

pr6xtmas, que se designan por los sfmbolos O¡ y 02 . 

Habr¡ de notarse cuidadosa•ente que cada elemento da siem

pre et mismo patrón de lfneas. Cada elemento, por decirlo asf, tf!_ 

ne sus propias huellas digitales, que ningún otro elemento posee. 
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Se utiliza este hecho en los análfsis qufmicos y en muchos otros -

campos de aplicaci6n. 

Las lfneas obscuras del espectro se deben a la absorción -

de la luz de alguna longitud de onda particular por gases relativ~ 

mente frfos. Las. longitudes de onda absorbidas son idénticas a las 

longitudes de onda que el gas ernitirfa cuando se excitan apropiad~ 

mente. 

El vapor de sodio frfo quitarfa las dos lfneas amarillas -

Di y D2 de un .espectro contfnuo. 

El espectro del sodio aparecerfa entonces como dos lfneas 

obscuras próximas sobre un fondo de un espectro que hubiera sido -

contfnuo. 

Los espectros de las estrellas son de la clase de " lfnea 

obscura ". El espectro contfnuo se origina en la superficie de la 

estrella; las lfneas obscuras son causadas por la Telativamente -

frfa atmósfera exterior de la estrella. 

f) Espectro Estelar. 

Un análisis de este espectro resolverfa las lfneas en va-

rios conjuntos, debido cada uno a alguno de los 92 elementos natu

rales conocidos. Asf, la espectroscopfa ayuda a determinar los co~ 

puestos qufmicos contenidos en cada estrella y las proporciones -

relativas de estos elementos determinados por el brillo relativo -

de los diversos conjuntos de lfneas. 

El análisis se refiere a los elementos de la atmósfera de-
• la estrella. Es altamente probable que la composición del interior 

de una estrella sea similar a la de su atmósfera. 
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2.- FISICA DE LAS ESTRELLAS . 

. Temperatura de las Estrellas. 

El espectro que se obtiene de la luz de una estrella se usa 

también para determinar la temperatura de la estrella en sú super

ficie, la capa cohocida como h fot6sfera ". La temperatura de las -

fotosferas estelares es mucho más baja que las temperaturas del in~ 

terior de las estrellas. 

Generalmente se dicen las temperaturas en la escala absolu

ta ( • Kelvin )· : para cambiar de la escala absoluta a la Centfgra

da, se restan 273º de la primera. La temperatura de la fot6sfera-

de las estrellas es de miles de grados de la escala Absoluta. 

las temperaturas tf picas de las superficies estelares son

de s.000° a 1.000° K ( Kelvin ). Las estrellas extremadamente, co

mo Zeta Puppis, tienen una temperatura de 30,000º K. y hay raz6n -

para creer que hay estrellas que tienen temperaturas estelares tan 

altas como 50,000 ºK. En el otro extremo. la estrella conocida -

más frfa. Chi Cygni, una estrella variable. en el tiempo de su brt

llo mfnimo tiene una temperatura de s61o 1,SOOºK, o sea de unos --
' 

a) Calcul1ndo las Temper1turas Estelares. 

Para determinar por su espectro la temperatura de una estr! 

lla son necesarios tres pasos preliminares: (a) deterMinar la d1s

tribuci6n energética del espectro; (b) hallar la longitud de onda

de energfa máxima; y {c) usar la Ley de Wien. 

a. Determlnaci6n de la Dlstribuci6n Energ~ttca del Espectro. 

1Z8 



El espectro de luz completo se divide en pequeftos rangos de 

longitud de onda; se cambia luego la energfa de la luz en cada ran

go en energfa calorffica por absorci6n en un cuerpo negro. El valor 

de la energfa existente en cada rango angosto de longitud de onda -

puede determinarse asf por el aumento de temperatura del cuerpo ne

gro. 

Los resultados de este trabajo, cuando se grafican, deter-

minan una curva como la de la Fig. IV. 2.1. 

, ........ ,.: .. 

Ffg. IV 2.1 Dfstribuci6n de Energfa en el Espectr0. Los diversos 
colores del espectro difieren 11Ucho en intensidad, fsto es, en la ca!!. 
tidad de energfa que contienen. Esta es una gr,fica tfpica que 1111.tes
tra la cantidad de energfa (escala vertical) que existe en cada long.!_ 
tud de onda. Por ejemplo, en la longitud de onda').. , la cantidad es 
Energfa ). . La particular longitud de onda para la cual la curva 
tiene su mbimo, se designa por). mh. Este número se usa en la Ley 
de Wien para determinar la temperatura de la superficie de la estre -
lla. 
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La escala horizontal está en Angstroms. La 1ong1tud media -

de onda para cada faja angosta se usa asf al graficar. Las longitu

des de onda corta se identifican con la luz violeta; las longitudes 

de onda larga, con la roja y la infrarroja. 

La escala vertical para la cual pueden usarse como unidades 

ergs, calorfas, o BTU- lleva energfa existente en estos rangos de -

longitudes de onda. 

b. Longitud de Onda de Energfa M4xima. 

Es de interés inmediato que para una longitud de onda defi

nida, esta curva tiene un m&ximo. la longitud de onda se designa -

por el sfmbolo~max, y se usa para computar la temperatura de la es

trella. 

c. la Ley de Wien. 

Wilhelm ( 1864-1928 ) dedujo una fórmula simple que relaci~ 

na)lll&x con la temperatura: 

T • 289 X 105 
J~ 

Esta fórmula establece que 11 longitüd de ond1 para 11 cual 

la energfa estl en un mlximo es inversamente proporcional a la te•

peratura, o, a mayor temperatura, menor valor para,..ax. F•cil•ente 

puede verificarse esto. Cu1ndo se calfent1 el hierro, da primero -

un color rojo opaco ( longitud de onda larga ): luego, 1 medida ·-

que la temperatura aumenta, el color de la luz cambia a anaranj1do, 

amari11o y azul ( longitud de onda corta ). 

La fórmula de Wien nos capacita pira calcular rlpidadmente 

la temperatura de los cuerpos estelares, una vez determinada)mlx. 
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En el caso de nuestro Sol, la longitud de onda de energfa -

máxima es de 4,700 Angstrom. La temperatura de la fot6sfera solar -

es: 

T ,. 289 X 105 · • 6,150°K. 
4,700 

La temperatura det~rminada de esta manera se llama tempera

tura de " cuerpo negro " 

b) Otros M6todos para Determinar Temperaturas. 

A menudo se usan otros dos mftodos una involucra el lrea t~ 

tal bajo la curva; el otro, valores energfticos tomados en varias -

longitudes de onda toudos a lo largo de la curva de energfa. 

En el primer caso, la energf a total bajo la curva, •Is bien 

que el puro mlx1mo, se usa para determinar la te•peratura del Sol. 

El valor que se obtiene es 5,750º~. A este valor se le lla•• • Tem

peratura Efectiva N. 

En el segundo caso, se usa la intensidad relativa de la luz 

en varias longitudes de onda diferentes. La te•peratura que se ob

tiene por este mftodo se llama • Temperatura ctel Color ". La te•pe

ratura del color del Sol es de casi 7,000ºK. 

3.- DISTANCIAS ESTELARES. 

Algunas estrellas estan bastante cerca de nosotros; la luz 

que emana de ellas nos llega en pocos anos; 11 lejanfa de otras e! 

trellas asusta a la imaginación. 

Esta sección trata de dos mftodos para determinar las dis-

tancias estelares. 
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a) Método Directo 

El método que se usa para hallar la distancia a una estre

lla se llama triangulaci6n. En este método, frecuentemente usado 

por los top6grafos, una distancia tal co•o AC se dtermina midiendo 

tres cantidades, la longitud de una recta escogida arbitraria111ente, 

tal como AB, y dos lngulos, A y B. La recta AB se lla1111 base. La 

longitud de la recta AC se calcula usando la base y·los dos lngulos. 

En estos dlculos esUn involucradas unas f6r111ulas co111unes 

de la trigono111e.trfa elemental. 

Se obtiene una buena precist6n cuando la base es de longi

tud se111ejante a la distancia por deter111inarse. Asf, si AC 111tde 2, 

la base h•brfa de. •edir ta•btén 1proxi111ada111ente 2. 

Para hallar las distancias a las estrellas podrfa usarse 

co1110 base el dia111etro de la Grbtta de la Tierra alrededor del Sol 

Al¡ se 111ide el angulo C, 1 se hace la supostciGn de· que AC • IC. 

La dificultad que se encuentra en e1 caso de las distancias 

esfelares es que la base es pequefta en co•paractGn con las •istan• 

ctas por d1t1r111inarse. la 111aai1111 dtstancta de que dispone el as

trOno1110 es el diA•etro de la 6rbtta de la Tierra alrededor del Sol. 

Aún esta base de 116 •ill~nes de •i11as ( unos 150 •illon11 de l•) 

es solo una •inúscula fracci6n de la distancia a una de las estre• 

llas •As cercanas. 

Para hallar el Angulo C se e111pl11 el procedt•iento que s! 

gue: . 

Se observa 11 postctOn de una estrella pr6ai•a al Stste•a 

Solar, respecto 1 las estrellas lejanas. Cuando la Tierra esta en 

el punto A, se anota la direcct6n en que ve11101 la estrella en e • 
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en relaci6n con la direcci6n en que ve•os las estrellas lejanas. -

Seis •eses ••s tarde, cuando 11 Tterra esta en el punto 1, la estr~ 

lla en e se vera en una direcct6n_liger••ente diferente respecto a 

las estrellas lejanas. Este ca•bto de dtrecct6n es el •ngulo C. Es-

te •ftodo, que s61o puede usarse para deter•inar la dtstinc1a a las 

estrellas cercanas, se basa en el hecho de que las estrellas dista~ 

tes no ca•bian sus posiciones relattvas en un per1odo de •ets •eses. 

Los paralajes de las estrellas son •ngulos extre•ada•ente

pequeftos, aGn la estrella •as cercana, Alpha Centaurt, ttene un P! 

ralaje de solo 756 segundos dt arco. Es fste un angulo •ucho •enor 

que el di••etro de un di•• (' •oneda de dttz centavos de d61ar ) -

subtender1a a una dtstancia dt una •tlla. Otras estrellas 1úbtten

den lngulos de .1 segundos, 1 aln ••nore1. El •ftodo dtrecto de los 

paralejes ha deter•tnado ya las dtstanctas de la vesta •ayor1a de

las estrelles no pueden hallarse.por este mftodo, porque los para

lajes de es~s estrellas son de•astado pequeftas para ••dtrse aun con 

los •ejores tnstru•entos de que se dispone. 

La •edtct6n de esos Angulos extre•ada•ente pequeftos es una 

tarea •uy precise 1 labortose. 

En el proceso de hallar las paralajes para las diversas e1 

trelles deben aplicerse •uchas correcctonts a las lecturas hechas

por tl observador. ( Algunes de estas correcciones se ejecuten au

to•Atice•ente por tfcntcas dtserrolladas para ••dtr paralajes ). 

Algunas de estes correcciones se deben el •ovt•tento de 11 

estrella¡ otres se deben el •ovt•iento dtl observador¡ 1 aun otras 

se deben e la refrecci6n de la luz por la at•6sfere de la Tterra. 
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Durante el intervalo de seis meses entre las observaciones la 

estrella misma se ha movido ligeramente, respecto a la$ otras es-

trel las. En el mismo intervalo, el Sistema Solar entero, junto con 

el observador, puede haber cambiado de posici6n. Para obtener una

estimaci6n razona~le de la magnitud de estas correcciones,·se to

man para cada estrella varios conjuntos de medidas que se extien--· 

den sobre un perfodo de varios años. Por medidas tomadas durante-

un año entero pueden hacerse estimaciones sobre la correcci6n ne-

cesaria para los movimientos. Las correcciones debidas a la refrac 

ción de la luz por la atmósfera de la Tierra deben computarse cui

dadosamente, porque si no, pueden. introducirse errores serios en-

la determinaci6n de la distancia. En el trabajo rutinario sobre -

par1l1jes se efectúan autom6ticamente varias de estas correcciones. 

b) Unidades de Distancia Estel1res. 

Las distancias a las estrellas son tan grandes que ya no son 

practicas las unidades ordinarias-millas, ki16metros. L• estrell1-

m6s cercana est6 a 25,000,000,000,000 de millas ( 40 billones de-

Km.) un número demasiado diffcil de escribir, de recordar, o de --

usar. 

En Astronomfa generalmente se usan tres unidades: { a ) 11 -

Unidad Astron6mica;(b) el Parsec;(c) el Año Luz. 

a) La Unidad Astronómica es, por definici6n, igual en longi

tud a la distancia de la Tierra al Sol - 93 millones de millas --

150 millones de kilómetros ). 

Esta unidad, astron6micamente hablando, es bastante pequefta, 

Y se usa principalmente para decir distancias interiores del Sis

tema Solar. Ast, la distancia al planeta Plutón es de 40 Unidades 
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Astronómicas, o sea de 40 x 93,000,000 millas ( 3,720,000,000 millas 

= 6,000,000,000 Km. 

Astronómica). 

( U.A. es la abreviatura propia para. Unidad 

b) La definición de Parsec se basa en un triángulo, como sigue: 

-Si 1, en un triángulo, uno de los ángulos es de 90º¡ y si 11,-

uno de los catetos del triángulo rect6ngulo es de 93 millones de 

millas y si 111, el Angulo opuesto es de un segundo¡ entonces, la 

longitud del otro cateto es de Un Parsec. Asf, si al angulo Bes de 

90º, AB mide una U.A., y el afigulo Des de un segundo, entonces -

BD tendrl la longitud de Un Parsec. 

Un Parsec es una distancia extremadamente grande. En ttrminos 
1 

de millas, una sola unidad es igual aproximadamente a veinte bill~ 

nes de millas. 

Cuando se traza apropiadamente el angulo A, resulta de casi • 

90º ( es de 90º menos un segundo J; los lados BD y AD son cast pa

ralelos y el punto D est1rf1 lejos del lado AB. 

Un Parsec es 206,265 veces mayor que una Unidad Astron6mtc1. 

En términos de esta Untdad, 11 estrella mas pr6xtm1, Alpha -· 

Centauri, está.a una distancia de 1.3 Parsecs~ Otras estrellas es

tin a distancias de cientos y miles de Parsecs. 

Deberá notarse la fntima relaci6n entre el paralaje de una e~ 

trella Y su distancia en Parsecs. Una es la recfproca de la otra. 

Asf, una estrella que tiene una paralaje de O.S segundos estl 

a 2 Parsecs, una estrella que tiene una paralaje de 0.2 segundos -

está a 5 Parsecs, una estrella que tiene una paralaje de 0.1 segu~ 

dos está a 10 Parsecs, etc. 
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c) Otra unidad astron6mica de dtstancj1 es el Aft~ Luz, el cual 

se define simplemente como la distancia recorrida por un rayo de luz 

en un perfodo de un afto. Sabiendo que la velóctdad de la luz es de-

186,000 millas por segundo ( 300,000 K111 por seg. ), es factl co•pu

tar esta distancia .. Se multiplica 186.000 por el n6mero de segundos 

deun afio: 

La soluci6n es 5.88 billones de millas ( 5.88 x 1012 •fllas • 

9.43 x 1012 Km.) 

Usando esta distancia, ~lph• Cent1uri est• 1 une distancia de 

4.2 1ftos luz; o,la luz por la cual vemos la estrella he est1do en

ca111ino durante 4.2 ellos. 

luz. 

Les d~stanctas en Parsecs f•cilmente pueden convertirse a aftos 

Un Parsec 

Dos P1rsecs 

• 

• 

3.26 aftos luz, 

i. 52 aftos luz,· 

Diez Parsecs • 32.6 aftos luz¡ etc. 

Ade••s del Sol, Alpha Cent1urt 1 Pr6xi•a Centeurt, les stgute~ 

tes se cuentan entre las estrelles ••s cercan1s a nosotros: 11 Estr~ 

lla de larnard est• a una distancia de 6.1 aftos luz¡ 11 de Lelander 

21185 esta a 7.9 aftos luz;·Wolf 359, a 8.0 aftos luz, (La Estrella 

de Barnard. la Estrella de Wolf, etc., se conocen por el no•bre de 

los astr6nomos que les investigaron. 

e) Mftodo lndfrtcto para Medtr Dtst1nci1s Estelares. 

(1 vasta 1111yorf1 de las estrellas est•n ••s 111• del 1lc1nce

del •ftodo p1r11actico¡ sus distancias han sido determin1das por -

un mftodo indirecto. 1unque simple, de co111par1r 1a 1111gnitud apere~ 

te de una estrella con su magnitud absoluta. Este 111ftodo p1rttcu11r 
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de computar distancias estelares aplicable a todas las estrellas -

para las cuales se conoce o puede hallarse la •agnitud absoluta. -

Asf es aplicable para hallar distancias a un cierto tipo de estre

llas conocidas como cefei~as¡ la •agnitud absoluta de estas estre

llas puede flcf1111ente hallarse por la.curva Perfodo-Magnitud Abso

luta. 

d) Cefeidas. 

Una cefe1da es un tipo de estrella cuyo brillo varfa per16d1-

ca•ente. Al principio de un perfodo, su brillo au•enta •uy rlpida

•ente durante varias horas. De esto sigue un debilita•iento gradual 

que puede continuar por varios dfas. Luego se repite este ciclo. -

Las Cefeidas son •uy puntuales y regulares en su varhc16n. ·Genera! 

•ente no es •uy grande el ca•bio de brillo de •fn1•o a •••t•o¡ un

ca•bto de una •agnttud, dtga•os de 5.3 a 4.3, en un valor •uy repr! 

sentantho. 

La pr1•era Cefeida .que se descubrt6 fue la delta de Cepheus y 

de at.t su no•bre. Desde el descubri•iento de la pr.i•era cefeida en 

1784, se han descubierto cientos de estrellas se•ejantes. 

Las cefetdas se .discuten COllO Estrellas Variables. El aspecto 

de 1nterfs 1n•tdiato es el hecho de que 

a. Flc11•ente puedt hallarse la ••gnitud absoluta de estas ts_ 

trellas { de la curva Perfodo-Magnitud Absoluta ),J, 

b. Conociendo la Magnitud absoluta, y la •agnitud apartnte •! 

dia ( la últi•a se obtiene por observac16n directa ), puedt deter

•inarse la distancia a la estrella. 

Puede usarse el •ftodo siguiente para hallar la distancia a -

una Cthida. 

UJ 
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l. Determinar e1 perfodo de una Cefeida. 

Z. Usar la curva Perfodo-Magnitud Absoluta para hallar 1a mag

nitud absoluta de la estrella. 
3. Observar la magnitud aparente de la estrella. 

4. Poner la magnitud Media y la magnitud absoluta en la fGrmu

li para hallar la distancia. 

e) Magnitud Absoluta. 

la Magnitud 1parente de una estrell• depende tinto de su bri-

llo intrfnseco ·como de su dhtancf1. 

Para poder compar1r brillos fntrfnsecos de dtferentes estre--

llas es necesarfo eli•fnar 11 dependencia dt 11 distancia. 

Eso ~s just111ent.e lo que hace el concepto de "•gnftud Absoluta. 

En este concepto se supone que todas las estrellas fueron quitadas 

de sus posiciones reales y puestas en un nuevo lugar exacta•ente

a 10 Parsecs del observador terrestre. 

Natural•ente. las estrellas que fueron tr1fd1s •Is cerca del-. 

observador terrestre se ver•n •Is brillantes. •ientras que las es-

trellas que fueron •1•pujad1s• 'asta la lfnea de los 10 Parsecs se 

wer•n ahora •Is dfbiles. Se lla•a Mlgnftud Absoluta a la nueva •at

nttud que se asignarl a las estrellas cuando estfn a 10 Parsec1 de 

dfstancta. la •ayorfa de las estrellas a df stancfas aayores que 10 

Parsecs¡ el Sol. sin e•bargo. conuuaagnftud aparente de-H.7. 

cuando le •ueve huta la dfsUncfa de 10 Parsecs. tet1drl una •atn! 

tud absoluta de+4.8 Se verfa entonces co•o una de las estrellas -

••s dtbtles y serfa invisible pir1 los observadores con wfsta tnft 

rtor a 11 nora11. 



f} Perfodo de las Cefeid1s 1 Magnitud Absoluta. 

Se ha descubierto un1 relacf6n not1ble entre el perTodo de un• 

Cefefd1 y su magnitud absoluta. 

El descubrimiento da~a de la 1nvestfgacf6n que en 1908 hf zo -

Miss Henrfetta Leavitt en el Harvard College Observatory sobre tas

estrellas Cefefdas de 11 Pequeft1 Nube Magall•ntca. las Nubes Nag1-

11antcas Pequefta y Grande son en realidad 6alaxfas - vecinas cerc1-

n1s de Nuestra 6alax1a. 

Las nubes que deben su no•bre 11 navegante portugufs st ven a 

simple vista co.o dos dfbtles •anchas de luz. No H puedtn vtr des

de los Estados Unidos porque est•n dentro de los zo• del Polo Sur • 

Celeste. 

El resultado t•portantt del descubrt•tento hecho por Mtss 

Leavttt es que todas 11s Cefttdas qut tftntn tl •fsiao perfodo tfe

nen--la •fHa ••gn1tud absolUta. L.11 estrellas que t1tHn hrgos -· 

perfodos tfenen v1lores 1ltos para 11 •19nttud absolut1¡ 111 tstr! 

llas de perfodo corto, valores bajos. 

Esta relacf&n puede expresarse 8tjor en 11 for•a de un• 1rtf! 

ca, en la cual se •arca la •agnftud absoluta an el eje ~erttcal, 1 

el ptrfodo en el hortzontal. 

Lis ••gni~udes, en et caso dt las estrellas de brtllo varta·· 

ble, se to••n como pro•edto de los valores •••t•o 1 •fnf90. 

g) Deter111tnact6n de la Distancia con la M19nttud Absoluta. 

Dada (1) 11 1111gnttud absoluta de una 1str1ll1, que se d1s11·

n1 por M, 1 (b} la •agnttud aparente de la estrella, que se destg

n1 por 111, es fact1 co•putar la dtstancta. 
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La fórmula que se aplica en este caso es Me m + S - S log -

Dps, donde Dps da la distancia en Parsecs. 

También puede describirse esta f6rmula como: 

log Dps • 1 ( m • M ) + 1 -s-
Ejemplo: La ·magnitud absoluta M de una estrella es 0.60 

la magnitud aparente de la misma estrella es .14 

log Dps .. 1 
-r- ( .14 - .60) +l• .91 

Usando una tabla de logaritmos en base 10, halla uno que Dps • 

8.1 Parsecs. 

Este mftodo indirecto de determinar distancias es un eje•plo -

esplfndid~ del progreso cientffico. Vinieron primero va~ios descu-

bri•ientos aparentemente no relacionados¡ despufs, se estableci6 -

una conexi6n entre 6stos, y result6.un nuevo y poderoso •ftodo. En 

este ejemplo, se descubr1eron·pr1•ero las Cefeidas ; luego, 11 rel~ 

ci6n entre el perfodo y la Magnitud 1bsolut1 - conduciendo 1 un pr! 

cedimiento novedoso para deter•in1r d1st1nci1s a cuerpos reMotos. 

4.- TAMARO DE LAS ESTRELLAS. 

Las estrellas son de diversos t1•aftos¡ 11 Mis pequefta conoci-

da, con un dilMetro de s61o 4,000 •ill1s (6,640 KM), se identifica 
tfcnicamente por su número de catllogo, AC + 70º 8257. ( C1tllogo -

Astrogrlfico estrella No. 8247, 70° dec1inaci6n norte ). 

la estrella mis grande conocida, Epsilon Aurigas 8, tiene un

diáme~ro de casi 3,000 vec~s el del Sol. ( El di4metro del Sol es

de 864,000 millas= 1,390,000 Km .. ). 

El di4metro de una estrella no puede Medirse dtrecta•ente con 

11 ayuda de un telescopio. Aún con un Telescopio grande, las estr~ 
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llas se ven simplemente co•o puntos de luz, sin dtf•etro •ed1ble. 

a) Tamafto de las Estrellas Determinado por el 
lnterfer6•etro. 

Recientemente se ha. puesto en uso un •ftodo ingenioso - basa

do en la interferencia de la luz para iledir el dia•etro de las es-

trel las. En realidad este •ftodo •ide s61o angular•ente el dii•e--

tro¡ pero no es fsta una desventaja, puesto que ffcil•ente puede 

computarse el difmetro verdadero cuando ya se han deter•tnado el 

dtametro angular y la distancia de la estrella. 

El dif•etro angular es el angulo subtendido por el dtf•etro • 

del ojo del observador. 

El •ftodo, original•ente sugerido por Mtchelson,_ se us6 desde 

1920 en el Monte Wilson. El interfer6•etro ajustado al extre•o supt_ 

rior del Telescopio de 100 pulgadas consiste bfsica•ente de una vi

ga de acero estructural que lleva cuatro espejos: los dos exterio-

res, A y D, pueden •overse a lo largo de la viga .hasta una separa

ci6n ••xima de 20 pies(6.10 • ) ¡ los dos interiores, 1 y C, son -- · 

fijos. 

la funct6n del espejo •6vil es captar do~ rayos, 1 y 11. de

la •ts•a estrella, separados por una distancia tan grande co•o sea 

posible ( longitud de la vtga de acero ). 

la funct6n de los espejos ftjos es ~acer divergir a•bos ra-

yos hacta el Telescopio. 

Ha sido bastante bten establecido que dos de esos rayos que

vtenen, por asf decirlo, ~e dos regiones diferentes de la •ts•~ e~ 

trella habrfn de producir interferencia. la i••1en de la estrella

en el Telescopio no sera ya un punto de lu1, ni un ~tsco espurio -

de dtfracct6n, sino un conjunto de franjas •uy finas. lu•inoses y-
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obscuras. que ttenen un aspecto s•••jante a los dientes de un pet~ 

ne. 

Se ha determtnado te6r1ca•ente 1 co•probado expert•ental•en•, 

te que para una cterta s~paract6n entre los espejos •6vtles las -

franjas desaparecen. En esa dtstancta~ st la estrella es grande, -

las franjas lu•inosas producidas por una mitad de la estrella se-

trasladan con las franjas obscuras producidas por la otra •1tad. 

Con esta separact6n de los espejos. la t•agen se ve tgual•ente br! 

llante todo el t1e•po. 

St se designa por S la dtst1nct1 entre los espejos •6vtles,

el dtl•etro angular de la estrella puede co•putarse por la f6r•ula. 

Dta•etro Angular • 125 
• La dtstancta S debe escrtbtrse en centt•etros¡ la soluct6n--

p1r1 el dta•etro angular estl en segundos de arco. 

Este ••todo es apltcabl•. 'º'••ente 1 las estrellas •Is gr•! 

des. cercanas 1 ••s brtllantes. Por el •ftodo del tnterfer6•etro -

se han •edtdo los dta•etros angulares de ••nos de 10 estrellas.Los 

dtA•etros angulares pequaftos requertrt•n seperactones entre los •! 

pejos de ctentos de pfes. Stn e•bargo. 1Gn las poces que han stdo· 

•edtdas son 1•portentes porque co•prueb1n los dt•••tros de las es

trelles co•putedos por ••todos ••nos directos. 

Entre les 1strell1s que fueron •edides con el 1nterfer6•etro 

estin Betelgeuse, Arcturus y Aldeb1r1n; sus dta•etros angulares 

son de .ou••, .020" y c. 2c:r• • respect1u•entt. 

Co•o se conoce 11 d11t1nct1 1 e~t•s estrelles, puede co•pu

tarse su dil•etro ltneel •ulttp11cendo el d1A•etro· 1ngul1r por 11 
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distancia. El diAmetro de Betelgeuse es igual a 420 veces el dilm~ 

tro del Sol. Los diAmetros lineales para Arcturus y Aldebaran son 

de 23 y 36 veces el dilmetro del Sol. 

b) Tamafto de las Estrellas Determinado por su Lu•inosidad. 

Otro m~todo para determinar los dil•etros de las estrellas -

se basa en ta relaci6n entre luminosidad, L, Te•peratura, T, y Di! 

metro de la estrella, D. 

La luminosidad es una medida del brillo verdadero de una es

trella. Generalmente se di~e en •Gltiplos o sub•Gltiplos del bri-

lto. del Sol. L~ estrella •Is luminosa es una dt la Gran Nube Maga

lllnica, conocida co•o S Doradus. Su luminosidad de 600,000 signi

fica que es 600,000 veces •Is brillante que nuestro Sol¡ esto es, 

si el Sol y S Doradus st colocaran a distancias iguales dt noso--

tros, digamos un Parstc, el Qtti•o se verfa 600,00~ veces •Is brt-

1 lantt. Ta•bifn stgniftca que tnvfa 600,000 vtcts •Is luz por se-

gundo hacia la Tierra que tl Sol. 

La estrella conocida de •ayor opacidad intrfnstca ti la co•

paftera de ID + 4º 4048. ( Estrella No. 4048 dtl Catllogo lonn de • 

estrellas. Su declinact6n es de 4° N ) Su lu•inostdad ti dt 1610 -

1proximadamente 1/500,000 dt la del Sol. 

La lu•tnosidad dt un1 estrella depende dt dos factores: (1) 

El tamafto de la estrella; y (2) L1 cantidad de radtact6n visible -

que emite por cada •illa cuadrada de superficie, lo cu1l 1 su vez 

depende de la temperatura super~tct11. 

La f6r•u1a que relaciona los tres es: 

D estl en unidades dtl dil•ttro solar. 



Tes la temperatura de la superficie de la estrella en grados 

Kelvin; y L est&. como de costumbre, en términos del brillo del Sol. 

5,750 es la temperatura efectiva de la superficie del Sol 

(fotc5sfera ) . 

Debe notars.e que el brfllo de las estrellas puede dectrse de 

varias maneras. Son ~e uso general tres medidas distintas: {a) Ma¡ 

nitud Aparente, (b) Magnitud Absoluta y (c) Luminosidad. 

En la lista siguiente se dan los valores de estas tres magni

tudes para las.cinco estrellas que vemos mis brillantes: 

Estrella Mag.Al!arente Mag. Absoluta Luminosidad{Sol=l) 
SIRIO - 1.58 + . l.·3 30 
ALPHA CENTAURI + 0.06 + 4.7 1.3 
VEGA + 0.14 + 0.5 60 
CANOPUS - 0.86 3.2 1900 
CA PELLA + 0.21 0.4 150 

Esta lfsta Muestra que si se colocaran estas ~strellas a una 
distancia de diez parsecs ( para obtener magnitudes absolutas ), -
Caaopus serfa con mucho la estrella •4s brillante. Ta•bifn •ues -
tra que Vega tfene una luminosidad doble y Capella una lu•inosidad 
cinco veces Mayor que Sirio. 

• 5.- MASAS ESTELARES Y DENSIDADES 

Las estrellas muestran sGlo varfacfones pequeftas de •as1. L• 

gran mayorfa ttene masas entre un qufnto y cfnco veces 11 del Sol. 

Tambifn el rango esta limftado. La estrella mis pesada con~ 

cida HD 698 ( estrella número 698 de un catalogo de espectros este

lares; prepar1do en la Universidad de Harvard y que debe su no•bre 

al gran cientfftco americano Henry Draper ) tiene una •asa 113 ve

ces mayor que la del Sol. Una de las estrellas conocidas •as ltge-
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ras es Krueger 608, con una masa de solamente 1/7 de 11 del Sol. 

No existe en la actualidad ningún mftodo directo para hallar 

la masa de una estrella. Hay, sin embargo, varios mftodos indirec

tos;uno de fstos puede usarse solamente en el caso de las parejas

de estrellas conocidas como binarias .9isuales. 

a) Masa de las Binarias Visuales. 

Una binaria es un par de estrellas que, como la Tierra y la

Luna, giran alrededor de un centro de gravedad co•ún. Si son vis! 

bles separadamente las dos estrellas del par, se les llama • bina

rias visual". Se conocen ~hora unas 20,000 binarias visuales. 

El principio involucrado en el •ftodo para hallar la •asa de 

una binaria se basa en 11 Ley Ar116nica de Kepler, la cual puede 

expresarse en tfr•inos de una f6r11ula si•ple que relaciona la su

ma de las dos •asas, la distancia entre ellas, y el perfodo de re

voluci6n. 

La f6r•u1a es: M + • • 

donde M + • es 1• su•• de las dos •asas expresada en unidades de -

la masa solar¡ p, el tie•po requerido por la lfnea que une las dos 

estrellas para co•pletar una revoluci6n ( que habr& de decirse en

aflos ) ; y a, la distancia 11edh entre las dos estrellas ( en Uni

dades Astron611icas ). Tanto la distancia, •a• como el perfodo, 

"p" se determinan ~or observaci6n directa; la masa del siste•a bi

nario, M + m, se calcula con la ayuda de la f6r11ula. 

Para calcular las masas de las estrellas individuales d•l -

par deben hacerse observaciones adicionales. Tratan 6stas del •o-

vimiento absoluto de cada estrella del sistema binario alrededor -
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del centro de gravedad común. La componente mas pesada describir& 

una elipse pequeña alrededor del centro, mientras que la mas li-

viana describir& una mayor. Por las magnitudes de estas elipses -

se determina la raz6n de las dos masas, la cual, con la suma de -

las masas, es toao lo que se necesita para determinar la masa de

cada estrella. 

Si la suma es, digamos, de ocho masas solares, y la raz6n -

es de 3 a 1, entonces sus masas individuales son de 6 y 2 veces -

la del Sol. 

TambiEn pueden determinarse las masas para otro tipo de si~ 

tema binario conocido como "binarias espectrosc6picas". 

Uni binaria espectrosc6pica es un par de estrellas que se -

ven co•o una sola unidad aún con un telescopio grande. Solamente-

en e\ estudio espectrosc6p1co se muestra el verdadero carActer de -

la unidad. El espectro indica que la unidad consiste de dos estre

l ~as que estin alternativamente acerclndose y alejAndose, siendo -

su movimiento semejante a las dos •asas de una mancuerna giratoria. 

Se conoce mis de un •illar de binarias espectrosc6picas. 

Capella, la quinta .estrella en brillo aparente, es una bina

ria espectrosc6pica. La masa de la componente mas brillante es de 

4.18 y la de su compaftera es de 3.32 veces la.•asa del Sol. 

b) Masa de las Estrellas de Gran 

Gravedad Superficial. 

Este •ftodo para determinar la masa es aplicable en los ca

sos en que las estrellas tienen una gravedad superficial •uy gra~ 

de. Los grandes valores de fuerza gravitactonal se presentan en -

dos casos de estrellas¡ unas son las Enanas llancas, y las otras -



las estrellas de Trumpler. La gravedad superficial del tipo de las 

Enanas Blancas se debe a los valores fantlstica•ente altos de la -

densidad de la materia que co•pone estas estrellas. 

Las Enanas Blancas tienen un valor bastante nor•al, para la -

masa.pero un valor completamente subnbrmal ( de ahf el no•bre de -

•enanas") para el volumen. Las estrellas de Trumpler (cuyo nombre 

es en honor del descubridor, Robert Julius Trumpler ) son de ta•a

fto normal pero tienen un valor Muy alto para la masa. 

Las masas de estas estrellas pueden computarse con la ayuda 

de la Teorfa General de la Relatividad de Einstein. 

De acuerdo con esta teorfa. la luz sufre un ligero ca•bio -

en su longitud de onda al partir de una estrella que tiene un alto 

valor de atracci6n gravitacional en su superfici~. Toda longitud • 

de onda luminosa resulta ligeramente au•entada 11 salir. Este co-

rrimiento de todas las longitudes de onda de las lfneas espectra-

les hacia el rojo se llama " corri•iento relativfstico •. y gene-

ralmente es muy pequefto. aunque medible. Los valores •edidos se -

usan para computar las •asas de las estrellas que producen estos -

corrimientos de_ las longitudes de onda. 

c) Densidades. 

La densidad, co•o de costu•bre, se determina dividiendo la -

masa entre el volumen. El cociente indica que tan co•pacta esta -

la materia de que la estrella consiste. 

Las estrellas varfan mucho en densidad, debido principalme~ 
1 

te al amplio rango de volOmenes. 

Estremece a la 1maginaci6n humana aun s61o tratar de visua-
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lizar los valores extremos de las densidades estelares. Una de las 

estrellas de mayor densidad es la "Pup", la campanera de Sirio. En 

masa es igual al Sol; sin embargo, de tamano es 30,000 veces menor. 

Puesto que la densida' media del Sol es 1.5 veces la del agua, la 

densidad media de· Pup es 50,000 veces la del agua. Una cucharadita 

de esta substancia pesarfa: Una tonelada y Pup no es la estrella -· 

mis densa. 

Esta distinci6n la tiene ahora la estrella mis pequefta, AC -

+ 70° 8247 ( eitre11a nümer~ 8247 del catilogo Astrogrifico 70º -

N de declinaci6n ). la estimaci6n actual de su densidad es de ----

36,000,000 de veces la del agua. Una cucharadita de esta substan-

cia pesarfa 720 toneladas. 

En el otro extre•o. hay estrella$ que tienen densidades ••-

nores que l/lOOOde la del aire. la densidad de tstas es •enor que 

la densidad del vacfo ordinario que se puede obtener en el labora

to~io. Se llaman a veces, en efecto, "v1cfo rojo caliente•. La es

trella mas grande que se conoce, Epsilon Aurigas 8, tiene t••bitn 

la distinci6n de la densidad mfnima. El valor que se le da es ----

1/ 100,000,000 de la del agua. 

6.- MOVIMIENTOS ESTELARES. 

Ahora es uro conocimiento bastante común que las estrellas -

" fijas " se mueven, y lo hacen a grandes velocidades; y que en el 

curso de, digamos, un siglo, estos movimientos cambiaran ligera•e~ 

te la forma de la Constelaci6n. El hecho de que estas grandes vel~ 

cidades no hayan desarreglado mu~ho las constelaciones se debe, -

por supuesto, a la gran distancia de las estrellas; y tambifn a 
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la brevedad del perfodo de tiempo ( en términos astron6micos en -

que han estado bajo observaci6n sistemltica las estrellas. 

La medida de las velocidade~ estelares requiere gran preci--

si6n, y se complica •Is por el movimiento del observador. No sola-

mente la estrella se mueve, sino el observador también participa 

del movimiento : (a) la revoluci6n diaria de la Tierra alrededor de 

su eje; (b) 1igeros cambios de direcci6n del eje de la tierra; (c)

rotaci6n anual de la tierra alrededor del Sol; (d) el movimiento -

del Sol y del Siste•a Solar entero en el espacio. Estos •ovimientos 

causan desplazamientos de- las estrellas, llamados •movimientos co

munes" los cuales no tienen, por supuesto, nada que ver con los m~ 

vimientos reales de las estrellas. 

Los movimientos comunes deben restarse de los desplazamien-

tos totales de las estrellas para obtener los movimientos verdade

ros. 

La velocidad red de una estrella, lla•ada velocidad espacial, 

se calcula por sus dos componentes: una es la visual y se llama -

velocidad radial de la estrella; la otra es perpendicular a la vi

sual y se ll1ma •ovimtento cruzado a velocidad t1ngenctal. · 

a) Velocidad Radial. 

El v1lor de esta velocid1d se determina por el espectro de -

una estrella. En los calculos se emplea un principio basteo de ff

sica, conocido como Principio de Ooppler, de acuerdo con el cu1l -

el espectro de una fuente de luz que se 1cerca tiene acortadas to

das sus longitudes de onda. El cambio en cada longitud de onda, 

que se designa por•,.esU dado por la f6rmuh: A').:>. -f-. 
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En esta f6rmu1a: 

?-. Es la long;tud de onda de la luz original, 

v Es la velocidad relativa de acercamiento, y 

e Es la velocidad de la luz. 

En la f6rm~la, c y~ son conocidas. F6cilmente puede_ medirse 

el cambio de las lon~itudes de onda y calcularse la velocidad relA 

ttva de acercamiento. La misma f6rmula se aplica al alejamiento de 

una estrella, en cuyo caso el cambio es hacia la longitud de onda

m6s larga. las. lineas en lu~ar de aparecer en su posici6n normal -

en el espectro se ven en posiciones nuevas; las nuevas posiciones

de todas las lineas est6n m6s cerca del -extremo rojo del espectro. 

En ~a prlctica se usan ~étodos fotogrlftcos en esta clase de 

trabajo. se· fotograflan simult,neamente dos espectros en una placa, 

uno enci•a del otro. El espectro de la estrella bajo estudio se c~ 

loca junto a un espectro de comparaci6n, generalaente uno del hte

rro. Si la estrella no tiene velocidad radtal. las 11neas del hie

rro en el espectro·estelar coincidir6n con las lineas del espectro 

de comparac16n. Estas lineas se colocarin en ••bos espectros en -

patrones tdfnticos. 

En el caso de una estrella que t1ene veloctdad radtal, las -
~ lfneas ser•n desplazadas. El valor de este desp1azaatento para cua! 

quier lfnea de longitud de onda) se obtiene dtrectaaente de la pl! 

ca. Estos valores indican la velocidad radial de la estrella cuan

do se substituyen en la f6rmula de Doppler. 

b) Velocidad Tangencial. 

La velocidad tangencial de una estrella tambifn se llama Mo-
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vimiento Cruzado, y se refiere a la velocidad de una estrella en -

un plano perpendicular a la visual. Generalmente se dice en millas 

por segundo o en ki16metros por segundo. 

No puede hallarse directamente la velocidad tangencial: se -

obtiene multiplicando la velocidad angular de la estrella por su -

distancia. Es común llamar " Movimiento Propio " a la velocidad 

angular, y decir su valor en segundos de arco por ano. 

c) Movimiento Propio. 

El movimiento propio mis grande lo tiene la Estrella de Bar

nard {que lleva el nombre de su descubridor, Edward Emerson Barnard 

1857-1923 ). la estrella se •ueve transversal•ente casi 10.5 segun 

dos de arco cada afto, y se •overa 1/2 grado (angulo subt~ndido por 

la lun1) en aproximada•ente 180 aftos. la •ayorfa de las estrellas -

estln demasiado re•otas para manifestar •ovi•ientos propios. 

De los 25 millones de estrellas que han sido investigadas 

hasta ahora, menos de un tercio del uno por ciento han •ostrado 

evidencia de movimiento propio. 

la ta~• de estudiar tan gran número de estrellas se sf•plf

fica mucho usando mttodos fotograficos junto ~on una clase espe--

cial de microscopio conocido como "•icroscopfo blink" ( blink • -

pestaftear ). Con intervalos de 30 aftos se to•an fotograffas de gra~ 

des regiones del cielo. luego se ven dos fotos a travfs de un mi-

croscopio blink. H1y un aditamento en el microscopio para ilu•in1r 

primero una foto y luego la otra, en ripida sucesi6n. las estrellas 

que se han movido tanto como 6" en esos 30 aftos parecen pestaftear, 

mientras que las otras permanecen fijas. 

Como se indic6 antes, el producto de movimiento propio por -
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la distancia estelar da el valor tangencial de la velocidad estelar. 

d) Velocidades Espaciales de las Estrellas. 

Conociendo las componentes radial y tangencial es fácil ha---

1 lar la velocidad espacial verdadera de la estrella. La velocidad -

es la diagonal de un rectángulo cuyos lados son las velocidades ra

dial y tangencial. 

La más alta velocidad espacial ~onocida de una estrella es de 

660 Km/seg, o sea de 410 millas por segundo. 

7.- ESPECTROS ESTELARES. 

En una noche clara son visibles a simple vista unas 5,000 e1 

trellas; por un telescopio pequefto, millones; y por el ·telescopio

del Monte Palomar se ven billones de estrellas. Se estima que el -

número de estrellas de nuestra Galaxia solo es del orden de los -

cien mil millones y hay probablemente m•s de dos mi) millones de -

Galaxias en el Universo. 

a) Clases Espectrales. 

Cuando se analizan los espectros de muchas estrellas, se en

cuentra que se pueden agrupar naturalmente en varias clases. La -

clasificaci6n presente es.base en un extenso estudio llevado a ca

bo en el Harvard College Observatory, que incluye un estudio com-

parativo de los espectros de mls de 300,000 estrellas. Se recono-

cen diez clases distintas que se designan por las letras O, 8, A, 

F, G. K, M. R, N, S. 

Se reconocen subdivisiones· de cada una de estas clases y se 

usan para ellas designaciones tales como 82, K5, GB, etc. designa

un espectro con caracterfsticas intermedias entre K y M. 
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Las estrellas Sirio y Vega son de la clase A, mientras que la 

estrella Altair se designa como AS. Los espectros de la clase A son 

emitidos por estrellas blancas que tienen temperatura superficiales 

pr6ximas a 12,000 K. Las caracterfsticas de las estrellas de la el~ 

se A son: (a) Lfneas obs~uras muy fuettes debidas al hidr6geno¡ 

(b) no hay ltneas de helio¡ (e) muy pocas y débiles lfneas debidas 

a los metales. 

También otras clases tienen caracterfsticas bien definidas.

Las caracterfs~icas de los grupos pueden resumirse como sigue: 

a) Hay lfneas de helio en las clases O y 8, que alcanzan su

m4ximo en 82 y desaparecen antes de llegar a la clase A. 

b) El hidr6geno es el único elemento presente en todas las -

diez series. las lfneas m•s fuertes son en los ~spectros de la tl! 

se A. 

e) Las lfneas met•licas de alta temperatura hacen su pri•e

ra aparición en la clase A, y suben hasta su fuerza ma•i•a en la -

clase G. 

( El Sol es una estrella de la clase G ) 

d) Las lfneas met&licas de baja tempera~ura se hacen vist-

bles en la clase G y suben hasta sobresalir •ucho en la clase M. 

e) las bandas de 6xido de titanio son pro•fnentes en las -

estrellas de la clase M. ( Betelgeuse y Antares son estrellas de 

la clase M. ) 

f) Amplias bandas de absorci6n del carbono y de sus compue~ 

tos se presentan en los espectros de la clase N. 

g) Las estrellas de la clase S se identifican por la prese~ 

cia de bandas debidas al 6xido de ztrconio. 
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b) Clases Espectrales y Temperaturas Superficiales 
de las Estrellas. 

Un uso incidental pero importante de esta clasificaci6n es -

determinar la temperatura de las estrellas. La variaci6n de ~lase 

a clase, se debe, en muy alto grado, a la temperatura de la supe~ 

ficie de la estrella. Asf, los espectros de la clase G vienen de

estrellas que tienen temperaturas superficiales de 6,000º K; los

de la clase B, de 2,300º ; los de la clase M, de 3,200º etc. En -

efecto, de una mirada al espectro de cualquier estrella puede de-

terminarse su temperatura superficial los valores deducidos asf -

son estimaciones bastante precisas. La relaci6n entre l~s clases -

espectrales, la temperatura y el color. se da en la tabla para las 

clases de O a M. 

Clase espectral o B A 

Temperatura (en grados - 25,000 23,000 10.000 
absolutos ). Muy blanca 
Color azul azul osa blanca. 

F G K M 

7,000 6,000 5,000 3,200 
blanca amarilla anaranjada roja. 

amarillenta. 

c) El Diagrama de Russell. 

Cada estrella se indica por un punto. La posici6n del punto 

se determina por la luminosidad de la ~strella y la clase espec-

tral. Un cuidadoso marcado de es~os puntos pone de manifiesto dos 

importantes modalidades de este diagrama. (Fig. IV 7.1.) 

a. La gran mayorfa de las estrellas se acomodan en una ban

da angosta que corre desde la esquina superior izquierda hasta la 
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Fig. IV. 7.1. 
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esquina inferior derecha del diagrama. Se llama Secuencia Principal 

y las estrellas que le pertenecen, incluyendo a nuestro Sol·, se 11! 

man Estrellas Normales, o Estrellas de la Secuencia Principal. 

b. La marcada regularidad de la Secuencia Prin~ipal tiene dos 

excepciones importantes. Los puntos para dos bien definidos 'tipos -

de estrellas caen lejos de la Secuencia Principal. Un conjunto de. 

puntos est6 disperso en el lado superior derecho del diagrama. Son 

éstas las estrellas que tienen gran luminosidad, pero baja temper! 

tura y se llaman "Gigantes ~ojas". ( La estrella Capella pertenece 

a esta clase ). El otro conjunto de estrellas que queda fuera de -

la Secuencia Principal se concentra en ~na regi6n pequefta del lado 

inferior· izquierdo del diagrama. Estas son estrellas de baja lu•t

nosidad, pero de alta temperatura superficial. Apropiadamente se -

llaman " Enanas Blancas •. Pup 9 la compaftera de Sirio ) es un --

ejemplo cl•stco de Enana Blanca. 

d) Las Estrellas Normales. 

El hecho de que estas estrellas estAn arregladas a lo largo 

de una banda angosta y no distribufdas de manera desordenada sobre 

todo el diagrama sugiere que hay una fntima relaci6n entre ellas. 

Es de suponerse que las estrellas de esta secuencia sean se

mejantes en la mayorfa de sus caracterfsticas, Probablemente su -

distribuc i6n a lo largo de la secuencia se debe principalmente a -

las diferencias de masas, siendo las estrellas de mayor masa las -

mis ·luminosas. 

La masa de una estrella est• fntimamente relacionada con su 

luminosidad. Puede deducirse la relaci6n entre las dos por consi

deraciones puramente te6ricas. Se conoce como Ley de Masa - Lu•t-
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nosidad. Asf, •1entras mas masa tenga la estrella, ••s lu•1nosa s~ 

ra. Para ser exactos, la •asa de la estrella deter•fna sola•ente -

la luz que emana por unidad de &rea de la estrella. La cantidad t~ 

tal de luz que sale de la estrella depende de su •asa 1 de su ta•!, 

ño. 

Se llaman Gigantes las estrellas de gran lu•inosidad que oc~ 

pan la porci6n superior del diagrama. Las estrellas de poca lu•fno 

sidad se llaman Enanas. La frontera entre las Gigantes 1 las Enanas 

se debe • 11 •agnftud absoluta del brillo. Las estrellas que son -

•'s brillantes que la •agn1tud absoluta + 1 a se lla•an Gigantes -

las que son •4s dfbfles que la Magnitud absoluta + 1 ( esto es, -

•agnitudes de + 2, + 3, etc.) se lla•an Enanas. La Sec~enc1a Prf~ 

cipal recorre la ga•a entera desde las &tgantes azules 'asta las 

Enanas Rojas. 

e) Las Estrellas Anor•ales. 

las estrellas que tstan fuera de la Secuencia Prfnctpal se -

lla•an "Anor•ales" o "Peculiares•. Estas estrellas, asf co•o otras· 

• peculiares", tales co•o las novas 1 las supernovas, son el obJ! 

to del capftulo siguiente. 
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V.- RAD10-ASTRONC14IA 
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Las estrellas y otros cuerpos celestes emiten r1di1ciones 

electromagnftic1s de diversas frecuencias. S61o un1 p1rte de est1 

radiaci6n lleg1 al observador ter~estre porque la at•6sfer1 de 11 

Tierra es opac1 para tod~s excepto dos limitados rangos de radia--
-ci6n, la " Ventana Optica " y la " Ventana de Radio". La ventana -

6ptica permite 11 trans•isi6n de ondas electrom1gnftic1s que tie-

nen longitudes de onda Mayores que 3,000 AngstroMs .Y •enores que -

10,000 ¡ este rango incluye el ultr1violeta, lo visible y 11 radia 

ci6n infrarroja. A tr1vfs de 11 ventana de radio lleg1n 1 la Tie-

rra las ondas desde 0.25 e• hasta 30 M de longitud. El rango estl 

limitado por el lado corto por la absorci6n at•osftrtca y por el -

lado 11rgo por la reflexi6n desde la ionosfera. 

H1st1 hice unos treinta anos. todo el conoci•iento del Uni-

verso se b1s1ba en un 11tudto de las r1diactone1 vtstbles. del --

infrarrojo. del ultravioleta y d• divers1s lfne11 espectrales que 

lleg1n a la Tierra a travts de 11 ventana 6pttc1. 

Los estudios recientes de 11s ondas de radto y de la lfne1-

espectr1l de 21 c•. que lleg1n a la Tierr1. detectad11 por el 11-

dio Telescopio. h•n 1u•entado nuestro conoct•tento del Univer10.

Est1 r••• de la Astrono•fa se lla•a R1dto-Astrono•f1. 

Se hin dedtc1do las tnvestigactones en R1dto-Astrono•f1 

principalmente 11 estudto de 11 distribuct6n de 11 tntensid1d. 

11s fuentes discret1s, 11 lfnea de hidr6geno de 21 c•. y 11 e•t-

si6n sol1r y pl1net1ri1. 

1. Distribuci6n de 11 tntenstd1d. Se hin hecho v1rt1s expl! 

raciones de las intensid1des de lis ond1s de radio del ctelo. 
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b. Fuente discreta. Hay aproximadamente 200 puntos del cielo 

desde los cuales se emite intensa radiación. Estos puntos, llama-

dos antiguamente radio estrellas se llaman ahora "fuentes discre-

tas". La primera radio estrella verdadera que fue posible ver y e~ 

cuchar al mismo ~iempo fue descubierta a principios de 1961.· Es 

una estrella de decimasexta magnitud, conocida como 3C - 48, en 

la constelaci6n de Triangulum. 

En la mayoría de los casos son otros objetos, y no estrellas, 

los responsables de estas ondas. Estos puntos son las fuentes dis

cretas m~s intensas. 

La fuente discreta de segundo lugar en intensidad se locali

za en Cy~nus, y se conoce como Cygnus A. las fotograffas muestran 

que la fuente esta asociada con la colisi6n de dos Galaxias espi

rales. 

Otra fuente discreta intensa estA asociada con la Nebulosa

del Cangrejo en Teurus. La Nebulosa del Cangrejo resultó de la e~ 

. plosi6n de una supernova en Taurus. 

c. la línea de 21 cm. del hidr6geno. Los atomos neutros del 

hidrógeno pueden admitir radiación de 21 cm de longitud de onda, 

cuando el spin electr6nico cambia de orientac16n. Con la ayuda 

de esta lfnea espectral y un conocimiento del principio de Ooppler 

pueden estudiarse la distrfbucf6n y el movimiento del hfdr6geno -

presente en el espacio inter-estelar en nuestra Galaxia y en 

otras. 

d. Emisión solar y planetaria. El Sol en una intensa fuente 

de radio, especialmente durante un perfodo de manchas solares y -

flamas. Actualmente se hacen Investigaciones sobre la relacf6n e~ 

tre estas emisiones y la ionosfera. Tambifn planetas tales co•o-
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Júpiter emiten señales de radio. 

1.- LAS LINEAS·ESPECTROSCOPICAS Y El EFECTO 
DOPPLER. 

Los investigadores' de los fen6menos lu•inosos habfan observ! 

do que cuando se eleva la temperaturi de un elemento a un grado -

dete~minado, como sucede en las estrellas, se producen " estados -

de excitac16n " y la luz emitida, al pasar 1 trav6s de un pris•a -

o de otro dispositivo de dispersi6n, se desco•pone en un espectro,~ 

y sobre la gama de colores extendida entre el rojo y el violett 

aparecen lfneas oscuras y claras, llamadas lfneas espectrales o 

espectrosc6picas, caracterfsttcas para cada uno de los ele•entos -

qu1mfcos naturales. Asf, segQn cuales sean las lfneas· que aparez-

can en la banda cro•ltica, puede conocerse qué substancias existen 

en el material incandescente o en la estrella exa•inada. 

Per~ habfa algo •Is, y de ~anta i•portancta co•o el espectro 

mismo. Las lfneas espectrales producidas por una fuente lu•inosa

cambian de posici6n relativa cuando fsta se desplaza. St la estr! 

lla observada se aleja, sus lfneas aparecen corridas hacta el la

do rojo del espectro, el de las ondas •is la~gas, y st la estrella 

se acerca, el desplaza•iento se realiza hacia el lado vtoleta. 

Como los astr6no•os tenfan •edidas las distancias de algunas 

galaxias relativamente cercanas, obtenidas por los •ftodos tradi

cionales, fué posible verificar que mientras mis lejanas estaban, 

el desplazamiento de las lfneas espectroscópicas hacia el roj~ era 

mayor y sus velocidades de alejamiento aumentaban. 

Luego se comprob6 que este fen6meno, lla•ado efecto Doppler, 
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se realiza manteniéndose además una relaci6n permanente.( constan

te de Hubble) ~ntre la velocidad de la estrella y su distancia al 

observador, de modo que su análisis permite conocer con •Kactitud: 

lo. Si la estrella se aleja o se acerca¡ 

20. La velpcidad de movimiento de la fuente luminosa j 

Jo. Su distancia a ta Tierra. 

La primera constataci6n que pudo obtenerse de esta integra

ción de conocimientos fue sorprendente¡ todas las galaxias, con 

excepción de las del grupo local que parecen tener un ~ovimiento 

común, se alejan de la Tierra El Universo parece expanderse unifor

memente. 

a) El 3 e - 273 

Por mls de un1 dfc1d1 ( 1proxim1damente 1950-1960), los pa

cientes investig1dores, con 11 penetr1nte ayuda de 11 rad101stro

nomf1, se habfan intrigado observando varias docenas de puntos 

azules relativamente dfbiles que e•ttf1n ondas l1rg1s, 111m1d1s on

das g1llcticas, en cantidades not1blemente Mayores que las de los 

otros cuerpos celestes conocidos. Sus ondas ultravioletas, por 

aftadidura, t1mbifn tenfan.un1 proporct6n obsoleta y para ter•fnar 

de distinguirse mostr1b1n un eng1ftoso parpadeo o pulsaci6n, dtff

ci l de explictr. 

Designados con letras que record1ban el nombre del observa

torio que los habfa localizado, y con números de 6rden, fueron que

dando archivados. 

Un dfa Maarten Schmidt y Jsse Greenstein, destacados astr6n! 

mos de Caltech ( California Technic1l lnstftute ), decfdferon in

vestigar el problem1 de estos curiosos objetos utilizando el Gi -
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gante anteojo de reflector de Monte Palomar. Para e•pezar. lo diri

gieron hacia uno de los puntos azulines deno•inado 3C - 273 (la le

tra e correspondfa a Cambridge ). Grande fue su sorpresa: las lf -

neas espectrosc6picas aparecfan con un corri•iento •asivo hacia el 

rojo y de tal magnitud que el conjunt~ deberfa encontrarse ubicado 

a 2,000. millones de anos de luz de distancia, con una • recesi6n • 

de 50,000 ki16metros por segundo, o sea, 1/6 de la velocidad de la 

1 uz. 

Los astr6nomos dudaron de la veracidad del espectr6grafo. El 

gran Catalejo de California habfa recibido antes,luz de objetos -

situados a distancias parecidas, tal vez galaxias, pero sus efec

tos luminosos eran borrosos y apenas podfan localizarse. En cambio, 

el 3C-273, desde tan re•ota distancia, e•itfa suficiente luz co•o 

para ser captado por un modesto telescopio corriente. 

Era fsto verdad? y de serlo, c6mo podfa explicarse ? 

Despufs la sorpresa se hizo mayor: en et afto 1965 Schmidt 

anunc i6 que habfa ubicado otro objeto se•ejantt, P.•ro el nuevo, el 

3C-9, estaba situado a 9,000 •illones de aftos luz y se alejaba 1 

240,000 kilO•etros por segundo (4/5 de 11 vel~cidad de 11 luz). 

Entretanto se habfan dado diversos no•bres a estos lejanos y 

misteriosos objetos. Radiofuentes, cuastestrellas y ftnal•ente un 

nombre popular aunque no muy del agrado de los astrOno•os:•Quasars• 

- ( sigla de la exprest6n inglesa "quast stellar radio sources".) 

b) Los Quasars o Cuastestrellas 

Existe gran preocupación por ellos entre los 1nvestigado1res 

las opiniones son incongruentes. lodos estln de acuerdo·tn que -

emitfan energfa en forma de ondas largas, en cantidades despropor-
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cionadas a sus posibles tamaños. Algunos astrónomos los creen gala

xias; otros, ~strellas sencillas gigantezcas en un colapso gravita

cional; finalmente, hay quienes imaginan que pueden ser trozos de 

la materia primigenia del Universo en proceso de explosi6n. Cual-· 

quiera cosa que $ean, se trata de objetos distintos a todo_s ·1os co

nocidos anteriormente. Para que puedan observarse con tanta faci~ 

lidad desde tan abismales distancias, deben irradiar mis energfa 

que 100 galaxias semejantes a nuestra Vfa Lictea. "La gigantezca 

cantidad de energfa de los ~uasars, ha dicho Schmidt, est6 muy por 

encima de toda producci6n de alguna de las reacciones actualmente 

conocidas por los ffsicos. 

e) Objetos Estelares Azules (B.S.O.) 

Sin embargo un nuevo desconcierto esper1b1 a los descubri-. 

dores de estrellas. El mismo afto 1965, Allan Sandage, de Monte Pa

lo•ar, ubic6 t1mbifn a tre•endas distancias unos que lla•6 Objetos 

Estelares Azules (B.S.O. Blue Stell1r Objects). Tenfan lu•inosidad 

azul y dfbil, emitf1n rayos ultravioletas en proporciones obsole

tas, pero no producfan ruido ga14ctico, no e•itfan ondas largas de 

radio. 

Uno de ellos estiba situ•do a la distancia de 6,000 •111ones 

de aftos luz y se alejaba a r1z6n de 210,000 ki16metros por segundo 

7/10 de la velocidad de la luz. 

Adem4s de las 1nd1c1das, estos nuevos viandantes tienen tres 

pecu·l hres y sorprendentes c1racterfsttcas: 

l. Ninguno h1 sido observldo a •enos de algunos •fles de •i· 

llones de aftos luz de distancia. 

2. Son su•a•ente nu•erosos, 100 veces ••s que los quasars, 1 
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3. Mientras m4s lejos se observa, mayor número de ellos se -

encuentra. 

Sandage expres6: " Mientras m4s lejos •iremos en el pasado,

m6s densamente poblado d~ B.S.O. aparece el Universo". Y esto po

drta tener trascendentales consecuenéias. 

d) Los Pulsares. 

ll descubrimiento de cuatro fuentes r~dt•les de rfpida pul~. 

ci6n designadas con el no•bre de• pulsares•. tan provocado una -

corriente de 1nfor•aciones dtrtgidas a las revistas • Nature • •• 

• Science • y • The Astrophysical Journal •, dando nuevos detalles 

sobre los extraftos objetos y sugerencias con respecto a lo que 

son. L• caracterfstica principal de los pulsares es •1 •uy peque-

no intervalo que existe entre los pulsos 1 la extr .. ada unifor•i·· 

dad del t1e•po de repetici6n de esta especie de latido. 

El pri•er pulsar, designado co•o CP 1919) pulsar Ca•bridgt ~ 

e•ite un pulso radial cada 1,3372795 segundo. Otros dos pulsares • 

tienen repeticiones si•ilares: El CP 0834 .. tte pulso cada 1,27379 

segundo, y el CP 1133, un pulso cada 1,1880 segundo. Sin .. bargo -

un cuarto pulsar, el CP 0950, e•tte cast 4 p~lsos por segundo• 

su intervalo tnterpulsarto es sola~cnte de 0,253071 segundo. 

El tP 1919 ha sido el •Is estudiado de los cuatro. Sus ca-

dencias general•ente indican tres puntos altos co•prt•tdos dentro 

de 37 mili-segundos. La for•a e tntenstdad relativa de estos pun

tos altos suelen variar entre pulso y pulso. Una serte de ond•s -

o seftales fuertes es general•ente seguida por una serte ctnco ve

ces m&s d@bil que 11 primera. Stn embargo. 11 duract6n de los --
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perfodos activos varfa con frecuencia y va desde segundos en las • 

frecuencias b~jas hasta una hora, m4s o menos en las altas. La·· 

componente de baja frecuencia del pulso sigue invariablemente a la 

de alta frecuencia. Se supone que sean los electrones del espacio 

interestelar la .causa de la demora. Si la densidad se sup9n~ de 1 

~1ectr6n por cada 10 centfmetros cQbicos, el CP 1919 debe estar ~ 

m4s o menos a 420 anos de luz de distancia, y el CP 0950, entre • 

50 y 100 anos de luz. El largo del pulso corto de todos los pul·· 

sares observados indica qu~ sus dimensiones ffsicas van desde 

3 1 000 a 10,000 ki16metros, o sea, en promedio, bastante menos que 

et d1Ametro de la Tierra. 
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e) Hoyos Negros 6 Agujeros Negros 

Al estudiar la naturaleza se encuentran •uchas veces fen6-

menos nuevos e inexplicables¡ inexpltcables porque chocan contra -

todas las teorfas y expectativas existentes. Se hace'necesario en

tonces construir una nueva teorfa capaz de explicar los nuevos 

fen6menos. Un ejemplo radial lo su•inistra la •eclnica culntica: • 

teorfa que naci6 en este siglo para explicar fen6•enos del •undo -

•icrosc6pico i•postbles de entender con la ffsica del siglo XIX. 

Si bien la necesidad de nuevas teorfas ha aparecido frecue~ 

te•ente en la historia en la ffsica, no es esa la regla. Algunas -

veces una teorfa puede estar tan adelantada para su fpoca que pre

dice la existencia de fen6•enos que no se han observado aGn. pero 

que, al pasar el tie•po, pueden llegar a descubrirse. Un eje•plo

es la teorfa general de la relatividad que predijo, hace •Is de • 

•edto siglo, la extstencta de •hoyos negros• en el universo. 

L Qui es un hoyo negro f El prt•ero a quten se le ocurri6 

que tales cosas podrfan existtr fue a Laplace, en 1795. la idea -

de laplace era bastante si•ple. Es sabido que para escapar de un 

cuerpo celeste es neceserto alcanzar un1 cierta velocidad, lla••· 

da veloctdad de espace. La velocidad de escape depende de la •as1 

del cuerpo celeste 1 de su radto (•Is precisa•ente, de la distan

cia entre el centro del cuerpo celeste y la superftcte desde la -

cual se trata de escapar). Por eje•plo, para la Tierra esa veloci 

dad es de 13.6 K•/s y si una nave cohete no alcanza esa velocidad 

llegara a cierta altura y despufs bajara otra vez. Mientras •Is -

pequeno es el radio y ••yor es la •asa del cuerpo celeste. •ayor

sera la velocidad de escape. Asf la velocidad de escape desde la 

superficie del Sol es de 615 K•/s. l Quf pasarfa st el radio del-
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Sol fuese cuatro veces menor, permaneciendo con su Misma masa? En 

tal caso, la velocidad de escape serfa el doble: 1,230 Km/s. Y si 

una estrella tuviera la misma masa que el Sol, pero su radio inf~ 

rior a 3Km, 1 entonces la velocidad de escape serfa mayor que la -

velocidad de la luz: 300 000 Km7s 

De acuerdo con el razonamiento de Laplace, de la superficie 

de una cuerpo celeste con estas Gltimas caracterfsticas no se es

capar,a ningún rayo de luz, ni ningún otro objeto que tuviera la -

desgracia de moverse con una velocidad menor que la de la luz. En 

otras palabras, ese cuerpo celeste no emitir,• ni el mas leve rayo 

de luz, y para cualquier observador serfa como un •hoyo negro• en 

medio del espacio. 

No obstante, el •simple• argumento de Laplace no era muy co~ 

vfncente en su fpoca debido a dos razones: 

la. Si bien todos los cuerpos masivos son atrafdos gravita

cionalmente lquifn asegura que la luz, que no es un cuerpo masivo, 

t1mbifn sufre la influencia gravitacional? 

21. La masa de un "hoyo negro• deberfa estar concentrada en 

un volumen increfblemente pequefto. Como mencionamos, para que una 

estrella de la masa del Sol se vuelva •hoyo negro•, tendrfa que -

comprimirse en una esfera de s61o 3 km de radio. Esto significa -

que un cm3 de "hoyo negro" pesar,• alrededor de idiez mil millo

nes de toneladas! LPueden existir tales cuerpos en el universo? 

Y aun suponiendo que existen Lde d6nde proceden y c6mo pudieron -

formarse? 

La primera de estas dudas la aclar6 la teor,a general de 11 

relatividad de Einstein, formulada alrededor de 1915. la segunda 
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fue explicada por los astrónomos hace apenas unos anos y es actual 

mente tema de candentes discusiones, aunque las pruebas en favor 

de la existencia de los "hoyos negros" se van acumulando d,a con 

dta. 

Para acla~ar lo anterior. presentaremos una concisa. d~scri( 

ción de la teorta general de la relatividad y de astroftsica. di~ 

rectamente relacionados con los "hoyos negros". 

LA TEORIA GENERAL DE LA RELATIVIDAD 

Fundamentalmente la teorta general de la relatividad es una 

teorta de la gravitación. ideada por Einstein algunos anos después 

de que ~1 mismo propusiera li teorfa especial de la relatividad. 

Esta última naci6 en 1905 y revolucion6 la f,sica con conceptos -

nuevos y chocantes para el "sentido co•ún•. Según la teor,a espe

cial, ningún cuerpo puede viajar mas rapidamente que la luz y el 

espacio y el tiempo transcurre mas o menos lentamente, según la -

vélocidad de quién lo mide; es decir. no existe una medida abso

luta del tiempo. 

Ademas. la teor,a especial de la relatividad introdujo otro 

nuevo concepto: el espacio-tiempo de cuatro di~ensiones. Este es

pacio es la uni6n del espacio "común y corriente" -que todos sa

bemos tiene tres dimensiones- y del tiempo. interpretado como una 

cuarta dimensión. 

Sin embargo. la TER (teorta especial de la relatividad) no 

explica los fenómenos gravitaci·onales y por ello, alrededor de -

1915, Einstein propuso una nueva teorta: la TGR (teorta general -
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de la relatividad). Esta contenta a toda la TER, pero ademls ·Y e! 

to es fundamental- interpretaba a la gravitaci6n de una manera 

realmente revolucionaria: según la TGR, el espacio-tiempo se de

forma alrededor de una masa, y es esa curvatura la que produce la 

·atracción gravit.acional. 

Tratemos de explicar esto con un ejemplo sencillo: si una -

canica se mueve sobre una superficie deformada, no seguirl una lf

nea recta sino que su trayectoria se curvara al pasar por la de

formaci6n. Pa~a explicar 1~ gravitaci6n decimos que un cuerpo mas! 

vo deforma el espacio-tiempo a su alrededor. Debido a la existen

cia de esa deformaci6n, un cuerpo que pase por ella no seguirl una 

linea recta, sino que su trayectoria torcerl, curdndose. En la -

prlctica, esto es lo que observamos como atracc16n grav~tacional: 

la Tierra gira alrededor del Sol porque fste deforma el espacio

tiempo a su alrededor y el movimiento de la Tierr~ sigue esa de

formaci6n. La diferencia es que en el caso gravitacion1l el espa

cio-tiempo tfene cuatro dfmensfones, mientras que en el ejemplo -

de la canica, la superficie sobre la que se mueve es de dos dime! 

siones. 

Lo im~ortante para .nosotros es que la deformaci6n del espa

cio-tiempo actúa tambifn sobre los rayos de luz, fstos se curvan 

ligeramente al pasar cerca del Sol (lo que se ha comprobado obse~ 

vando durante un eclipse la posición de las estrellas cerca del -

disco solar). Ademls, la TGR, al igual que la Especial, predice -

una relatividad del tiempo; es ·decir, un observador lejano verfa 

que el tiempo transcurre mls lentamente cerca de un cuerpo cuyo -
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campo gravitacional es sumamente intenso. 

Poco tiempo despufs de que Einstein propuso su teorfa gene

ral de la relatividad. Schwarzchild encontr6, en 1916. la manera -

de calcular los efectos gravftacionales que, según esa teorfa, aP! 

recen alrededor de una estrella. Esta· soluci6n de Schwarzchild in

clufa aproximadamente los mismos fen6menos que se explican con la 

teorfa de Newton, aunque tambi~n padecfa otros efectos. casi impe~ 

ceptibles. pero que hoy en dfa han sido comprobados con bastante -

precisi6n. como: la curvatura de los rayos luminosos al pasar cer

ca del Sol y el corrimiento del perihelio de los planetas. Pero, 

ademas de estos efectos. la solucf6n de Schwarzchfld predecfa un -

fen6meno cttrfoso: si un cuerpo tiene toda su •asa concentrada en -

una esfera de cierto radio, llamado radio de Schwarzchf ld, enton

ces ni la luz. nf ntngún otro cuerpo, puede escapar de esa esfera. 

1 Pero esto es nt mas nf •enos un •hoyo negro•. tal como lo 

habfa propuesto Laplace En el lenguaje de la TGA. un •hoyo ne

gro" aparece cuando el espacto-tie•po se curva a tal grado que .•• 

1 se cierra sobre sf •fs•o ! Todo lo que esta atrapado en ese pe

dazo de espacio cerrado nunca podrl salfr al aundo exterior. Un 

objeto puede entrar en un •hoyo negro•. pero nunca podra escaparse 

de ahf. 

ASTROFISICA Y EVOLUCION ESTELAR 

Hemos visto ya que la TGR predice la extstencta de los hoyos 

negros. Para poder responder 11 segunda pregunta que nos h1bfimos 

planteado: "lde d6nde proceden y c6mo pudieron formarse?". debemos 
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recurrir a la astrofisica y, en particular, analizar algunos con

ceptos de la evolución estelar. 

Uno de -los procesos de la naturaleza más diftciles de com

prender es la formación de una estrella. La hipótesis de trabajo 

más aceptada nos. dice que las estrellas se forman a parti~ de las 

nubes de gas y polvo· que hay en el medio interestelar. Bajo cier-_ 

tas condiciones, este material se condensa y forma una "protoes

trella", la cual se sigue contrayendo bajo la acción de su propia 

gravedad. Al ~ontraerse, la temperatura y la presi6n internas au

mentan hasta que llega un momento en el que en el interior de la 

protoestrella se desencadenan una serie de reacciones llamadas -

termonucleares, en este momento la protoestrella "se enciende" y 

se convierte en una estrella. La forma como evoluciona cada estre

lla, de aquf en adelante, depende fundamentalmente de la cantidad 

de masa que haya tenido al formarse. A nosotros no~ interesa en -

este momento s61o la etapa final de esta evoluci6n: la agonfa de 

li estrella. 

Al final de su vida algunas estrellas explotan, volviendo a 

ser lo que eran antes de formarse: nubes de gas y polvo. A estas 

estrellas se les llama "Novas" o "Supernovas" (dependiendo de la 

intensidad de la explosi6n). En la mayorfa de.los casos, sin emba~ 

go, la estrella no se desintegra por completo como consecuencia de 

la explosi6n, quedando una parte central fntegra, llamada el "re

man~nte" de la explosi6n. 

Ahora bién, lqué sucede con las estrellas que no explotan y 

con los remanentes de las que no se desintegran por completo al -
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explotar? Al agotarse todas las fuentes de energfa (ter•onuclear) 

interna de la estrella, ésta continúa su interrumpida contracci6n 

gravitacional, su radio disminuye paulatinamente, aumentando por 

lo tanto su densidad (s~ vuelve mis y mis compacta) y se va en-

friando. 

l Ex;ste algún lfmite a esta contracci6n? 

Un primer lfmite lo encontr6 en 1930 Chandrasekhar, quien -

demostr6 que cualquier estrella que tenga una masa menor que 1.2 

veces la del Sol puede llegar, al final de su vida, a un estado -

de equilibrio en el que la contracci6n se detiene. Cuando una es

trella esta en ese estado se le llama "enena blanca". Pero si al 

iniciarse la contracci6n final la masa de una estrelJa·es •ayor -

que 1.2 veces la •asa del Sol, entonces ella se sigue contrayen-

do, ¿ hasta cuando ?. 

En 1932 landau de•ostr6 que si 11 masa de la estrella fuera 
• 

mayor que 1.2 veces le masa del Sol, pero menor que 3 veces la -

masa del Sol, la estrelle todavfa tendrfe selvec~6n, y que en es-· 

te caso~eberfe llegar nuevamente e un estedo de equilibrio. Poco 

despu~s de le publicaci6n del trabejo que la~deu, de hecho en el 

mismo afto, fue descubierta una nueve part!:ula: el neutr6n (cuyo 

nombre proviene de que no tiene carga elActrica), y ya en 1934 -

los astr6nomos Baade y Zwicky hablaron por primera vez de le po

sible existencia de estrellas de neutrones y de su relaci6n con 

las explosiones de supernovas. Se pens6 entonces que.precisamen

te estas estrellas estaban en el estado del que habfa··hablad~ -

landau. En 1939 Oppenheimer y Volkoff hicieron los primeros cll

culos te6ricos concernientes a la estructura de las estrellas de 
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neutrones. confirmando la posibilidad de su existencia. 

Sin embargo, esta teoría salva del colapso total s61o a -

las estrellas con masas menores que aproximadamente 2 veces la -

del Sol. ¿Qué suceder& con las más masivas? Esto no es mera -

especulación, se sabe que existen muchas estrellas con masas has-

ta 50 veces mayores que la del Sol. También en 1939 Oppenheimer· 

ySnyder demostraron que estas estrellas no podfan tener salva-

ci6n. En este caso no puede existir ninguna configuracf6n de -

equilibrio que sea capiz de deterner la contracci6n gravitacfo

nal; esto produce el colapso gravftacfonal de la estrella, que

se harfa cada vez mis y mis pequefta, mis y mis densa, ¿hasta 

convertirse en .•• ? : en uno de esos objetos celestes de t'os que 

hablaba Laplace, tan compactos que se vuelven invisibles, en 

uno de esos objetos tan densos que el espacio en su alrededor -

se curva a tal punto que la luz queda atrapada, perdiendo el -

objeto toda conexi6n con el mundo exterior; la estrella desapa

rece del universo dejando tras de sf ••• ¡ un hoyo negro 

Asf la TGR predice la existencia de hoyos negros y la 

teorfa de la evoluci6n estelar explica como podrfan formarse. Muy 

bien, per~ l qu~ relaci~n tienen todas estas teorfas con la rea-

1 idad ?, l existen realmente las estrellas de neutrones y los -

hoyos negros 1 

·Las enanas blancas ya se conocfan desde antes de que fuesen 

estudiadas te6rfcarnente y, efectivamente, todas las que se cono

cen tienen masas menores que i.2 veces la del Sol, sus radfos -

varfan entre 3 000 y 20 000 Km. y sus densidades son tan altas -

que un Cm 3 pesa 1 una tonelada l. 
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Las estrellas de neutrones se descubrieron 35 1ftos despufs 

de haberse predicho su existencia. En 1968 se public6 un pequefto 

trabajo en el que se anunciab1 que los r1diotelescopios h1bf1n -

detectado un nuevo tipo ~e objetos celestes : unas fuentes de o~ 

das de radio muy compactas, que emitfín pulsos regulares de unos

cuanto~ segundos. Se les ll1m6 pulsares. En el mismo ano, y 1 -

partir de consideraciones te6ric1s, Gold explic6 que estos nuevos 

objetos debfan ser estrellas de neutrones en rot1ci6n¡ idea que

se confirm6 posteriormente por las observaciones. 

Y1 hablamos de las supernov1s y de sus re•1nentes. Con -

frecuencia las masas de estos rem1nentes son una vez y •edi1 o dos 

veces la del Sol, de modo que, segQn 11 teorfa de L1nd1u, Oppen--

heimer y Volkoff, deben contraerse h1st1 convertirse en estrell1s 

de neutrones. Ya en 1942 M1y1l o Oort h1bf1n deducido que 11 neb~ 

losa del Cangrejo es lo que h• quedado de 11 explosi6n de un1 su

pernova que fue observada y registr1d1 por los 1str6no•os chinos 

en el 1fto 1054 y cuyo •1teri1l, arrojado 1 grandes velocid1des d~ 

rente 11 explosi6n, se h• exp1ndido for•1ndo 11 nebulosa que 

1hor1 ve•os. En el •is•o 1fto, l11de y Mtnkow~ki identificaron 

el re••nente de 11 estrell• que explot6 en 1054 con una pequeft1-

estrellit1, cerc• del centro de 11 nebulos1. 1 Y en 1969 se -

descubri6 que t1l estrellita es un puls1r 1 De est1 ••ner1 se -

unieron 11s piez1s del ro•pec1bez1s p1r1 conftr•ar las tde1s que 

Baade y Swtcky h1bf1n expuesto en 1934, 1cerc1 de 11s estrell1s -

de neutrones y de su posible rel1ci6n con las supernovas. L•~ 

estrellas de neutrones existen, se han detectado¡ sus radios son 

de unos 10 K•. y la densidad de estas estrellas es de ••• 1 cfen· 
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millones de toneladas por cm3 

La confirmaci6n de la existencia de los hoyos negros ofre· 

ce, sin embargo, muchos mis problemas. Si un hoyo negro no omite 

luz, ni ninguna otra seftal ¿ c6mo podemos saber si existe o no ? 

Desde luego que no podemos ver un hÓyo negro. No obstante, sf -

podemos detectar su presencia ya que el campo gravitacional al·· 

rededor de un hoyo negro debe ser sumamente intenso. 

Existe una manera de detectar la presencia de hoyos negros 

mediante sus efectos gravitacionales: 

la gran mayorfa de las estrellas no estln aisladas, sino • 

que forman sistemas de dos, tres o mis estrellas que interactúan 

gravitacionalaente entre sf. A un sistema de dos estrellas unidas 

gravitacionafmente se le ll1ma sistema doble o· binario. En estos 

sistemas las dos estrellas giran alrededor del centro de •asa • 

de ambas. Si las estrellas estln suficientemente separadas entre 

st, se pueden ver a simple vista o con el telescopio¡ pero hay· 

alguno~ sistemas en los que no se distingue una estrella de la • 

otra, ni aún con los telescopios mis potentes. En estos casos • 

vemos una sola estrella, aunque tenemos var~as aaneras de saber 

si se trita de ~na sistema binario: en algunos casos las estre· 

llas se eclipsaran autuamente al pasar una frente a la otra, lo 

que se manifiesta como una variaci6n en el brillo observado. • 

Ademls, al descomponer la luz de una estrella en sus color3s, • 

esto es, al obtener su "espectro", encontr••os que en muchos -

casos aparecen 2 espectros sobrepuestos que corresponden a l~s 

dos estrellas y podemos saber de 11 presencia de dos estrell1s

debido al desplazamiento de las lfne1s de¿ es~ectro, producido-

176 



por efecto Ooppler. 

Se sabe también que si las dos estrellas est4n muy pr6ximas 

entre s; puede pasar materia de una a la otra, debido a la atrac

ción gravitacional. A este fen6meno de ~hupar materia se llama 

acreción de materia. 

¿ Qué sucederfa entonces si en uno de estos sistemas bina-

rios una de las componentes fuese un hoyo negro y la otra una es

trella normal 1 En primer lugar, vertamos una sola estrella y un 

solo espectro (el de la estrella), pero con las lfneas desplaz4n

dose. No podrfamos observar ningún eclipse, puesto que el hoyo -

negro es muy pequello (de unos cuantos k.i 16metros) y su paso fren. 

te a la estrella serta indetectable. Pero hay un punto· clave: se 

ha encontrado te6ricamente que si en un sistem1 bin1rto existe· -

un hoyo negro o una estrella de neutrones chup4ndose el ~1teri1l 

de 11 otr1 estrella, el fen6meno de 1creci6n sert1.t1n intenso -

que, se emitirfa una gran cantidad de rayos X. Entonces, pira -

di-stinguir entTe la presencia de un hoyo negro 1 una estrella de 

neutrones todo lo que necesitamos es conocer la masa del objeto 

(como y1 dijimos, si la masa es mayor de dos veces y media la del 

Sol tiene que ser un hoyo negro). 

Mediante las observaciones realizad1s desde sattlttes arti

ficiales se han logrado detectar unas 100 fuentes de rayos X en nue! 

tra galaxia. Algunas de estas fuentes son regiones extendidas (co

mo nebulosas) y otras vienen de regiones muy compactas (estrellas-

º sistemas de estrellas). Entre.este último tipo de fuentes de ra

yo X, algunas se han identific&do como sistemas btnartos y, m4s -

aún, como estrellas que deben ser dobles, a pesar de que se obser-
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va un solo espectro. Uno de los ejemplos más interesantes. por -

ser el más estudiado hasta ahora, es el de la fuente de rayos X 

llamada Cyg X-1, ubicado en la constelación del Cisne. Esta fue! 

te se h~ identificado con una estrella doble, en la que el cor.ipa

ñero no se ve. Sobre el espectro de la estrella aparecen ciertas 

11neas ·que no pertenecen al espectro estelar, y de las cuales -

se puede deducir que hay material que sale de la estrella y va -

hacia el objeto invisible. Resta asf el punto fundamental:lcu¡1 

es la masa de ese objeto invisible? Desgraciadamente, esto es -

lo m¡s dif,cil de determinar, ya que se puede hacer s61o de ma

nera indirecta. No obstante, los cálculos realizados parecen in

dicar que la masa de est.e objeto i es más de 10 veces 1a del Sol i. 

Para muchos astr6nomos y ffsicos esta evfdenc1a es contun

dente y es Un convencidos de que en h constellci6n del Cisne se. 

ha descubierto por primera vez un hoyo negro. Sin embargo, para

otros la evidencia es convincente, ~as no contundente. 

CONCLUSIONES Y ELUCUBRACIONES. 

Cabe seftalar que los estudios te6ricos de los •hoyos negros• 

comenzaron desde hace •uchos aftos siendo sus iniciadores Oppen-

heimer 1 Snyder en 1939. Sin embargo, dichos estudios no eran t~ 

mados muy en serio por 1a ~ayorfa de los ffsf cos pues parecfan -

estar completamente desligados de la realidad y se asemejaban -

mas a 1a ciencia-ficci6n. Pero, con los últimos descubrimientos, 

el estudio te6rico de los "hoyos negros" ha cobrado n~eva vida. 

En 1939 Oppenheimer y Snyder obtuvieron un resultado asom

broso: siun observador está montado sobre la superficie de una -
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esfera que se contrae debido a su propia fuerza de gravedad, -

veri como ~sta se contrae más y más, cruza el radio de Schwarzs

child y se sigue contrayendo hasta que toda la masa de la esfera 

se concentra en un punto• todo este proceso dura un cierto tiem

po finito, perfectamente determinado. Sin embargo~ un obervador 

que ve el mismo proceso de contracción desde un lugar lejano ob

servari algo muy distinto. Desde su punto de vista la esfera se 

contraeri, pero llegari a su radio de Schwarzschild después de

un tiempo ... iinfinitoi. Es decir, según él, el radio de la esf! 

ra se acerca poco a poco al radio de Schwarzschild, de modo que 

est1ri "a punto " de cruzar ese radio, pero este observador lej1-

no tendrf1 que esper1r una eternidad para ver 1 11 esfer1 desapa

recer dentro del radio de Schwarzsc~ild. En poc1s palabr1s, el -

proceso tard1 un tiempo finito para el observador que esta sobre 

la superficie de la esfera, mientras que el mismo proceso, visto 

por un observador lejano, tarda un tiempo infinito: 1 que mejor 

ejemplo de 11 relatividad del tiempo 

Si los estudios de Oppenheimer y Snyder son vilidos pira 11 

descripci6n del colapso gravitacional de una estrella, result1 -

que las estrellas colapsadas que detectarfamos en el Universo no 

serfa exactamente hoyos negros, sino que estarfan "a punto" de -

serlo. Esto no está aún del todo claro hoy en dfa, porque las e~ 

tre11as reales tienen otras caracterfsticas, tales como presión, 

rotación, campo rna~nético y otras, que podrlan influir en el pr2 

ceso del colapso: razón por la cual este problema todavfa sigue 

estudfandose. 

Sigamos especulando acerca de lo que le sucede a la esfera 
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en contracci6n. Como ya dijimos. la estrella, al colapsarse. cru

zarl el radio de Schwarzschild y se contraerl hasta que quede con

vertida en un punto material. ¿ Que pasarfa cuando toda la masa se 

concentre en un solo punto ? Esto tampoco se ha podido aclarar. -

aunque se podrfa esperar que la materia. después de contraerse lo 

mls posible, explotarl y comenzarl a expanderse. En tal caso la -

teorfa predice que los rayos de la luz emitidos por esa masa en e! 

pansi6n sf podrfan escaparse hacia el exterior, pero, en cambio. -

ningún rayo de luz (u otro objeto) podrf a entrar dentro del radio 

de Schwarzschild. En pocas palabras. se tendrfa un "hoyo negro al 

revés": 1 un ~hoyo blanco" ¿ Es esto realidad o una curiosidad 

matemltica ?. Algunos astr6nomos han propuesto que los famosos y 

misteriosos "cuasares" son en realidad "hoyos blancos". Tenemos -

que reconocer, sin embargo, que todo esto es por ahora puraaente 

especulativo. 

Regresando a nuestro observador montado sobre la esfera, él 

ver• que ésta se contrae y luego se expande y, subido sobre esa -

esferi en expansi6n, lograri cruzar el radio de Schwarzschild y -

escaparse 11 espacio exterior. Todo este proceso tardarfa para él 

un tie~po finito. pero para sus compafteros que se quedaron afuera 

habrl o~sado un tiempo infinito: ellos ya no existirin. ni el Uni

verso en que vivfan. Entonces, ¿ a dónde e~ergi6 nuestro observa

dor ? ¿ en un nuevo Universo ? 

Finalmente hay que hacer notar que aparte de estrellas cola~ 

sadas, bién podr1an existir "hoyos negros" en el Universo. Serfan 

pedazos de Universo que no loqraron expanderse suficientemente de~ 

180 



• 
,ués de que naci6 el Universo. Algunos astr6nomos piensan quepo

:ria existir un gigantesco "hoyo negro" en el centro de nuestra -

;alaxia. Además, la existencia de "hoyos negros" gigantescos en el 

:spacio intergaláctico no está excluida. 

Repetimos:. todo esto Gltimo es por ahora sólo especulación. 

ero toda teorfa cientffica empieza con especulaciones: algunas se 

omprueban, otras se modifican y otras simplemente se desechan. 

Cuál será la suerte de las especulaciones relativas a los "hoyos 

egros" ? El tiempo lo dirá. 
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A P E N O 1 C E 



: 

ESPECTRO LUMINOSO 

Como ejemplos del mencionado an¡lisis espectral luminoso po

demos mencionar el del sodio ( Na ) que presenta una sola raya en 

el espectro y el del Hidr6geno que presenta 5 series de lfneas es

pectrales, a saber: 

Serie Lyman (1906) m = 1 n = 2,3,4,5,6 ... 
Serie Salmer (1885) m = 2 n = 3,4,5,6 

Serie Paschen (1908) 111 = 3 n • 4,5,6,7 

Serie 8raclcett ( 1922) .. = 4 n ,. 5,6,7,8 

Serie Pfund (1924) 11 • s " = 6,7,8.9 

Según los valores de • y n se dtstfnguen las series que 11! 

van los no•bres de sus descubrfdores. 

La serie de Ly•an corresponde a las lfneas espectrales, 

cuando las transiciones son a partir de los niveles n • 2,3,4 etc. 

con el nivel •Is bajo • • 1 

la serte de lal•er corresponde a las lfneas espectrales, -~ 

cuando las transiciones se efectúan a partir de los niveles 

n • l,4,S etc., hacia el nivel •Is bajo • • 2 

Lo •is•o rige en for•a an61oga para las otras series. 

La luz de las distintas series corresponde a las stgutentes 

gHllS: 

Ser fe Prt•era Lfnea Espectral Ultt•a Lfnea E! 

pectral. 

ly11an Ultravfo1eta Ultravioleta. 

hh1er Rojo Ultravioleta. 

Paschen lnfrarojo lnfrarojo 



Brackett 

Pfund 

Infrarojo 

Jnfrarojo 

Infrarojo 

Jnfrarojo. 

Cada ltnea en el espectro corresponde a una longitud de onda 

( ,._ determinada. 

la longitud de onda se expresa de la siguiente forma: 

"" - e r--¡-

En donde e 

... 
" = 

Velocidad de la luz 

Frecuencia ( Hertz ). 

3 x 101 m 
seg 



El Radio-Telescopio Direccionable 
mas Grande del Mundo 

El Radio-Telescopio completamente direccionable mas grande del Mundo 

se encuentra situado en. el Radio Observatorio de Effelsberg en las 

1110ntañas Eifel, Alemania Occidental. 

El plato Reflector de este instrumento mide 100 m. de diámetro con una 

distancia focal de 30 •· Trabaja en longitudes de onda menores de lcm. 

La Base gira sobre rieles circulares de 64 m. de di6metro, el .movimien

to de rotaci6n y elevaci6n es controlado por medio de una computadora 

desde el edificio del Observatorio. 

Las deformaciones meca'nicas del plato reflector mayores de ln111. deben 

evitarse o medirse y ser corregidas. Las causas principales de error 

por deformación mecánica se deben a la fuerza de atracción gravitato

ria y las variaciones de temperatura, ya que la radiointerferencia te

rrestre y el viento son disminuidos considerablemente por las montañas 

que le rodean. 

La fuerza de gravedad provoca deformaciones en la antena de 2 a 3 cm. 

cuando esta es operadi en elevaci6n. 

Esta deformaci6n puede ser de dos tipos: 

a) Deformación de primer orden.- La antena permanece parabdlica pero 

el foco cambia. Esto puede ser corregido mecánicamente 

b) Efecto de segundo orden.-· Se producen desviaciones de la fon111 

parabólica, pero gracias al diseño estructural "homólogo" de la 

antena, los efectos residuales (despues de la correccion focal) 

son reducidos a la tolerancia permisible de 1 nn. en la antena 

de 100 111. de diámetro. 



R•dio-Telescopio de Effelsberg. Situado en las montañas 

Eifel en Alemania Occidental. Con un reflector de 100 m. 

de Di4metro lo hace el mas grande del Mundo 



Los efectos por variaci6n en la temperatura implican el empleo de sis

temas mas softsttcados para la detección de la temperatura en los di

ferente~ puntos del reflector y estruct~ra. Estos sistemas de detecci6n 

transmiten sus señales al centro de control en el observatorio, a fin.de 

detectar las defontliciones producidas y calcular las correcctones que 

anulen las desviaciones. 
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