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PROLOGO 

La telescopia que se lnlclo únlcamenle en la reglón ópllca 

{reglslrando solamente luz), se ha visto enriquecida en este siglo 

con la radlolelcscopla, que registra señales de radio provenientes 

deJ espacio, y gracias a la tecnologia espacial se hace ahora 

lamblón lclescopla en rayos Infrarrojos, ultravioleta, rayos X y 

rayos gama. Con todos estos telescopios se observa el Sol y se 

sondea el Universo entero. 

Todas las radiaciones que nuestros ojos no pueden registrar 

son ahora captadas por aparatos sensibles a el las proporcionando 

Imágenes detalladas. La telcscopia moderna no sólo nos ha acercado 

un sinnúmero de cuerpos distantes sino que nos ha proporcionado 

nuevas herramientas para ver nuevas luces. No existe ya nlnf\ún 

mensaje electromagnético en el Universo que no se pueda recibir. 

En csla tesis se presenta el diseño de una matriz de Butlcr 

que es un elemento fundamental en los arreglos de antenas de radio 

que se usan para rastrear perturbaciones del plasma del medio 

Interplanetario que viajan del Sol a la Tierra y que será usada en 

un arreglo que se está construyendo en México. 

En el cápltulo 1 se hace una breve resefia sobre el desarrollo 

de radloastronomla desde sus orlgenes y se descrlben varios 

arreglos de radio de los más Importantes. 

En el cápltulo 11 se anal Iza la lcorla sobre medio Interpla

netario y viento solar haciendo énfasis en sus efectos en el 

entorno terrestre y se establece la teoría sobre centelleo Inter

planetario ( IPS) asl como también se describe el arreglo de radio 

de Cambr ldge en Inglaterra. 

En el cápl Lulo I I t se hace una descripción sobre el radlotc

lescoplo que se construye en México, presentando detalles sobre el 

arreglo prototlpo ubicado en la Facultad de Estudios Superiores 



Cuautl t lán y que conformará la red de monl toreo conjuntamente con 

los arreglos de Cambridge, Ahemcdabad en la India y México. 

En el cápl lulo IV se presenta el dlsef\o de la matriz de 

Butler para un arreglo de 64 elementos, de los cuales conslslc el 

arreglo de México. 

Esta lcsls concluye con una sección de conclusiones. 



I. - IHTllOOUCCION 

l. 1 Desarrollo 9.Q l.!!. radloastronoml!!..:... 

l. t. J El espectro electromagnétlco. 

Cuando hablamos de la encrgla eml llda por e L Sol nos 

referimos a la luz: más cspcclflcamente a ondas electromagnéticas. 

Es en esta forma como el Sol envla la mayor parte de la cnergla 

que recibe la Tierra. 

La F'lg. J. t. llustra el espectro clcclromagnótlco desde las 

longitudes de onda muy pequefias (frecuencias muy altas} que 

constituyen los rayos.,, hasta las longitudes de onda más grandes 

(frecuencias más bajas) que conslltuyen las ondas de radio, y su 

Jongl tud de onda puede ser de más de mil kl lomclros hasta unos 

cuantos metros todas estas ondas llenen Ja misma nnturalnz;i y 

rnpldnz; y solo difieren en su frecuencia y, por lo tanto, en su 

Jongl tud de onda. Una onda clcctromagnéllca es una onda formada 

por campos cléclrlcos y magnéllcos variables en el tiempo. 

Las ondas elcclomagnéllcas de longl ludes entre un metro y un 

mlllmctro se llaman microondas y llenen frecuencias mayores que 

las ondas de radio. Siguen después los rayos Infrarrojos, (ondas 

que se encuentran entre las microondas y el rojo, que es el primer 

color, a la frecuencia más baja que el ojo humano puede delectar). 

Entre 700 y 400 mlllmlcras de longitud de onda se encuentran las 

ondas elcclromagnétlcas visibles, que es lo que propiamente se 

llama luz y va desde el rojo hasta el violeta. Las ondas clcclro

magnéllcas de frecuencias más atlas que las visibles (longlludes 

de onda más corlas) son: la luz ultravlolctn, los rayos X y Jos 

rayos 1 de Jongl ludes de onda hasta menores de una bl l lonéslma de 

metro y frecuencias muy grandes (trillones de ciclos por segundo). 

Todas estas ondas consll tuyen el espectro alcctromagnéllco. 

Es di fiel l darse cuenta hasta que punto estamos Inmersos en 



ondas electromagnhtlcas tanto de fuentes naturales como de fuentes 

creadas por el hombre. El Sol es la fuente predominante de 

radiación, en el senlldo de que ésta os la que deflnc el medio 

ambiente al cual nos hemos adaptado como especie. Constantemente 

estamos recibiendo sef\ales de radio y TV, asl como, microondas de 

los sistemas de radar, de los sistemas relevadores de los slslemas 

de lelefonia, ele. Además existen ondas electromagnéticas de focos 

de los motores cal lentes de los automóvlles, de los aparatos de 

rayos X, de los rclcimpagos, de la radiación 7 de los materiales 

radlactlvos de la Tierra, de las luciérnagas, cte. 

A.lm> 1 1 1 1 

ToOOOi'OOO TiiOOOOO loOOO TOO 
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t ' 
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Flg. l. 1 El espectro clcctromagnétlco y ventanas 
atmosféricas. Las radiaciones clcctromagnéllcas 
cubren una amplia gama de longttudes de onda 
entre las que se encuentran aquellas que 
podemos ver y que ! lamamos luz. Las long\ ludes 
de onda menores que la luz son los rayos ultra
vlolcta, los rayos X y los rayos 7. Las radia
ciones con longitudes de onda mayores son el 
infrarrojo, las microondas y las ondas de radlo 
Nuestra atmósfera impide el paso de la mayor 
parle de estas radiaciones hasta la supcrflcle 
y solo deja pasar quellas que se encucntnm en 
dos "ventanas" una en la reglón vlslblc y otra 
en la reglón de las radloondas. 
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A la Tierra llegan muchas ondas electromagnéllcas procedentes 

de fuentes extraterrestres y, de hecho, lodo lo que conocemos del. 

Universo Jlega de esta manera. Nuestra atmósfera sólo permlte la 

pcnetracl6n de la radiación que se encuentra en dos reglones 

especificas del espectro: la reglón visible y una reglón de ondas 

de radio (de un mm a 30 m) que Incluye las microondas. A estas dos 

reglones se les llama ventanas atmosféricas, y toda la radiación 

proveniente del exterior con longltudes de onda distintas de estas 

es absorbida o dispersada por la atmófcra y no llega al suelo. 

La ventana ópllca abarca de o. 4 a o. 8 mlcromelros mientras la 

ventana de radio se exllende de 1 cm a 10 m, estos valores son 

nominales y arbitrarlos. El limite de la longitud de onda corta 

esta en función de la composlci6n atmosférica, nubosidad, ele~ 

mientras el limite de longllud de onda grande depende de la 

densidad del electrón en la lonósfera. Este es a su vez, función 

de la hora del dla, acllvldad solar, ele. 

En 1610, Gallico ulllizó por primera vez el telescopio para 

hacC?r observaciones astronómicas, y descubrió a) montañas y crá

teres en la Luna, b) que la Via Láctea esta compuesta de multitud 

de estrellas lndlvlduales, e) los cuatro satélites más grandes de 

Jlipilcr, d) observó las fases del plane.la Venus, y descubrió que 

no es una eslrel la como antes se crcla e) aclaró aspectos de las 

caracteristlcas dlsllnllvas de Saturno y f) dlo un primer paso 

para el entendimiento de las manchas solares. 

J.1.2 Desarrollo de la Radloaslronomía. 

La clencla de la radloastronomla tuvo sus Inicios en los 

trabajos de Karl G. Jansky de los Laboratorios Bcll en Nueva 

Jersey quién tenia asignado el problema de estudiar la dirección 

de llegada de la cstilllca. Para el estudio del problema Jansky 

cons l ruyó una antena de haz un id 1rece1ona1 polarizado 

verticalmente. La antena de 100 ples de longitud y 12 ples de 

altura so montó sobre una plsla circular horizontal para ntrar en 



azlmuth. operando en una longt tud de onda de \11. 6 m (20. 5 Mhz), 

En 1932 Jansky reportó los primeros resultados obtenidos con 

su equipo. F'ue capaz de ldcnllflcar tres grupos de estállca: 1} 

cslállca a partir de tormentas locales; 2) estállca a partir de 

tormentas eléctricas encontradas prlnclpalmcnle en dlrecclones me

rlodlonalcs, y 3) un llpo de s1 lbldo estático lnlntcrrumpldo de 

origen desconocido. La F'lg. J.2 muestra un registro de este tipo de 

silbido observado por Jansky en 1932. 

Jansky estableció que esto producla "un sllbldo en los telé

fonos apenas dlstlnguldo de los producidos por una serle de ruidos 

La dirección de llegada de esos cambios astáticos cambia gradual

mente a través de la 24 horas del dla. Más adelante dijo: "este 

l I po de estál 1 ca fue reconocido deflnl l l vamcnlc en Enero de 1932, 

consldcr<indosc como lntcrfercncla sin modular". De esta manera, se 

considera enero de 1932 como fecha apropiada para el naclmlenlo de 

la radloastronomla. 

rlg. J. 2 Registro de ruido obtenido por Jm1sky 
(1932) en el cual tos picos Indicados por las 
flechas ocurrieron en Intervalos de 20 minutos. 

Debido a 1 efecto de las 24 horas Jansky especuló que la 

cst<illca nueva podria estar asociada de alguna manera al Sol. Sln 

cmbarr,o r.n 1933 publ lcó que las observaciones pos ter lores conducr.n 

a la conclusión de que la dirección de 1 lngndn dr. estas ondas eslil 

r !ja r.n e 1 cspact o o sea, que las ondas llegan de una fuente 

ubicada fuera del sistema solar. 

r.n octubre de 1935, Jansky fue capaz de demostrar que si la 

.& 



antena se dlrlgc hacla alguna parle dol ·slslcma ·de la Vla Láctea 

In méjor respuesta se .'obll~nc cUandb ·sc:_dlrl~C haCia el, ccrilfo del· 

s l Stem~. Es.te h~c~o ··-_1.0· -¿~rld~J.~-: a
0 

.. )~ ·._C:~~~Ú..i's.i6·~.:::·~-~-.ri··_::· 1~ ;'. i~~r./l~",d~ 
esas. r8dlac lone~· _,. o~:tá~ ~ J0·~~-1 J k~da·(~~-t~~- 1~~-- -·~-~-l~cft las ·-o·~ ·en· la 

~~!l~lt~lf ~~Jt~~l!~}f ;~~~:;;~ 
_-, ;' .-:.< "»·. 

Jansky no. ·sa!o'·\'estuvo ·canSlcnte de sus dcscubrlmlcnlos 

astronómicos S'tno·l.ambúm de sús impllcaclonos. En 1935 ldonllflcó 

el o_rlg.on_ de -1~ ·radfa"ctón' de· ra_dio con la cslructurn de nucslrn 

p,alaxla, detectando la- radiación en 10 y 14.6 m. También lnlerp~e

ló la lcndcncla de la.radiación de forido como un llmlt.c ~lll par'a 

1 a scns lb 11 _l dad de 1 receptor. 

En 1937; Grolc Rcbor, lngcnlcro. _d·c··r-adia·.' .. lnl~rcs-~cÍ·o,:,:cn···c1 
tn1Ua Jo de JanskY, . r:ons'tru~ó -U~ rcflc-~t~~-- ~~~-~.b6 t f~-,~~:~-~:._.~f·:(lj·~~ ··dci.-. 

diámetro nn el p~Úo de 'Su_ .~as_~.-.- (~~~::··,f:~-·~(f<~J_t)~~J~~:· __ ,~~-~\~h~·-· ~·~ 
mon ló cm un 1 ~~lrumcn t'~ .. ~-º. >~r~-~~.~}~.\-~;~·f .. ~~-~'.~--~;~\'~-~~~'~:f>t·.~ ,1~·~.'._s·~_1_? •· ~n 
dec 11 naclón, confiando en )a -T~laclóf'!,,!J~.~; l,a ),_1:~~r:~a--~ara ,cf_:barrl do 

del hnz cn.aSccnclón··.rec.la~ (V"er·:,·ÁPérldiCC'·Af:·_» E~~r; fue··_ el.primer 

r~rJJo lr!)f!sr:opl.o _f'.'.?º~.l~.u·~··d·~:;·: P~'i-~>·':.~~~~·'~_l1·~-;~·cl·<!~:, ~-~lro.nónl.Jca y, 

t r.thajamln c.n ~mci. ¡·~n8 l_l:ud_·-.d~_·.~-~r,·~~ '. dC:~."1 ~-á7 '. m, -obluvó 1 ndlcacloncs 

rJ'!f lntt.l·1w•. d'! .In ra~ÚaciÓ.n'--P.ñ.·~-_,f"!$;~·;· 1~riP,tt,ú.~ dr: rmrJn qun mo!tt.raba 

utw m•1rr:ada r.~~ccntrrlr.16~:·.":~n. r.:I plano de nur.slra galnxla, 

obteniendo nsl Ios.prlm!?ros,mapas ·de rndlo dr. In Vifi l.act.rrn. 

Los mapas· ConsÚLlÍyCn.'. ias primeras medlcloncs cuanlllntlvns 

de radie;> en el. cl~l~ y. son nolriblemenle buenos en comparación con 

los de ahora. Los ·mapas de Hcbcr mucslran ln radiación mfixlmn para 

Ja conslclaclón de Sagl_larlo. ·Esta es menor para Cygnus, Casslo

fH~a. C<.1n Mayor y Puppls; la n1dlaclón mlnlma es para Perseo. Hclmr 

7 



sugirió que la radlaclón puede originarse a part.lr de las 

colisiones entre los electrones y protones en el hldrór.cno 

lnlereslelar lonlzado, 

nu. 1. J El radlolcle5COplo de G. Hcbcr, im;lru
mcnlo de lrt'111r.l lo meridiano. 

En marzo de 1951, Wr.n y Purcell, en la Universidad de llar-

vard dclcclaron las l lneas en cmlslón. Pocas semanas después, ésla 

fue dutcctada por Hui ler y Oor en Leiden y por Chrlsl lnnse11 rm 

Sydnr:y, l\uslr a 11 a. Subsccucnlemcnle Jlagcn y McCla in, en 195'1, nn 

el Laboratorio de lnvesllgaclón Naval. clclcclaron las l lncas dr. 

absorsl6n. Obscrvaclonr.s en la 1 lnca del hidrógeno han sido ctr. 

lnm~m;o valor y su lnvesltgactón consllluyc una de lns rases m{1s 

activas e importantes de la radloaslronomla. Uno de los rcsullndon 

mas cspcct.aculares hn sido el mnpco de· la ést.ruct.ura de nuestra 

ga laxla. 

8 



Posteriores a la Segonda Guerra Mundlal se Iniciaron vlgoro

sos programas de radloastronomla en lnslalerra y Austral la. En 

1964 se lnlCi6 la conslrucélón de un telescopio parabólico d~ 218 

ples ~e diámetro en la Universidad de Manchcslcr, Inglaterra,. lcr

mlniindosc cm 1947, 'Y en 1953 se inicia la construcción de un te

lescopio movible de 250 ples de dlflmelro en la misma lnsllluclón, 

flnal Izado en 1957. Por algunos años, ese telescopio fue el lclcs

r.Opio complc'lamcnlc movlblr. más p,rande en el mundo. 

En 1948 Rollan y Slanlcy observaron la reglón de Cygnus ull-

1\zando un lnlcrfcrómclro, en Sydncy Australia. Con la alta scnsl

bllldad de su lnlcrferómctro encontraron que Cygnus llene un 

diámct ro angular de menos de 8 minutos de arco. Esta fue la 

primera lndlcaclón de que alguna radiación celeste de radlo portia 

! legar de fuentes de rad 1 o de tamaños anp,ul ares muy pequeilos. 

Estos rcsul lados fueron conf l rmados por Ky 1 e y Sml lh en Cambr lrlRo 

en el mismo año, con un lnterferómetro de dos elementos. Tamhlún 

descubrieron mayor 1ntens1dad en la fuente Casslopca cuya dr.r.l lna

clón r.stii al norte de la observada en Sydncy Ausl ralla. 

l.<is fluctuaciones en In Intensidad dr. Cyenus, ahora Cygmrn A, 

fue notarla prlmP.ro por Jlcy, Pilrsons y Phllllps, y por varios aims 

se creyó que estas flucluacloncs eran Inherentes a lt1 fuente. Sin 

embarp.o, lnvcsllgacloncs porlerlorcs dcmostrnron que las fluctua

c\oncs son causadas por lnhomogcncldades on la lonósfera terrestre 

Ahora estas fluctuciones son comunmcnlc llamadas "centelleos" y 

son anillogas al centelleo de las estrellas vtslbles. causado por 

lrrcp.ulnrldadC"s en la atmósfera lcrrcslrc. 

Alredr.dor de tres años antes de la ldenllflcaclón de ílande, 

Jh')n G.Bolton cm Sydncy Australia ldcntlflcó un<1 lnlrmsa fuente de 

r ad lo 'r.n Taurus con la nebulosa del canp,rejo. Eslc fue ni primer 

ohjr:-to r;r.lcstc dcscul.Jlcrl.o r.omo r.mlsor rJc ondai-; d1! rartlo. Sin 

t:mbargo, el Sol se ldcntlflcó como objeto vlslblc. En 1950 Urmm y 

Hazard, usando la parúbola fija de 218 ples de diámetro en Ja Uni

versidad de Manchcsler Inglaterra, detectaron la emisión de radio 
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de la nebulosa Andromeda en 1.9 m (158 Mllz). Aunque ésta es una de 

las galaxias externas más cercanas, no es una fuente de radio muy 

Intensa. Ahora las observaciones para la lnvesllgacloncs en radio 

astronomia se hacen en varlos lugares alrededor del mundo. Como 

mencionamos los prlmeros descubrimientos fueron hechos por Jansky 

en USA, y posteriormente en Inglaterra: pero más tarde surgen 

Importantes centros de lnvcstlgaclón en algunos paises como: Aus

tralia, Holanda, Franela, Canadá, Rusia y Japón. 

Uno de los atributos asombrosos de la radloastronomla ha sido 

sus constantes conrlbuclones al inesperado fenómeno del fondo de 

radio. l'or mencionar solo dos en los años recientes, el dcscubrl

mlento de quasares y pulsares. Sin embargo, quizás el dcsarol lo 

mits importante de todos, es que los métodos de radio han 1 legado a 

ser una parte Integral de astronomla combinados con métodos ópll

cos y otros métodos de observación para guiar a un entendimiento 

profundo de la naturaleza del Universo. 
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l. 2 Antenas. 

1.2.1 Ocflnlclón. 

Una antena de radio puede definirse como la estructura 

asociada con la reglón de translclón entre una onda gulada y una 

onda en el espacio libre o viseversa. A menudo es út1 l 

considerarla con ayuda de los términos de "linea de lransmlslón 11 y 

"resonador". 

Una 1 inea de lransmlslón es un d1sposl llvo para transml tlr o 

gular cncrgla de radio frecuencia de un punto a otro. Comunmentc 

es deseable transml llr la encrgia con un mlnima de atenuación, con 

pt?rdldas por calor y radlaclón tan pequef\as como sea poslblc. Eslo 

slgnlflca que mientras la energla se transporta de un punto a otro 

se guarda en la linea de lransmlsl6n o está atada a ésta. 

En terminas más simples una antena convierte ondas cleclro

magni?Ucas en corrientes o vlseversa. 

J. 2. 2 Propiedades de las antenas. 

Los parámetros más importantes de una antena son: el 

patrón de radiación, el ancho de ~az, el área efectiva, la 

ganancia, la dlrecllvldad y el ancho de banda. Estos parámetros se 

apl lean lo tn1smo a una antena receptora que a una transmisora. La 

cqulvalcncia de cada uno de estos parámetros para la recepción y 

para la transmisión se conoce como "el principio de reciprocidad". 

a> ful im.!.r:ó.D. gg radlaclón: Es una representación gráfica de 

hs proplt?dmfos dP. rmJ\ac:\ón dí! una anlnm1 como la que ?;e m\mst.r-;1 

1m la Flg. J, IJ. 1-:sln P,F"áflca !H? obltcnc mov)cndo la antena ele? 

prueba al rededor de la antena que se qulerc cstud lar a una 

dlslancla constante. Comünmenlc la antena de prueba se mantiene en 

una orientación dada y la respuesta estará dada en función do la 

posición angular. El lóbulo principal es el lóbulo que corresponde 
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a Ja dirección de máxima radiación o recepción según sea cJ caso. 

Los lóbulos menores indican direcciones de radiación de menor In

tensidad. 

Flg. l. 4 Un patrón de radiación llplco en coor
denadas polares. 

(JIPI 

b) El ancho gg haz a media potencia del lóbulo principal es 

el ángulo enlre las dlrecclones para las cuales la potencia 

recibida es la mitad de la corrcspondlente a la dlrccclón de 

potencia máxima. En radianes, el ancho del haz a media potencia es 

.\/L donde L es la dimensión J lneaJ máxima de la antena en el plano 

en que se mlde el ancho del haz y ,\ es Ja longl lud de onda. 

el f:! á.r.Q.g ~ de una antena es una medida del ñrca del 

frente de onda, del cual la antena puede extraer energia. Se 

define mediante la relación P = SA{ófl, donde s es la densidad de 

flujo de la componente de polarización, (ver Apóndicc B) a Ja cual 

es sensible la antena, A es el área efectiva de la antena para 

esta polarl:zaclón, y P es la potencia de una señal de ancho de 

banda óf que se cnvta a un receptor acoplado. El área efectiva es 

una función de la dirección de la radiación incidente, y es un 

miixlmo cuando la radiación l lcga a lo largo del eje del lóbulo 

principal. El área efectiva está comprendida entre 0.5 y 0.9 del 

área real en la antenas parabólicas más grandes. 
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d) !ill direcllvldad y 1ª. ganancia de una anlena son una medida 

de la proporción en que la radiación transmitida es canalizada en 

una di recclón dada, o en que la radiación recibida es seleccionada 

de una dirección determinada. 

Se define la dlrecllvldad máxima como la razón entre la 

densidad de flujo producida a una distancia grande en dirección 

del eje del lóbulo prlnclpal, cuando se transmite una determinada 

potencia total, y la densidad de flujo que se producirla a esa 

distancia sl se radiara la misma potencia con Igual intensidad en 

todas direcciones. La ganancia máxima es la razón entre la 

intensidad de flujo producida en la dirección del eje del lóbulo 

principal y la que se produclria a la misma distancia si la 

potencia sumlnlslrada a las terminales de la antena fuera radiada 

con igual intensidad en todas direcciones. 

La ganancia es proporcional al a.rea cfecllva G = 4rrA/A2 donde 

G es la ganancia en la misma dirección en que A es el área efecli

va, G varia con la frecuencia y es máxima para la frecuencia de 

resonanc 1 a . 

e) fil. ancho @ ~ ª media potencia es la diferencia entre 

las dos frecuencias a las cuales la ganancia es la mllad de la que 

corresponde a la frecuencia de resonancia. 
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l.J. l Descripción. 

Un radio lntcrfcrómelro consiste de dos o más antenas 

separadas una de las otras varias longitudes de onda,como se 

muestra en la F'lg. l. S. La seflal combinada se al lmcnta al receptor. 

Flg. J. 5 Inlerfcrómctro de Mlchclson de dos 
unldadcm. El inLcrfcrómctro m;is slmlpc. 

Para mayor senslbl l idad, cada una puede equiparse con su propio 

prcampllficador o sección completa de predetccclón del receptor. 

Esto supone que las antenas y los receptores son ldéntlcos y que 

ambas antenas se dirigen en Ja misma dirección. La linea de unión 

D de las dos antenas se 1 lama "l lnea base" (ver Flg. I. S}. Para 

entender la operación de un radio lntcrfcrómetro, imagine que se 

observa una fuente de radio distante que pcrml le ver cómo Ja seflal 

on el receptor depende de Ja dirección de la fuente. SI Ja 

dirección de la fuente está en ángulo recto a la linea base del 

lnlerfcrómetro, las scfialcs en las dos antenas están en fase y 

por lo tanto se suman sJmul láncamentc, como se muestra en la 

Fig. J. 6. 
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Flg. J. 6 Comblnaclón du ondas con antenas lntcr
fcrométrlcas. 

Un corto tiempo después la dlrecclón relallva de la fuente a 

la linea base del lnterferómelro aparecerá alterada debido a la 

ro tac Ión de la Tierra. En consecuencia las ondas en las dos ante

nas no l lcgan en fase y se cancelan una a la otra (cuando estan 

fuera de fase 180° o media ;\), 

Como la fuente se mueve a lo largo, las ondas l lcgan a estar 

en fase otra vez. l.a señal máxima se obtiene nuevamente cuando la 

dlfcrcncla de lraycclorlas es lada una longitud de onda como se 

muestra en la F'lg. I. 7. Como la fuente continúa en movimiento, Las 

¡--... ____ . j 
+ 

Flg. l. 7 Combinación de ondas con antenas lnlcr
fcromCtrlcas cuando la diferencia de fase es ;\, 

ondas l lcgan en fase y fuera de fase al lcrnadamcnle, dando se

ries de m<ixlmos y mlnlmos. Reflrléndose a la tlg. t.7 sl Des la 

longl lud de la l lnca base, entonces un cambio en la dlrcccl6n O de 

la fuente da una diferencia de trayectoria 00, y por esto la señal 

al terna de un máximo al siguiente cuando DO=A o 9=;\/0 radianes 
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(60A/D grados aproxlmada!.llente). 

El palrón de rcccpcl6n del lnterferómetro pasa a lravós de 

una serle de máximos y mlnlmos, y la amplitud de cada lóbulo es 

O=A/D, como se muestra en la F'lg. l. 8. Una antena llene un haz de 

ampll tud A/a donde a es el diámetro de apertura . 

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

_ .... 
. ::-.) 

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

Flg. 1.8 Diagrama polar. 

La ventaja prlnclpal del lnlcrferómetro es que en ciertas 

apl lcac iones puede obtenerse a 1 ta resolución usando das pequeñas 

antenas separadas algunas longl tudes de onda. El abjellvo del in

lerferómetro es dividir el haz de una antena en haces múltiples. 

El arreglo general se muestra en la f'lg. l. 5. Cada anlcna llene un 

patrón como el que se muestra en la parle superior. Por el princi

pio de multlpllcaclón de patrones, el patrón resultante es igual 

al patrón de cada antena mul t l pl lcado por le patrón de dos fuentes 

puntuales lsotróplcas, con una separación O igual a la separación 

entre las antenas. En el patrón resultante de lóbulos múlllplcs, 

el número de lóbulos es proporcional a la distancia de separación 

O en longl ludes de onda. 

Para ángulos cercanas al lóbulo central, la amplitud del ló

bulo entre las primeros ceros (LWFN: lobe wldlh flrts nul ls) está 

dada por: 
57. J 

LWFN = --0-- gradas 

donde LWFN es la amplllud del lóbulo entre los prlmeros ceros. 

D es la dlslancla de separación entre las anlenas del 

lnlerfcrómclro en longitudes de onda. 
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Esta ampl 1 tud es la ml tad del ancho del haz obtenido con un arre

glo de lóbulos laterales continuos de longllud O. Sln embargo, los 

lóbulos laterales en el patrón del lnterfcr6metro son casi Iguales 

en magnitud al lóbulo principal y la direcllvldad es casl dos 

veces la de un interfcrómetro de una sola undidad, 

En ciertas aplicaciones es necesario suprimir algunos lóbulos 

del patrón lnterferométrlco de manera que el ángulo antre los ló

bulos mayores se Incremente. Esto puede realizarse usando antenas 

adicionales como se muestra en la f"lg. t.9. El buen poder de 

resolución resulta de la ampl l tud estrecha de los lóbulos. 

Flg. J. 9 Inlcrfcrómetro de multlples unidades. 

I.J. 2 Tipos de lnterfcrómetros. 

a) El lntcrfcrómctro simple. 

La resolución de un radlotclcscoplo puede perfccclonnr

sc incrementando la apertura a. Cslo se obllcnc usando dos antenas 

separadas una distancia D como se muestra en la Fig. 1.5. Este 

tipo de lntcrfcrómetro es el más simple, en el cual los voltajes 

de los dos elementos de la antena se suman simultáneamente. 
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b) El lntcrfer6metro de fase interrumpida (Mulllpllcador). 

Sl la fase de uno de los elementos se invierte 

perlodlcamcnte y la sal ida· invertida está en sincronismo, como se 

indica en la Flg. l. 10 1 resulta un lnlerfer6metro de fase 

Interrumpida que proporciona visibilidad sin una constante adl tlva 

a la salida, 

---º___:~ 

........ ) 

flg. I. 10 lnlcrferómctro de fase interrumpida. 

Un método para invertir la fase de un elemento del arreglo es 

Insertar media longllud de onda en la linea de transmlsl6n. Esle 

llpo de lnterferómclro llene las caraclerlsllcas de un filtro pasa 

bajos. En contraste, el lnlerfcrómetro simple llene las caraclc

r i sl leas de un f 11 tro pasa-bajos más pasa-bandas, mientras una 

antena de apertura conllnua es como un fl l tro pasa-bajos. 

En general, para un lnterferómetro de fase interrumpida de dos 

elementos distintos pero simétricos, el voltaje liberado por alguno 

de los elementos es proporcional a la ralz cuadrada de su arca de 

apertura, de manera que la potencia recibida y la apertura del 

sistema completo son proporcionales a la gcomelrla media de las 

dos arcas de apertura de los elementos. Eslo es: 

p~ ,;;:;:; 

donde P es la potencia recibida. 

A1 es el arca de apertura del elemento l. 

A7. es el área de apertura del elemento 2. 
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c) El lnlerferómelro de separación variable. 

Se pueden proporcionar mas delaJJ les sobre la eslructura de 

una fuente midiendo la vlslbllldad en algunas separaciones 

dlferenles con antenas intcrferométrlcas. Cuando Ja separación del 

lnterferómetro se varia a lo largo de una sola J inea. la apertura 

equivalente es grande y estrecha como se muestra en la Fig. J. 1 t. 

·o o (• ______ ::Jil 

jo) (li) 

Flg. J.11 a) Jnterferómelro de separación varia
ble. b) Apertura simple. 

Una apertura tal da un rayo de abanico. Si se quiere un rayo de 

l inca se tendrá una apertura de amplitud y longl tud estrechas. Un 

lnterferómclro con separación variable en dos direcciones 

proporciona Ja respuesta. Un buen método es tener un lntcrferóme

lro de separación variable en la forma T de la Flg. 1.12. 

t
N R•dlololeacoplo 

----·----e-
í••d'º'•'••coplo 

Flg.1.12 Jntcrfcrómctro de linea base variable. 

Las antenas se pueden separar en alguna dirección con la 

separación máxima permitida por las longitudes de las trayectorias 

En este sistema, las trayectorias se ordenan para operar en las 

dl rece iones E-O y N-S. 
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Para encontrar posiciones exactas de fuentes en el clelo, las 

separaciones E-O pueden usarse en ascenclón recta y la N-S para 

medir declinación. Cuando se llenen telescopios gobernables se 

llene libertad para variar la linea base efecllva. Supóngase que 

se observa en ángulos completamente diferentes, como se muestra en 

la Flg. I. tJ. Entonces la l lnea base efectiva es BC. Nótese que en 

C la onda alcanza al receptor por la trayectoria CA + AD, mientras 

que en B viaja a Jo largo de BD. En consecuencia, para igualar las 

longl ludes de las l.rayectorlas, deben ajustarse las JongJ ludes de 

los cables en la junta O 6 compensar el retardo introducido. Las 

lóbulos del lnterferómetro coinciden cuando la diferencia de 

recorrido totaJ en la Junta es cera. Si las longl ludes de las 

lraycclarlas son desiguales, los lóbulos menores coinciden exacta

mente en las diferentes longitudes de anda. Asi los grupos de 

máximos y mlnlmos llegan a borrarse si el ancho de banda del 

receptor es muy amplio. En consecuencia la Jgualdad de las 

longl ludes de las trayectorias es importante al planear sistemas 

l oler ferométr 1 cos, 

nr.. J, 13 Linea base efectiva parn un lnlcrfc
rómclro movible. 

d) El lntcrferómetro de rejilla (grating). 

Olra tlpo de sistemas de antenas es el de rejilla que 

consiste de una serle de elementos receptores igualmente espacia

dos dos como se muestra en la Flg. 1.14. Supóngase que las ondas 

de radio de la fuente inciden como se indica. Las andas para los 
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Fin. l. 1'1 lnlcr·fcrómclro de rcJllla (grallng). 

elementos sucesivos se sumarán en fase solo cuando las dlfe

rcclas en las trayeclorlas son un número entero de longitudes de 

onda. Si la diferencia de trayectorias entre las ondas que llegan 

a cualquiera de los dos clemcnlos adyacentes es n;\, entonces las 

ondas se suman en fase para n=O cuando el arreglo afronta la 

fuente, o direcciones Inclinadas tales que n=l, 2, 3 y asl succsl

mcntc, En consecuencia se llene una serle de rayos estrechos como 

se munstra en la Flg. 1. 15. 

G 
Flr,. 1.15 Haces múlllplcs de un lnlcrfcrómclro 
de rcjl l la. 

Cuando se elige una separación entre las antenas de modo que 

los haces estén separados un angulo conveniente. Supóngase que la 

separación es de 1°, y que el sistema de antena de rejilla se usa 

para observar el Sol. Entonces se recibe la emisión de radlo del 

Sol y dado que ósla cambia a través de cada haz en turno, el Sol 
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queda bajo observación continua con la resolución proporclonada 

por las amp 11 tudes de los haces estrechos. 

Sl las anlcnas del grat lng se ponen a lo largo de una l lnea 

recta. entonces se formarán haces de abanico. En este caso se 

observa una franja del Sol como cambios a través de los haces. Un 

mejor sistema llene los elementos de la antena espaciados a lo 

largo de dos lineas conectadas en ángulos rectos como en un Mills 

Cross. Los haces de este sistema corresponden a haces estrechos dr. 

l lnea donde los grupos de abanico se cruzan uno con otro. 

e) Inlerferómetros de 1 inca base grande. 

El propósl to de la lnlcrfcromclrla es doblemente 

importante. Primero, para encontrar direcciones exactas de fuentes 

para sus ldcntlflcaclones ópticas y, segundo, para mapcar 

estructuras de fuentes ull l lzando di fe rentes sepa rae iones. Los 

lnterferómctros considerados hasta ahora, con antenas conectadas 

en radio frecuencia cumplen este rcqulsllo. En separaciones de 

pocos km pueden determinarse las posiciones de las fuentes en 

longl ludes de onda de cm. 
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I. '1. 1 Introducción. 

La función de un radiotelcscoplo receptor es detectar y 

medir la emisión de radio de fuentes celestes. En la mayoria de 

los casos la emisión consiste de radiación incoherente (Apéndlce 

8) cuyas propiedades estáticas no difieren del ruldo orlglnado en 

el receptor o a !a radiaclón de fondo asociada al receptor por 

medio de la antena. En general el radiotelescopio ldeal debe ser 

capaz de proporcionar lnformaclón tan completa y exacta como sea 

posible sobre cada uno de los siguientes parámetros de las 

fuentes: 

a) La posición de la fuente en el cielo. 

b) El flujo total de potencia de la fuente y, en el caso de 

fuentes de extensión angular apreciable, la manera en la 

que se distribuye el flujo por unidad de ángulo sólido 

{brillantez). 

c) La polarlzaclón, y en el caso de una fuente extendida, la 

manera en la cual ésta varia con la poslclón. 

d) La modulación de la señal. 

e) La dependencia del flujo de potencia, sobre la frecuencia, 

es decir, del espectro. 

f) La variación de la poslclón, flujo de potencia, polariza

ción y modulación con el tiempo y varlabl l idad en la 

potencia de la fuente. 

Los rad lote !escoplos receptores son básicamente slm1 larcs en 

construcción i1 los receptores en otras ramas de la ciencia de 

radio y Ja lngenlr.rla. El Upo más común es el receptor superhcle

rodlno que se muestra en la Flg. 1.16. La frecuencia dr. la sr.ñal 

tiene una frecuencia cr.ntral 'nr acoplada al receptor por una 

antena y se ampl lflca en un amplificador de radio frecuencia (llF') 

con una r,anancla del orden de 10 a 30 dU. La slgulcnle etapa es un 
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mezclador, que mezcla la scf\al débll con una scflal fucrlc en un 

oscllador local en una frccue~c~a f_ produciendo una señal de 

salida en una frécuencla ln.tcrmedla (JFJ. La potencia de la seflal 

de ( lf") es dlrec.tamente proporcional ·a la potencia de la señal de 

RF. La señal de IF se amplifica con una ganancia del orden de 60 a 

90 dB. La parte más ampl la de la ganancia en un receptor supcrhe

lerodlno se obtiene en el ampllflcador de lF', el cual comunmcnlc 

determina el ancho de banda del receptor. 

1 .. J '"'.:;;]· _/Ni!i<'•j_r.;;;;;:;-,~Lr~;;re./- ;;;.., ... -[·,~1._r;;:;,-:-i 
~- l_!:oR L_!f_fl.~ PASA o. ~ ~L:'.'.:.J 

Flg. l. 16 Diagrama a bloques del receptor supcr
hetcrodlno. 

El amplificador de IF es seguido por un detector que normal

mente es un dispositivo de ley cuadrática. En los receptores de 

los radlotelcscoplos, el voltaje c.d. de salida es proporcional al 

cuadrado de la amplitud del voltaje de entrada. Esto significa que 

el voltaje de cd de salida en el detector es directamente 

proporcional a la potencia del ruido de salida de la sección de 

predetccclón en el receptor. Las etapas flnales pueden consisllr 

de un ampl iflcador pasa-bajos o un integrador y un sistema de 

registro de dalos, tal como un Indicador análoglco o un sistema de 

salida digital. 

En receptores superhcterod1nos (Flg. J.16} el mezclador es el 

mismo para todas las frecuencias, solo el ampl lflcador de BF', el 

mezclador, y el oscilador local deben diseñarse para cada rango de 

frecuencia. 
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1.4.2 Sintcsls de apertura. 

Supóngase que se llene una gran apertura dlvlda como se 

muestra en la flg. l. 17 y que se tiene un telescopio de sección 

pequefla. Si se pudiera tener esto con la posición de cada sección 

en turno y la combinación de todas las señales simultáneamente 

se obtendrla el mlsmo resultado de gran apertura completa. Este 

proceso se llama slntesis de apertura y para esto deben cono

ccrsr. cómo están relacionados los movimlentos de las ondas en fase 

uno a uno. La mejor forma de entender la relación de fase entre 

las secciones, es obtener la sal lda de dos secciones juntas, es 

decir, con un lnterfcr6metro. Por ejemplo, las secciones A y 9 en 

el diagrama deben tomarse juntas. Las antenas C y D dan la misma 

respuesta que A y B dado que la separación relativa es la misma. 

En este sistema, solo es necesario encontrar que posiciones 

relativas ocurren en la apertura, hacer las observaciones corres

pondientes con el lnlerferómctro y combinarlas correctamente para 

obtener el resultado de apertura completa. Un lnterferómctro con 

antenas movibles a lo largo de las trayectorias en forma de T es 

acecuado para este l ipo de sintesis. 

1--+-+-1--+-1-

o 
-->--· 

FJg. J.17 Sinlcsls de una apertura. 
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En el slstcma de radiotelescoplos gobernables de Cambridge se 

ullltza et método sintc~is d~. apertura a partir de un lntcrferómc

lro .de se~arnclón,. variat?lc -.en lá linea E-O. La rotación de la 

Tierra proporciona . el rango'. completo de di rcccloncs para cada 

scparaclón. 

Ahora ccinsldérese dos radiotelcscoplos apuntando hacia el 

Norte celeste _si tua~as_ en A y B a lo, largo de la l lnea E-O como se 

muestra en la.F'ig, 1.18-, .como la Tierra gira, 12 horas de observa

slón son :;uflc.lenlCs.para cubrir todas las posiciones que ocurren 

F'tg. J. 18 Mótodo usado en Cambridge para slntc
sls de apertura. 

en una franja clrcular 'de dlámclro AD como en la Flg. 1.19. Sl el 

grupo de radlotelescoplos apunta hacla alguna reglón del ciclo en 

declinación mris baja, la linea base proyectada mientras la Tierra 

F'lg. J .1? Slnlcals de apertura en una franja 
circular. 

v,lra, cubre una franja ellptlca como en la Flr.. 1.20. El sistema 

de Cambridge tiene tres antenas de 18 m de dlámclro, dos en 

poslcloncs fljas y una movible y se conoce como radlolelcscop\o 

Onc-Hl 11. 
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f'lg. l; 20 Slntcsis de apertura en una franja 
ellpllcn. 

En 1970 1 la fundación holandesa de radloastronom1a inauguró 

en Westerbork un sistema de radlotelescopios en slntesls de 

apertura, consistente de una l lnca de JO antenas en posiciones 

fijas y dos antenas movibles a lo largo de una l inca base E-O con 

una separación máxima de t. 6 km. Los reflectores gobernables son 

de 25 in de diámetro y el sistema está planeado para la slnlesis 

rápida de las estructuras de las fuentes do radio en longl ludes de 

onda de 6 i1 SO cm. Los slslcmas de Cambridge y \.Jcstcrbork Uencn 

mucho en común. ambos emplean antenas gobernables y fueron 

diseñados para medir la polarización de las señales recibidas. 

El sistema en slntc-sls de apertura más ambicioso es el 

sistema conocido como el "Very Large Array" (VLA} construido por 

el Natlonal Radio Aslronomy Observalory, lUSA) en Ncw Mcxlco. Su 

loc!lllzndón satisface los rcqulsltos de un slllo alto y plano 

12000 msnm), en una lalllud aproplada de 34° N, para minimizar 

cf~clos armosfértcos perm! tiendo cubrir todo el clclo norte bajo 

una dcclinactón sur de 20°. El sistema comprende 27 

radlolclcscoplos gobernables de 7.5 m de dl<imctro colocados a lo 

largo ~e tres brazos radiales en fortna de Y como se muestra en Ja 

f'lg. I. .7.1. Cada brazo es de 21 km de longllud con 25 cstaclona-s 

desde donde pueden posicionarse los radlolclescoplos, Los radlolc

lcscoplos de este sistema son sufclcnlcmcntc exactos como para 

apcn1r en longl tudcs de onda. por debajo do 1. 3 crn dando una 
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Flg. l. 21 El arreglo VLA del Jlalional íladlo 
As l ronomy Observa lory, USA en e 1 Es lado de Ncw 
Mcxlco. 

resolución nngular máxima de O". 13. Como el slslema llene tres 

brazas, S horas de observación son suflclenlcs a pnrllr de las 

posiciones traslapadas de 120° de la rotación de la Tierra. El 

arreglo lnlerfcrométrlco mulllenlazado constltuyc el .mejor sistema 

de radlolclescoplos en slnlcsls de 'apertura disponible hasta ahora 

para el mapco rápido y detallado de fuentes de radio. 
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l. 4. 3 El Milis Cross. 

El radlotclcscoplo Mllls Cross de Austral la consiste de 

dos grandes arreglos que operan en las trayectorias N-S y E-O. Los 

diagramas polares de los arreglos separadamente son dos rayos 

vcrt\cales de abanico interconectados uno con otro, como se 

muestra en la flg.1.22, La reglón de lntcrsecclón es un rayo 

estrecho y solamente son detectadas las señales recibidas en él. 

Los dos arreglos son cancelados en fase y fuera de fase al lcrnada

mcnlc y en la reglón estrecha de lnlcrsccclón las scf1alcs se suman 

y se cancelan alternadamente. En este sistema el receptor incorpo

ra un recllflcador de swilch-frccuencla de tal manera que solo la 

señal interrumpida en el rayo estrecho se detecta a la salida. 

CD 
Flg. 1. 22 Reglón de lntcrsecclón de diagramas 
para el arreglo Ml lls Cross. 

El slstcma Ml l ls Cross consiste de 250 dipolos con una lonp.l

lud de onda de 3.5 m extendidos en una longitud de 500 m. El 

slslcma cstuvó operando como un telescopio de tránsito can el haz 

arreglado para apuntar en dlfcrenlcs elevaciones hacia el Sur. 

Para allr.rar la elevación del haz se introdujeron dlfcrenclas de 

fas<.• cnlre lodos los clcmenlos del arreglo N-S lntcrrumplcndo cun 

lonP,l ludcs de cable ilpropladas. 
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l.'1.'1 El radio llcllograph de Culgoora. 

Ciertos· ll,los ".de acll~ldad .. sólar presentan grandes 

cambios en l. icm~.os ió~y :-~ºr:tO·~.·'.·:dcl ·:·'?~den._~.~ m·~-~u,t?S ,·º., s~r.undos. 
Estallidos de la·. emisión ... de , .. rad lo;\'.'. de · lritenStdi:.d < y-'.'·posic16n . ·'·-' , ... ·,,.· ... ,.,, .... ·,...: .. ,_,' '·" .... ,.. ' 
var lablcs, a· menúdO ::;aéomPaf\a-·:{csOS;;'..eVcnlos·.:-"sólarés ··:.que. cambian 

::::::~::~0~e~it~ji{t~~l~~i~i~}§~d~~li~:f s.pr~E:~:~ d::~~~~ 
lle~po muy· Co;l~."· ~~·~~-:· i~~,~~a~--~. ~-St~:: ~~:·~is~ñó el sistema de radio 

de Culgoora en Australia, qÜe consiste de un arreglo de 96 

radloletCscoplos paraból lcos gobernables de 13 m de diámetro en 

c::lrculo como se muestra en la Flg. 1.23. 

Flg. l.23 El arreglo circular de rndio del 
hcl lop,raph de Culgoora. 

JO 



En realidad las antenas se fijan en forma de Cruz o en forma 

de T, pero el arreglo circular proporciona una parUcularidad 

conveniente, es decir, el requisito esencial es que las antenas 

proporcionen todas las separaciones relativas encontradas en una 

apertura completa del mismo diámetro. Combinando las antenas 

apropiadamente, es posible slnlellzar 48 haces espaciados 2' de 

are a partl r de la 1 inca N-5 y asl examinar la serle de haces E-O 

que cruzan el Sol para obtener una fotografia completa del Sol en 

radio en 1 seg. 
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11. - RADIODETECCION DE PER'l\JllBACIONES QUE VIAJAN 

EN EL MEDIO INTERPLANETARIO. 

11.1 Vlcnto Solar~ Medio Jnlerplanetarlo. 

J l. 1.1 El vlcnt.o solar. 

El medio lnlerplanelarlo fue durante un largo tiempo una 

lncógnl ta para el hombre que desde la Tierra ha hecho grandes 

cspeculacloncs sobre sus caracterlsllcas. El estudio de dicho 

medio en forma conslcnlc se lnlcló hace pocos afias, cuando la 

tecnologla espacial hizo posible su exploración directa. En el 

desarrollo de la lnvcsllP,aclón del medio lnlcrplanctarlo existe un 

punto relevante que llene una vlnculaclón directa con él: se ha 

observado flUf? r.I campo magnético del Sol cvolucJona mostrando un~ 

ciclo que esta relacionado con lo que se conoce como "actividad 

solar". La actividad solar se manlflcsla de diversas formas, como 

r;ifaP,:1s, crupc 1 oncs de f 1 Jamnnlos, reglones acl 1 vas, hoyos 

coronales, etcétera y con lodo un conjunto de fenómenos energéll

cos que varlan con el llempo en forma cicllca de manera que hay 

ópocas en que estas manifestaciones ocurren con mucha frecuencia y 

energia, y otras en que el Sol esta bastante quieto. Todo fenómeno 

vinculado con la actividad solar altera el medio lnlerplanctarlo, 

que en ocaclones llega n alterar de manera considerable el campo 

magnético terrestre. 

La exploración del medio lnleplanelarlo rcallzada por 

salid 1 tes y sondas espaciales ha demostrado que este no es un 

medio vacio como antes se crcia, sino que es atravesado 

contlmrnmcntc por un flujo de µarticulas de origen solar. Este 

flujo transporta las caracterlsllcas de la acllvldad solar al 

medio interplanetario. AJ estudiar la conducllvldad térmica de la 

corona solar. S. Chapman, encontró en 1957 que ella no sólo 

deberla envolver al Sol. sino que deberla extenderse hasta 

distancias mucho mayores que el radio de la órbita terrestre. 

Posteriormente, E. Parkcr demostró que Ja temperatura de la corona 

y su conductlvldad térmica son tan al tas que la corona solar debe 
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estar en constante expansión. La expansión constante de la corona 

solar es consecuencia del desequlllbrlo entre los efectos térmicos 

y los gravl taclonales. 

Como la conductividad térmica de la corona es muy grande la 

temperatura disminuye muy lentamente al alejarnos del Sol: además 

la energla térmica del gas coronal es proporcional a la temperatu

ra, de modo que está energía también decrece lentamente con la 

distancia. 

Por otra parte, la energia gravitacional disminuye Inversa

mente con la distancia al Sol, que es una dismlnuslón más rápida 

que la anterior. Por ello exlsllrá una distancia más allá de la 

cual la agl tac Ión térmica del gas coronal supera· a la atracción 

gravtt11clonal, de modo que el Sol ya no es capaz de retenerlo y el 

gas cal tente se expande en forma de viento solar. 

Aunque no se sepan con exact l tud las causas por las cuales la 

corona llene una temperatura tan al ta, es posible predecir sus 

consecuencias. Un gas tan caliente como el de la corona no puede 

quedar confinado en una capa alrededor del Sol sino que se espera 

se extienda muchlslmo mcis lejos, ya que la atracción gravitaclonal 

del Sol no es capaz de retenerlo. A finales de los cincuentas 

habla una imagen dinámica, desarrollada por E. N. Parker, flslco 

estadounidense. En la imagen dinámica, la corona deberla fluir, 

esto es, deberla estar escapando en forma continua del Sol, a lo 

que Parker denominó viento solar. El viento solar es esencialmente 

una extensión y expansión super alfavénlca y supersónica de la 

atmosfcra solar en el medio lntcrpanetario, hasta m<is allá de Ja 

órbl t11 terrestre. El viento solar fue detectado por primera vez 

por e 1 sa tól ltc ruso Lun lk I 1 I en 1959 y su presencia fue más 

tarde confirmada por las sondas sovlótlcas y estadounidenses que 

se enviaron a Venus. Más aún, el flujo detectado de la corona 

solar r:orrcspondia en realidad u una velocidad muy alta, entre uno 

y tres mi! Iones de km/h a la al tura de la órbl la de la Tierra. 

Con esto quedó demostrado deflnltlvamenle que la corona solar sr. 

está escapando conllnuamente del Sol produciendo un viento solar 

que barre el medio lnterplanctarlo a velocidades vertiginosas. Los 

vr.hiculos espaciales Pionero 10 y Pionero 11, las sondas 

cspaclalc!i r¡ue más lejos del Sol han llegado, siguen aún 
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detectando la pre~encla del '!'lento s~lar a distancias mayores que 

60 unidades astron·6~icas 1 ·.y te6f-~cam.e_nte se eslima· que éste debe 

estar soplando hasta unas SO o 100· Unidades astronómicas. más allá 

de la 6rbÍ.tá· ·d~1· ·~ú·u~O_·:d~·--los·>p1aneta~ ·del Sistema Solar. Este 

· vlentO es.tá :.:c~nSiú~·1·d~·;' ·e~·enC·Í~-lme~-\.:e .:·Por el plasma coronal, 

formado cSenc.lal~~nl~ ~d·~· P~O.lon~s.:·Y ·~leC.lroncs libres del enlace 

atóml~o. ~·A-. la· 'allura d~',;-¡~·: ... T1~f~a Úene una densidad de entre 10 
. ' ' .· . -·, . ,_. ·3 -

y 100 partlculas, por·: cm_,· un vaclo mucho más perfecto que 

cual~ule~.'a _que"Se PUeda ob.lener en los laboratorlos terrestres y, 

sin embargo. muy capaz de hacer notar no sólo su presencia, sino 

sus efectos. Los parámetros principales del viento solar promedio 

a una unidad aslr6nomlca se muestran an la Tabla I. 

Tabla l 

Parámetros medios del viento solar a 1 VA C1.Sxto 11 m) 

Parámetro 

Macroscóp l ces 

Densidad (nl 

Velocidad (v) 

Tcmperatur:a (T) 

Campo magnético 

Velocidades (Km/s) 

Vlermlca (protones) 

VLermlca {electrones) 

Valor 

5 cm·J 

300 - 800 Km/s 

105 Kº 

67 = 6x!o-• G 

30 

1000 

La imagen cslaclonarla de un viento solar promedio que se 

muestra en la Tabla 1, está muy lejos de representar el comporta

miento real del vicnlo solar. El viento solar es un flujo 

altamente variable, lo cual se observa de los dalos tomados en el 

medio lntcrplanetarlo. No es extraño que el viento solar presente 

una gran varlabllldad sl se considera que su fuente es el Sol, que 

tamblCn presenta una gran actlvldad, dcblda a las varlacloncs en 

su campo magnCtlco. Las observaciones de frentes de choque que 

viajan r.n el medio lnlerplanelarlo son tan viejas como las 

observaciones del viento solar en la década de los sesentas. En la 

actualidad se sabe con certeza que el origen de las ondas de 

d10qUf? que viajan en el medio lnlcrplanctarlo es el Sol. Los 
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primeros anál lsls de estas estructuras se llevaron a cabo hasta la 

dócada de los setentas, iniciando con Burlaga (1971) y Hunhasen 

(1972). estos frentes -de choque, que viajan a velocidades super 

magn_etosónlcas respecto al viento solar. que a su vez es super 

magnetosónlco, perturban el entorno terrestre cuando golpean el 

borde de la magnetósfera produclcmdo, entre otras cosas, las 

tormentas gcomaRnéllcas y las espectaculares auroras polares. 

Para slmpl lflcar el problema Parker consideró simetrla esfé

rica, un Sol eslállco rodeado de vaclo hasta el lnflnllo (presión 

cero), no considera el campo magnético del Sol, además que todo 

plasma es sólo hidrógeno ionizado (protones y electrones en Igual 

número) por lo que ull l lzó las ecuaciones de la hidrodinámica. 

l) Ecuacuón de Euler en el caso estacionarlo: 

dv d [ J 
NMv dr + dr 2NkT 

GMoMN 
+---=o 

r• 
11) Ecuación de conservación de la masa: 

N y r 2 = No Yo a2 

donde N es la densidad de partlculas, M la masa de las parllculas, 

Mo la masa del Sol, v la velocidad del viento, r la distancia 

radial desde el centro del Sol, r=a corresponde a la base de la 

corona, vo es la velocidad en r=a, T es la lemperalura, k es la 

consl~nlc de Bol tzman y G es la constante de grav 1 taclón unl versa 1. 

Parker resolvió el problema considerando una corona isotérmi

ca (T = etc) y analiza varios casos para diferentes valores de 

temperatura como se muestra en la Fig.11.1, de donde se puede ver 

que para una temperatura realista de la corona (lxl0
6 

K) la 

velocldad del viento solar a la altura de la órbita de la Tierra 

es de = 400 km/s. Sin embargo, se han observado velocidades de 

hasla 2000 mk/s. 

Se han hecho múltiples intentos para mejorar la descripción 

del viento solar principalmente para expl lcar las corrientes de 

alta velocidad, incrementando el número de parámetros en los 

modelos de fluidos, algunos de el los incluyen: 

l) Fuerzas adicionales: lates como presión por ondas, visco

sidad, fuerzas rotacionales, presión de radiación, etc. 

l l) Ecuaciones de crnergla más realistas (el aspecto más débl 1 

de la solucl6n mostrada por Parker, Plg. 1 l.1) se hacen adiciones 
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lates como conducción de calor, adición de cncrgla debida a 

disipación por ondas, ele. 

V) 
...... 
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-~ 

'''° 

,,. 
, .. 
... 

:oo 

'fXltJ ~· 
' ' 

""¿,.,,. .'C: 
' ' 1 

IX I 'ki 
' 1 
1 
1 
1 

' 1 

1 '•· ~~ .. ~¡4. J. 

"' 
,,. , .. ,. ,, ,, ,. ,. . '" 11 nicl.sclr~ J. 111' k-. 

flg. 1 l. l Velocidad de expansión (kms-1
) de una 

corona lsolérmica, como función de la distancia 
radial (en unidades de 10

6 
km) para varias 

temperaturas. 

T¡1rr•. 

111) Ecuaciones para dos fluidos una para electrones y olra 

para protones. Eslo es más real dado que los protones y los elec

trones están desacoplados col islonalmente en la mayor parte del 

medio lnlerplanelarlo. 

lv) Tensores de presión anlsotróplcos: con casl ausencia de 

col lslones, las dlstrlbuc\ones de particulas no permanecen como 

maxwcl llanas lsolrópicas, 

v} Gcomelria no esférica: modelando la interacción del campo 

magnético y del flujo en reglones de dlvergcncla mayor que la 

rad la 1 ta les como las or l l las de los hoyos corona les. 

El problema de modelar el viento solar aún no está terminado 

y por mucho tiempo miis serii objeto de estudios, los cuales inten

tarán r<.?lnclonar los parámetros antes mencionados con el fin de 

aclarar OE>curldadcs en las leerlas actuales y en un futuro cercano 

lcncr una dcscrlpclón más real isla del viento solar. 
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11.1.2. Corrientes de viento solar de aJla.velocldad. 

Bllllngs y Roberts (1964),·:suglrlc~on que las Corrientes 

de viento solar de alta velocidad · se podian originar en 

estructuras. de c~~~o.·m_'.18~.·~l1c·~:'.·co~o~ar:ab.1er:to (hoyo coronal) en 

vez de reglones que - :t1Crlen lineas magnéticas cerradas. 

Poslcr lormC~:l~ W~)~o~:,(~( ~ 9.~~~~ ~:·~.1:~ .·.~~>gran· apoyo a esta propuesta y 

flnalmcnlc Pncunian :('Kopp;';'Cl9:71l. y .Nocl (1973) proporcionaron 

evJdcncla tCórlca ;. cua·nulauva. de la poslbllldad de esta Idea. 

Una· c~rrlentc d<: v~e.~lo.<,~~t~r.;. ~s .~nn estructura coherente que 

llene un perfll caracle~·i~tlc~"de temperatura, densidad, velocidad 

y campo _magnético.~ . .la. al tura de la órbita terrestre. Rola con el 

Sol cruzandO. la'.· llerr.a .. recurrentemente (en el caso de que el 

tiempo de vida del hoyo coronal del que proviene sea de varias 

rotaciones solares) con un periodo sinódico de 27.1 dlas que es el 

periodo ecuatorial de la folósfcra. Estas corrientes están 

consU luidas por viento solar más rápido que el viento solar 

normal cuya velocidad es de aproximadamente 300 a '100 km/s. 

f'eldman el. al. (1976) estudiaron una muestra de 19 corrientes 

extensas con velocidades máximas superiores a los 650 km/s y 

encontraron que su anchura en longitud solar va de '18° a 159° con 

un promedio de 89°f'lg.11.2. Estas corrientes se observan en ladas 

las fases del ciclo solar, pero las más estables ocurren durante 

la fase dccl lnante. La primera asociación observacional entre las 

corrientes de vlento solar rápido y los grandes hoyos coronales 

fue manifestada por Krleger et. al. (1973) quienes mostraron que 

un hoyo coronal observado en rayos X por medio de cohetes sonda 

era la fuente de una corriente de viento solar de alta velocidad 

que recurrió mientras el hoyo cxlstió. Posteriormente con los 

dalos del Skylnb una gran cantidad de trabajos confirmaron que los 

hoyos coronales son la fuente de las corrientes de viento solar de 

Bran velocidad. Coles y Rickcl (1976) y Hlckcl el. al. ( 1976) 

midieron la velocidad del viento solar fuera de la ecl lpllca por 

medio del centcl leo interplanetario ( IPS) de radio fuentes 

estelares y establecieron que los hoyos coronales polares son 

también fuentes dr. vlenlo solar rápido, con veloctdadr.s de hasta 

800 km/s. Gosl tnr. el. al. (1976) manifestaron que la 

caractcrlsllca bflslca del viento solar en ausencia de un cnmpo 
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magnético cerrado que lo confine es la al ta velocidad. Actualmente 

parece ser que los hoyos coronales son las únlcas fuentes del 

plasma que sale del Sol y llena lodo el medio lnlerplanetarlo, 

incluyendo el vlen.to solar de baja velocidad. 

F\p..11.2 Diagrama csqucmállco moslrando la 
cslruclura r.cncral de una perturbación del lipa 
haz corrolanlc {Cllll. 

11. 1. 3 El campo magnéllco en el medio lnlerplanelario. 

En el desarrollo de las primeras leerlas sobre vlcnlo 

solar, no se consideraba la lnleracclón del viento solar con el 

campo map,nél leo del Sol. No es recomendable olvidar que el campo 

map.néllco del Sol cubre lodo lugar del espacio interplanetario y 

es delermlnanlc en la evolución del viento solar. Notesé tamblén 

que un campo magnético solar demasiado fuerte, lcndria como efcclo 

un conflnamlcnto de la corona solar e lmpedlrla la cxlslcncla del 

viento solar. Pero como existe una expansión, el vlcnlo solar 

arrastra el campo magnético solar congelado en él hacia fuera del 

Sol debido a su alta conductividad eléctrica. Para determinar la 

estructura del campo magnético solar en el espacio lntcrplaneta

rlo, es necesario considerar la rotaclón del Sol y un plasma que 

sale con velocldad radial conslanlc de una reglón aislada, cerca 

del ecuador solar, dará lugar a una estructura con las lineas de 

cnmpo map,néllco en forma de una esptral de Arquimldos en el 

ecuador solar. El ángulo formado entre el radlo vector y la 

tangente a la espiral de Arquimldes se denomina "ángulo de 

manguera", y eslá dado por: 
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Qr 
lana = Va 

donde n es la velocidad angular del Sol, r es la dlslancla hcl lo

cénlrlca y Va es la velocidad del vlcnlo solar. Para r=l UA {1/Q = 

24. 7 dlas, el periodo de rotaclón del ecuador solar), se encuentra 

que Oíl! 45° con la linea Sol-Tierra, lo cuál concuerda con las 

mcdlcloncs directas. La primera demostración experimental de esta 

estructura espiral, la obtuvo Me. Crakcn (1952). usando datos de 

rayos cósmicos provcnlenlcs de ua ráfaga solar, rcclbldos en ln 

superficie de la Tierra. Para un viento solar de Vn a; 400 km/s y 

r=l. Sxto8 km, el ángulo de manguera a la al tura de la órblla de la 

Tierra es de :ir 45° F'lg. 11. 3. 

Flg. 11. J Gcomclria del campo gcomagnéllco 
lnlcrplanclarlo en el plano del ecuador solar, 
presentando un ángulo de '15°a la al Lura de la 
órbl la de la Tlcrra. 

Si el Sol no girase, las l incas de campo tendrian una repre

sentación radlal respecto del Sol, pero como el Sol gira las llne

ns de campo magnétlco loman una configuración de forma esplral 

~obre el plano del ecuador solar. Lo anterior se puede expllcar 

cons\dcT ando que el campo magnético en un plasma altamente 

conductor se comporta como si estuviese "congelado" en el 

matcr\al. Este comportamiento fue demostrado primeramente por 11. 

AlfvCn (1950). Para demostrar esto, se parte de las ecuaciones de 

Maxwell con las restricciones de que la velocidad del fluido es 

mucho menor que Ja velocidad de la luz y los flujos tienen lugar 

en los campos cunsiestaclonarios o de baja frecuencia, de donde se 

obl lene que: 

-TJV
2

11 + V X (V X H) 

39 

811 

8l 



donde n=1/1ur es el coeflclenle de difusión magnét lea. 51 v es dls

t inta de cero y IT es muy grande como en el viento solar· entone.es: 

011 
al= V X (v X 11) 

l:::J lérm1no -del lado derecho ·de la ecuación anterior es el 

rotacional de una "fuerza" inducida por el campo Ctéctrlco E, pues 

en el caso en que CT tiende a lnflnlto, fEJ 2 lv x llf. Entonces 

cuando un plasma se mueve en un campo magnético, se Induce un 

campo eléctrico. Pero la conductividad tiende a infinito, y E=O. 

Esto es, un observador moviéndose con el viento solar no verá 

campos eléctricos. Consecuentemente si E=O no existe movimiento 

en H relativo al material ionizado, por lo que se dice que el 

campo magnético esta "congelado" en el plasma, esto Implica que el 

campo magnét leo es transportado por el plasma. 

En realidad el campo magnético solar presenta una estructura 

mucho más compleja que una simple espiral de Arquimldes. De las 

medlclones de Pionero 5, del Marlner 2, del IMP l. y del Marlner '1 

se encontró Ja existencia de una componente del campo magnéllco 

solar ortogonal al plano de la ecliptlca, cuyo valor es slgnlflca

tlvo. 

La ex 1slene1 a de d l cha componen le es de suma 1 mpor lanc la en 

las relaciones Sol-Tierra, dado que cuando la magnl lud de la com

ponen le orlop,onal del campo magnéllco es dlsllnta de cero y apunta 

hacia abajo del plano de la ccliptlca su reconcxlón con el campo 

magnóllco genera diversas e Importantes perlurbaclones geomagnéli-

ca s. 

I l. 1. '1 Extensión del V lento solar. 

Considerando que el viento solar se expande radlalmenle 

y Jn densidad de masa decae como 1/r~. y suponiendo que ta prei;lim 

df:?l plasma en f:l'I lnflnl lo r.s cero y considerando que ni viento 

solar barrr.rá a su paso el material del medio Interestelar, hasta 

qur. Jil prr.slón del vlenlo solar esté equilibrado can la presión de 
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csle medio a una dislancia hellocéntrica rh. Debido a la 

presencia de plasmas con. una vClocldad .relativa supers6nlca, se 

formara un rrCnte de' ·choque· y,- et, vfCnto. ·so-iar sufrirá." unB 

translclón votvlendosc ~~b~6ni.co·~· c~·la fí~nteia: s·c .-'C~~~C~ ·com~· 
hcl lopausa,· la rcgióO. del lnÍl.lada ~·or Ósl~: y -~~~d~" -~l ~ ~Íá~~a .·~·s, 
supersónico .se conoce como hel lósfera. CuandO 'eLvlenlo. ·solar 

pasa Cerca de un planeta, siente .a este -como. Url ~~~l~~u1ó· en su 

camino y fluye a su alrededor, creando una cavidad. Si el planeta 

llene un campo magnético, este campo será el obstáculo y se 

creará una "magnetósfera" alrededor del planeta, es dcclr, una 

reglón donde Jmpcra su campo magnético confinado y comprimido por 

el flujo del viento solar. Como este flujo es supersónico, se 

formará un frente de choque anles de la magnetósfera, el cual es 

una reglón muy delgada en la que el viento supersónico se vuelve 

subsónlco. La dlslancla entre el frente de choque y el obstáculo, 

asi como el tamaño de la magnetósfera, son determinados por la 

Intensidad relatlYa del campo magnético del planeta con respecto 

al campo transportado por el plasma y por la energia cinética do 

éslc. Cuando el viento empuja más fuerte, el campo magnético del 

planeta es más comprlmldo. Cuando la presión del viento solar 

disminuye, r.1 campo map,néllco (la m;1P,nctósfcrn) i:;c expandr.. l.n 

µo!-il<. lón de la frontera dr. la magnetósfera, la "magnctopausa", 

nstará determinada por un cqul1lbrlo de presiones el viento solar 

y el campo magnético del planeta. De la misma manera, la 

magnetósfera del Sol, la "heliósfera" está controlada y delimitada 

por la lnteracclón entre el viento solar y el medio interestelar y 

la frontera de ésta, la "hcl Lopausa" estará determinada también 

por un cqui llbrlo de presiones enlre el viento solar y el plasma 

lntcreste lar. La hc,l lósfera es entonces la reglón al rededor del 

Sol en d.onde' la aéq'V1_dad solar domina. Dentro de esta rcg.lón, las 

condiciones flslcas·son establecidas, modificadas y gobernadas por 

el Sol. Aun ·.hoy.'en'-dla, existen muchas preguntas sin respuesta 

acer'ca· ·d"a ··1á hellÓsféra, poco se sabe de su morfología, cómo 

cvoluc'lon'a:cn el·"csPiiclo y el tiempo, o que tan lejos se expande 
' .. , .. - .'.':'· 

su iñflticncla' en: el. medio interestelar. Sin embargo, algunas de 

sus pr~p(~~-~d~~ .ha~ sido deducidas de manera Indirecta. Otro 

efcclo' del·· ~ieni.o Interestelar serla empujar a la hellósfcra y 
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crear una larga cola magnética en la dlrecclón del movimiento del 

flujo. Debido R lo anterior, no se puede esperar que la forma de 

la hellósfera sea simétrica con respecto al Sol. La hellósfera 

se extenderá a dislanclas mayores en la dlrecclón del antlapex 

(contraria al movimiento del Sol) que en la del ápex (dlrecclón 

del movlmlento solar). No se sabe qué tan lejos está la hcliopausa 

del lado del ápex solar, 100 UA aproximadamente. La distancia a 

la hcllopausa del lado contrario al apex es aun desconocida, pero 

se ha sugerido que puede ser de to 000 UA o alrededor de un sexto 

de año luz, F'lg. JJ.4. Para conocer más acerca de la forma de la 

hellósfcra y tener datos sobre la distancia a la hellopausa, se 

tendrá que esperar a tener los dalos de las misiones espaciales 

cuando lleguen a los limites de dicha reglón. 

·~ ·~o:.> •:::;::;~"' 

Flg. I I." Esquema ecncral que muestra la 
configuración de la hcllósfcra, la configu
ración de la hcllapausa y el frente de choque 
del plasma lnlcrcntclar con el viento solar en 
cxpans1ón. 



I I. 2. Perturbaciones ™ vla Jan fil! fil viento solar ~ fil! efcclo 

sobre 1ª tierra. 

Desde hace muchos años se pensaba que el medio lnterplanela

rlo de una manera u olra servia como medio lransmlsor de eventos 

que se generaban al suscitarse fenómenos violentos en la superfi

cie solar. En los primeros arios de desarrollo de la leerla de 

viento solar se habla desarrollado una conlroversla de si en el 

viento solar se podrlan generar choques o discontinuidades, 

considerando que toda_ discontinuidad se caracteriza por un cambio 

brusco en, la·~ensldad,··y la velocidad del viento solar ó variación 

de la t~mper~llira_',de los protones. Esta controversia se resolvió 

con la ·observación de los frentes de choques en el medio 

lnterplanelarlo .. ·. :'Ai;temás, las observaciones real izadas por 

vehlculOs. esPaclD.l~s mostraron que en una primera aproximación el 

viento· s.~,l~~·-actú·a como un fluido {Spreltcr el. al; 1966). Esto 

permitió .. que las tcorias sobre fluidos pudiesen aplicarse para 

comprender· la dlná.mlca y estructura del viento solar. Una 

disertaclón sobre las estructura de los frentes de choque se puede 

ver en Grcensland y Kennel (1985). La teorla y las observaciones 

muestran que la naturaleza de los choques es muy dependiente de 

los parámetros de flujo del viento solar. La estructura del choque 

depende de la dlrccclón del campo magnóllco relativa a Ja 

transmisión del choque. Los choques en el vlcnlo solar están 

frecuentemente asociados a las perturbaciones generadas en el Sol 

{Grceshedey, el. al; 1985). Tales perturbaciones se han asociado a 

emlslones sübl las de masa solar que posteriormente se propagan en 

el espacio. 

11. 2. 1 Efectos magnetosfóricos de las perturbaciones de 

viento solar. 

Ya se ha mencionado que un plasma de muy a 1 ta conduct 1 vldad 

elCctrlca como el viento solar arrastra en su flujo el campo magnó 

llco que en él se encuentra; pero de la misma forma como esle 

plasma no puede abandonar el campo de su lugar de orlgcn, tampoco 
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puede aceptar la prccencla de campos ajenos, como serian los 

campos magnéllcos de algunos cuerpos del sistema solar. En 

particular, la Tierra posee un campo magnético lntrlnscco, genera

do en su interior, el cual se puede representar como dlpolar y 

cuyo ej~ está cri una dirección ligeramente inclinada respecto del 

eje de rolaclón. 

Si el vlcnlo solar no fluyera, el campo magnéllco terrestre 

se extenderla por lodo el medio lntcrplanctarlo, siendo cada vez 

más débil pero conservando su canflguraclón dlpoiar. Pero el 

viento solar fluye y es un plasma que no admite en su seno campos 

ajenos al de su origen, al fluir "barre" el campo magnéllco de la 

Tierra. lo comprime y lo deforma dentro de una cavidad rcduclda 

alrededor de el la. Esta cavidad se denomina Magnetósfera y llr.nc 

el aspecto de un cometa con una cola esllrada en la dlrecctón 

radial conlrarla al Sol {ver Flg.11.5). La frontera que dcllmlla 

la magnetósfera se llama magnetopausa: al exterior de esta 

frontera el campo magnéllco de origen terrestre deja de exlsllr 

el único campo existente es el transportado por el viento solar. 

-Vlt::NTO -SOi.AR -
Fle. J 1. 5 La magnetósfera de la Tlcra. El viento 
solar no sólo arrastra hacia el medio lntcrpln
nclnrlo el campo mac.néllco del Sol, slno que 
además barre a su paso lodos los olros campos 
magnéllcos que se encucnlra, como por ejemplo, 
el campo magnéllco de la Tierra y no perml le 
que se cxllcnda más allá de la magnétosfcra, en 
la cua 1 lo confina y lo deforma dando como 
rcsul lado la configuración de las lineas conll
nuas de la figura. 
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Ln varlabllldad del vlenlo solar orlglna algo parecido a un 

"l\cmpo" o "clima" lnlerplanclarlo que eslá en condlcloncs de 

ejercer una gran influencia sobre la magnetósfera terrestre. 

Cuando el Sol eslá acllvo, evolucionan en él una serle de fenóme

nos que transmiten perturbaclones hacia el mcdlo lnlcrplanctarlo, 

además de parl\culas y ondas clectromagnótlcas de alta encrgla que 

se propagan hacla afuera lnteractuando en ocacloncs con la magne

tósfera terrestre. 

La lnteracclón del campo magnóllco interplanetario y el campo 

geomagnétlco se puede explicar sl se considera que el campo magné

llco \nterplanelarlo se puede reconectar con el campo geomagnétlco 

sl el campo magnéllco lntcrplanclarlo llene una componente (Bz} 

sur, la forma de esta reconcx\ón no esta clara aún y es mol\vo de 

estud\o. Sin embargo, los estudios de corrclac\ón de tormentas 

p,eomar.núllcas lntcnsas con los parámetros del vlcnlo solar 

mut:!slnrn que la exlstcmcla de una Bz sur grande (:::. 207) y de larga 

dui·aclón {::o :i hrs.) es necesaria para lograr una tormenta geomag

nétlca. 

F.stas zonas de Bz sur intenso y duradero se han asee lado a 

las ondas de choque \nterplanctar\as, pues en general aparecen 

delrits de ellas, pero su relación aún no es clara. 

Mits adelante Bravo y Hewlsh {1988) analizaron 96 perturbacio

nes detectadas por med\o de lPS de jul lo de 1978 a sepl\embre 

de 1979 y reportaron que las perturbaciones detectadas corrcs

pondlan a reglones de \nteracclón corrotantc y a conchas rápidas 

movlCndose rad\almentc hacia fuera del Sol. Cuarenta y cualro de 

las perturbaciones rastreadas se pudieron relacionar con ln\c\os 

súbllos dí'! los cuales 36 pertencclan al tlpo de hnccs r.ruptlvos y 

8 al llpo de rcp,lones corrotantcs. De 48 lnlclos súb\los {SC), 

sólo 4 choques asociados a éstos lnlclos no se lograron detectar 

en tos mapas de ccmlel leo antes de arribar a la Tlerra. Para cada 

uno de los choques asociados a un lnlclo, el lapso de tiempo (6t) 

entre la prlmera \dcnUflcaclón de la perturbación en el medio 

\nlerplanetarlo por medio de IPS y el registro del lnlclo súbito 

lSCl se muestran en el histograma de la Flg. 1l.6. Del histograma 

se observa que muchas de la perturbaciones fueron detectadas con 

más de un dia de anllclpaclón a su arribo a la Tierra y algunas de 
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el las se lograron observar hasta por cuatro· dlas durante su 

tránsllo a la Tierra. 

Flg. t J.6 Porcentaje de perturbaciones detecta
das en diferentes llcmpos de ant.lclpaclón (ól) 
de su l lcgada a la Tierra (Bravo y llcwlsh, 
1988). 

Oc un monl torco constante del medio inlcrplanclarlo, usando 

una red global de radlo lclcscoplos para centcl leo se puede 

conocer mucho más acerca de las caracterlslicas relevantes de las 

perturbaciones que viajan en el medio interplanetario con dlrcc

clón hacia la 'flerra con .el fin de determinar la flslca del procc

~o responsable de Ja generación de las tormentas gcomagnéticas. 

Para entender su lmportancla basta con analizar los sistemas afee

' t.1.~os por la actividad geomagnétlca. Algunos slstemas son: 

· 1) Corrh:mtes lnducldas. 

Las r\Uctuacloncs del campo magnético inducen corrientes en 

cables y 11.neas de ~lta tensión. Los efectos en los cables son 

lnterrupclones de periodo corto en el flujo que ocasionan el mal 

func-lonnmlento de los sistemas electrónicos. En las lineas de alta 

.tcn~,ión, las problemas son más cri llcos ya que las corrientes 

directas lnducldas pueden sumarse a la fase de los transformadores 

produciendo saturación y eventualmente un cslal llda del transfor

mador y por lo tanto un corte de la potencia. Por ejemplo, en USh 

s.e perdleron 22 millones de dólares en 1989 en transformadores. 
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li) Comunicaciones por radio y radares. 

Asociadas con la prcclpllaclón de parllculas que producen la 

aurora, hay perturbaciones ionosférlcas en latitudes al las y 

medias. En particular, los sistemas de al la frecuencia (HF de 3 a 

30 MHz) que operan a lntl ludes medias pueden sufrir una al teraclón 

de la máxima frecuencia usablc hasta de un 50 Y.. Además de la 

auroral (,\=60 a 75°) frecuentemente se forman capas E ionosférlcas 

esporádicas que afectan la propagación llF' por absorción de estas 

ondas. Los sistema LF' (30 ~ 300 MHz) y VLF (Ja JO KHz) que operan 

en las reglones polares y aurorales experimentan avances de fase. 

Los radares VJIF (30 a 300 MHz) y UJIF (300 MHZ a 3 Gllz) de la zona 

aurora 1 pueden sufrir una retardación lnusua 1 de la seña 1, lo que 

provoca errores de scñalamlenlo. Por Ulllmo, los sistemas de comu

nlaclón vla satél lle VllF, UJIF, e inclusive SllF' (3 a 30 Gllz) que 

operan a través de la lonósfcra perturbada, pueden sufrir un 

inccrcmcnlo en la fase e tncrCmentar la amplitud del ccnlcl leo. 

111) Prospección geof islsca. 

Para la búsqueda de petróleo, minerales o anál lsls arqueoló

gicos, los geofislcos ullllzan mapeos geomagnétlcos del terreno, 

lo cual conducirá a un sondeo erróneo en días perturbados. Por 

otra parte, para el método magnclotclúrlco son deseables condicio

nes dr. tormenta gr.omagnél lea ya que este método se basa en las 

oscl lacloncs naturales del campo geomagnétlco a frecuencias 

menores a 1 117. para explorar la reslstlvldad eléctrica profunda en 

5lllos r:spr.clflcos. Los sondeos mlneral6glcos medlanlc pcrccpclón 

remola r.n dli.lS magnéticamente activos ocasionan errores de posl

clon. 



t 1. J Oaleccló.U Qs ocrlurbaclones QD. tl medlo interplanetarlo R.Q.t 

medio !!.s. centelleo. 

J J. 3. 1 Centelleo 1nlerplenetarlo ( JPS} de fuentes de radio 

estelares. 

Una de las principales herramlentas que se emplean para mapc

ar y rastrear zonas de gran escala cm e1 viento solar con densida

des mayores o menores que la densidad media del plasma lnlcrplanc

larlo, es el método de centelleo interplanetario ( IPS) de las 

sei'lalcs de radio provenientes de fuentes de radio estelares de 

tamai'io angular muy pequeño. El fenómeno de centelleo 1nterplaneta

rlo fue dcscublcrlo en los años sesentas O!cwlsh et. al., 1964} y 

originalmente se empleó para determinar el tamafio de fuentes de 

radio estelares de diámetro pequeño. Hlts tarde, el centelleo empe

zó a usarse para estudiar estructuras del vlcnto solar a pequeña 

escala (l{ewlsh, et. al. 196/l; Oenlsson, 1969: Hewlsh y Slmons, 

1969). Sln embargo, al observar las variaciones del centelleo de 

fuentes Sndlvlduales dia a dia, Denlsson y \.lctsscman ( 1963) 

descubrieron una relación de éstas con las corrientes de vlcnto 

solar rápldo de larga vlda, !nielando de esta forma el uso de las 

observaciones de centcl leo interplanetar lo para rastrear 

perturbaciones de gran escala que viajan en el viento solar. 

El centelleo lnterplanctarlo se refiere a las variaciones 

osci }antes en la intensidad de la señal rcglstrada que proviene de 

una fuente de radio estelar c><tragalácUca como respuesta a su 

lnleracclón con e] plasma interplanetarlo en su trayectoria hacla 

la Tierra ftg. 1I.7. Rcadhead el. al. (1978) encontraron que el 

cenlcl leo que presenta una fuente estelar de nidlo es inversamente 

proporcional n la frP.cucnc1a {(), cslo es: 

S OI f-t 

donde S es t?l ccntcl 1co o las variaciones osci lnnlcs en la 1nlcn

sidad de la señal 1·cp,lslrada que proviene de una fuente estelar. 

El centelleo se debe prlnctpaJmenlc al fenómeno de dispersión 

de las ondas RCncrado en el mP.dio lntcrplanclarlo. el cual se debe 

a la mlcrolurbul(?ncia del plasma (Ananthakrlshnan, 1980). Esto 

produce un patrón de dlfraccl6n que al cruzar por la linea de 
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vlsl6n del observador en la Tierra produce el centelleo de la 

señal de radio captada. Cabe hacer notar que el empleo. del 

centelleo para el estudio de las estructuras de gran escala en 

el medio \ntcrplanetarlo se basa principalmente en relaciones 

emplricas. El método de rastreo por centelleo es análogo a las 

técnicas empleadas en la detección de las cyecclones de masa 

coronal (EMC) por dlspersl6n Thomson, donde las perturbaciones se 

muestran mediante alteraciones en los valores ambiente de la 

densidad de electrones libres del plasma y además en que lo que se 

registra es una lntegracl6n de la seflal de la fuente de radio a 

lo largo de la linea de visión, Una diferencia importante en el 

método lPS es la senslbll ldad de detección, la cuál es máxima 

para perturbaciones que viajan hacia la Tierra. La poslbllldad de 

registrar estas perturbaciones desde dentro, en los casos en que 

estás envuelven a la Tierra, elimina alguna de las dificultades 

de observación que surgen en los mapas bidlmcnslonalcs proyectados 

sobre el clelo y dan una callbrac16n Utll ya que los parámetros de 

centelleo se pueden contrastar con mediciones hechas por vehiculos 

espaciales cerca de la Tierra. 

Potencia 

Tiempo 

Fig. 11. ·1 l\cr,l!'>tt"o de la señal· de ccnlcl leo, 
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l,l.3.2 El ccnlclle~ lnterplanetarlo y las perlurbacioncs que 

viaj;m en el vlenlo solar. 

f.n 197\, Ho"umlner·.mos~ró- cvlde,ncla convincente de que alBunos 

de ~os aumcnlos en e\ .. cente).lco l.nt~rplanctarlo eran causados por 
. . . .. . --

frentes de _choqué·.·(zoilaS de·:CompfeSlón) corrolantes con el Sol ge-

nerados po( l·a·: ~i~~ci,~~-~.~ -~~-;: Vte_nto. so lar de al ta velocidad. Además 

ident.1.rléó l~~· ... hªf~s-'é~ír'o'taTitcs: con· 1a estructura sectorial mag-

nétii::a s01ar,·-·1a ;c~al .. -fUc Ct~r8mCnle observada por vehlculos cspa-

el a les. ·' 
Hewt~h· ~, lloumlncr (1972) trabajaron con el método IPS sobre 

32 fuentes de Íadlo por un periodo de ocho meses, después del cual 

confirmaron los ·resull8dos de lloumlner y además mostraron una 

fuerte correlación entre la_ velocidad del viento solar y el nlvel 

de centelleo con un retraso de entre 2 y 3 dlas. llewlsh y ltoumlner 

propuslcron que el. lncrcm_c.~lo en el centelleo tenia relación con 

el incremento en la densidad del viento solar causado por la ln

teracclón del viento ráPtd~· con el viento lento del medio 

lnlcrplanctarlo. Estas. observaciones fueron la primera. evidencia 

expcrlmcntal de la cxt:;t.c~cla de los frentes de choque alineados 

con la csplral .del camp~ magnéllco lnterplanclarlo {llundhauscn 

1971). Tamblón hlcleron notar, que ocurrlan lnlcnslflcacloncs en 

el ccntcl leo que no se podian asociar con espirales corrolantcs y 

por lo lanlo cslc ccnle l leo fue asociado con frentes de choques 

csfórlcos los cuales se sugcrlan como generados por ráfar.ns 

solares fltoumlner y Jtewlsh, \9'/4). Como resultado de una serle de 

estudios r:omo los ya mcnc\onadon, se t"?slablcc\ó In ex\slcnc\a de 

dos tipos diferentes de lnlcracclón de flujos rilpldos y l'mtos 

el v\1mto soltt.r, cslo es, seclorcs allneados con ln espiral de 

Arquimcdcs del campo magnóllco lnlcrplanelarlo corrotanlcs con el 

Sol (ClRsl y. cáCaras o .conchas de frente esférico dcsplaz<indosc 

radlalmCntc hacia fuera del sistema solar Flg. 11. S. 

Para amboS. CasO~ lit· estructura se caraclcrl.za por una densi

dad de plasmñ: ,mD.Yó.r '"quc_)ás partes circundan les y por un ccnlel leo 

Lntcnslrtc~do')i~'. fUc~lcs, de radio estelares de dl<'imelro pcqueilo 

cuyas: 1 lnCas: de: vi's,16n cf-uzan es las estructuras. 

Eri .. t97J/·IÍ~um.lncr UÍ.lllzó observaciones de IPS para cslud\ar 

111 i::-Et,;na lÓ'n -d~ · 1 os' sectores de ccnlc l lco l nlens l fl cado fucr·a del 
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VIII/ rr \'100 

Fir,. 11. ~; l>iagrmua csqucmállco mo:ilrando la 
c~;Lruculura r.cncral de una pcrlurbaclón del 
Llrm c:onr;ha t!!ifP.ricil dc!.ipluz:'1ndmt1~ radiulmcnlo 
hi.icla afuera del Sol. 

plano de la cllpllca. Más tarde Houmlner y Ersklnc (1974), 

mostraron que exlsllan algunas correlaciones slgnlflcatlvas, prln

clpalmcnte en aquel los casos en los que se registró un centelleo 

lnlenslflcado en lodo el cielo, correspondiente al cruce por la 

Tierra de las reglones de al la densidad de plasma. Encontraron que 

el nivel de centelleo se correlacionaba con medidas stmulláncas de 

densidad de plasma en el medio lnlerplanetarlo cerca de la Tierra 

y con la velocidad del viento solar corrida por dos dlas (Ersklne 

el. al: 19'!8). 

Para 1979, Vlasov utilizó el centelleo de una red de 1"10 

fuentes, intentando mapcar el viento solar; el periodo de obser

vación fue de noviembre de 1975 a abril de 1976 en una frecuencia 

central de 102. 5 MHz. El anál lsis de Vlasov resultó poco confiable 

pues debido al bajo número de fuentes y al breve periodo, solo se 

pudieron registrar algunas "nubes" individuales de centelleo ln

lenslflcado que variaba en el tiempo y el cual fue asociado a una 

mayor turbulencia de las reglones de viento solar observadas. Una 
6Sobs -

calibración dc centelleo que se deflne como "g s S"nor"' (donde 

t.Sobs es el centelleo observacional o flujo rms de la señal y 

S"nor" es el centelleo promedio asociado a un viento solar quieto) 

contra medidas obtenidas por vehlculos espaciales a 1 UA ha 

mostrado que la magnitud de "g" proporciona una estimación bastan

te confiable de la densidad media del plasma (Hewlsh et. al., 
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1955). Calibraciones hechas en 32 ocaclones entre 1978 y 1980, 

cuando zonas de gran escala de densidad casi constante exisllan 

cerca de 1 UA, dieron el resul lado siguiente: 

g = ( N cm-3
/ 9 >º· 5 

Para periodos breves de observación existe un problema, que 

estriba en que el cenlel leo de una fuente de radio estelar es tam

bién función de su elongación ( la elongación "e" se define como 

el ángulo formado entre la linea Sol-Tierra y la linea de visión 

Tierra-Fuente de radio estelar, Flg. 11.9) y si se desconoce esta 

dependencia para cada fuente observada no se puede saber cuál es 

el efecto especifico de la densidad del plasma interplanetario. 

La solución a este problema consiste en observar cada fuente 

durante un periodo sufucientemente largo como para hacer una buena 

estadlstica que determine lo que seria un centelleo "normal" para 

cada fuente como función de su elongación y entonces poder deter

minar el efecto especifico debido a las fluctuaciones en la 

densidad del plasma. 

·Ct 
Fut•,,te 
Cslclct 

Flg. 11.IJ La elongación (e), se dcflnc como el 
ángulo formado entre la linea Sol-Tierra y la 
linea de visión Tierra-Fuente estelar. 

En el plasma del viento solar, la fluctuación rms en la 

densidad de electrones, ~Ne, disminuye con la distancia al Sol (R) 

siguiendo la ley ~Ne cw: R-2 (Armslrong el. al, 1978). Esta rápida 
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dlsminuc16n provoca que la reglón efectiva de dlsperslón esté 

confinada a reglones en la linea de visión cercanas al Sol, lo 

cual provoca que el centelleo tenga un máximo en elongaciones 

cercanas al Sol. 

La contribución de la fluctuación de la densidad de electro

nes en regiones cercanas a la Tierra (< O. 3 UA) no contribuye al 

centelleo, debldo a que esta reglón esta dentro de la zona de 

Fresnel (Mltchell y Roelof, 1976). La Fig. IJ.10 muestra el 

centelleo asociado a la fuente de radio 3C237 como función de la 

elongación (e), en la cual se puede observar que el centelleo 

tiene un máximo en 22º para una frecuencia de 81. 5 MHz y disminuye 

rápidamente para elongaciones menores. 

~·· 

/ CUJIVh OC CE!ITCLLED "llDJIH,\L" .. , .. 
a 

... 
ELOllCAC:lON (e) 

•.. 

·~. 
J •• 1-..-4--

100' 

Fig. I l. 10 Determinación del centelleo normal 
para la fuente estelar de radio 3C237. Se ob
tiene el centelleo de la fuente para diferentes 
elongaciones y se aplica un tratamiento con 
pol lnomlos de Chevlchcv para obtener la curva 
que representa el centelleo ºnormal" de la 
fuente. 
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1I.3. 3 Observaciones prolongadas de IPS con un arreglo de 

antenas de gran área. 

Como respuesta para rastrear de manera sistemática las 

perturbaciones en el medio interp.lanetario, el Observatorio 

Mul llard de la Universidad de Cambridge, Inglaterra, realizó un 

importante proyecto que le permi tló la elaboración de mapas dia

rios de cenlel leo que cubrian gran parte del cielo. Dichos mapas 

permi tlcron el rastreo de las perturbaciones en el medio interpla

netario e hiclcron posible trazar la trayectoria hacia atrás de 

tales perturbaciones, lo que permite localizar un lugar en el Sol 

en el que posiblemente se originó la perturbación. 

El análisis de lPS realizado en la Universidad de Cambridge 

para obtener mapas diarios del cielo, utilizó una red de 900 

fuentes de radio estelares de diámetro pequei\o, permitiendo una 

buena definición en la zona de sensibilidad del radiotelcscoplo 

como se indica en la F'ig. 1l.1 t. 

•t'i"'.--,---,,.--..,,---.,,,----, • .,-,-~ 

Flg. Il.11 Mapa del ciclo que muestra la posi
ción (asccnclón recta y declinación) de cada 
una de las fuentes que fueron identificadas 
y usadas en Cambridge para producir mapas de 
centelleo (Oravo, 1988). 
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11. 4 fil. arreglo Qs. Cambridge. 

El arreglo de radio de gran área en Cambridge, llene una 

extensión de 3. 6 hectáreas y monltorea fuentes estelares en una 

frecuencia central de 81. 5 MHz. El arreglo tiene una configuración 

di polar de 128A E-O por 20. BA N-S, lo que permite la observación 

slmul tánea del paso de fuentes por el meridiano en un intervalo de 

declinación, entre -10° y 70° ( el ·intervalo de declinación está 

directamente relacionado con la ubicación geográfica del 

observator lo), utl llzando simultáneamente 16 receptores y 

observando cada fuente durante aproximadamente 2 minutos . La Flg. 

I 1. 12 representa el diagrama del sistema. Un arreglo de radio para 

IPS proporciona diferentes opciones de operación. Este sistema 

opera con la configuración interferométrica, por lo cual el 

arreglo se dividió en dos partes Iguales sobre un eje E-O 1 que se 

;:;::::::==..!1!~=====; T 
16 llnu• { ¿o.t>. 

16 llneu ( ! 

~ ...... """ 

Flg. I l. 12 Diagrama a bloques del radlotclesco
plo para centelleo. 
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manejaron como swi tch-interrerométrico de fase N-S produciendo 

simul táneamentc sal idas seno y coseno para cada declinación del 

lóbulo. Cada salida se conecta a un centelleador de potencia 

total, el cual primero filtra la salida de la sef'ial en componentes 

de fluctuación baja propias del paso de la fuente de radio a 

través del lóbulo de la antena, luego se suman las seriales y 

finalmente se suaviza el resultado en un filtro pasabajas. El 

centelleo registrado se promedia cada 10 s y se cllminan los datos 

contaminados por interferencia, ruido de origen solar 6 centelleo 

lonosférlco y se obtiene el valor "rms" del flujo centelleante 

(/lSobs) para el tránsito de cada fuente durante el dla. 

I I. 4. 1 Frecuencia de operación. 

La frecuencia de operación de un radio telescopio para 

IPS en el hemisferio norte está limitada a pocas bandas reservadas 

especialmente para radio astronomia. La operación fuera de estas 

bandas es dificil debido al intenso tráfico de radio que provoca 

severa interferencia a la pequefla señal proveniente de una fuente 

de radio estelar. Otro factor que debe considerarse para la 

optimización de la frecuencla en estudios de IPS es el costo. 

La scnslbi U dad del radio telescopio está dada por (Duffett

Sml lh, 1976): 

kTN [ llrt/lf2]'" 
llSrnln = K-- ---

TJA ti.f112 

donde ó.Smln es la intensidad rms mlnlma de centelleo detectable 

por el sistema cuando la temperatura de ruido es TN, TJA es el área 

efectiva de detección, donde A es el área flslca del arreglo, lJ es 

la cflclcncia de detección de la antena, /lfu es el ancho de banda 

de alta frecuencia, 11n es el ancho de banda de pos-detección y 

l1f2 es el ancho de banda de la fuente centelleante; K es una 

constante de orden uni tarlo y k es la constante de Bol tzmann (1c = 
1.38 X 10-23J K-1). 
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Si e i indice de centelleo está dado por: 

ti.Soba 
g = -s.:;;;:-

donde ti.Sobs es el centelleo observado y Snor es el centelleo 

"normal" asociado a un viento solar quieto, entonces podemos 

escribir: 

gmln « TN (~AJ" 1 5-I 

donde S es la densidad de flujo total de la fuente estelar de 

radio. La temperatura de ruido está determinada enteramente por la 

radiación de fondo intergaláctlca en la banda VHF y ésta varia 

con la frecuencia r como: 
TH oc ,-2.55 

El área efectiva del telescopio es proporcional al área geométrica 

y considerando que está cubierta por un número fijo de dipolos se 

llene: 

La densidad de flujo de una fuente de radio estelar tipica obedece 

la ley de potencia de la forma: 
s oc r-o.1s 

Considerando llmitantes básicas en la construcción del arre

glo de radio se tiene que para: 

a} Un área fija: 
grnln oc ,-2.ssro.75ft.o oc f-o.eo 

b) Un número fijo de dipolos: 

grnln oc f-2.55 F2 f0.75 El.O oc ft.20 

Del inciso (b), se sugiere una frecuencia adecuada para optl

mlzar Ju scnslbllldad al centelleo. Existen otros factores para 

determinar la frecuencia óptima de operación de un arreglo de ra

dio lalcs como: 

i) El "centelleo lonosférico" (centelleo producido por la 

dispersión de la scf\al a través de la ionosfera) se incrementa rá

pidamente al disminuir la frecuencia, hasta que la lonosféra se 
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hace opaca al centelleo cuando r 1:11: 10 MHz. 

11) El indice de centelleo se incrementa con el decremento de 

la elongación solar (e}, hasta que la intensa dispersión lo hace 

indistinguible y entonces tiende a cero. El valor del centelleo 

varia con la frecuencia y tiene su máximo en co tal como se 

muestra en la Tabla 11. Entonces la frecuencia seleccionada 

determina qué tan cerca al Sol se puede mapear el viento solar. Un 

balance que considere los puntos antes mencionados lleva a fre

cuencias en el rango de 80 MHz y 170 MHz que responderá en forma 

adecuada a las flnalldades cicntificas de estos arreglos de radio. 

TABLA 11 

~· IHhzJ 

JB GO 

81.5 

151 20 

El valor de co, que representa la elongación minlma en la 

cual se puede detectar centelleo, varia con la frecuencia como se 

muestra en la tabla 11 de tal manera que la selección de la 

frecuencia de observación determina que tan cerca del Sol se puede 

mapear el viento solar. 

JI. 4. 2 Dlmenslones del arreglo de radio. 

El lamafío del arreglo determina el número total de 

fuentes estelares de radio que pueden detectarse y usarse para 

mapear las parturbaciones que viajan en el medio interplanetario. 

Entre más dipolos consti luyan el arreglo, éste es más sensible al 

ccnle l lco. Las cxper lene las del arreglo de Cambr ldge muestran que 

el número minimo de fuentes de radio estelares necesarias para 

mapear el viento solar en los 7 esterorradlanes del cielo visible 

es de sao. Este número determina las dimensiones mlnlmas de un 
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arreglo de radio para detectar centelleo. En la Tabla 111 se 

muestra la cantidad de fuentes de radio estelares centelleantes en 

el cielo según el requerimiento mínimo absoluto (a), el 

requerimiento mínimo para trabajar (b), y el requerimiento ideal 

(e). 

TAULA UJ 

(a) rcjllla mlnlma aboolula 71 fuenlcn ccnlcllcanlc& / Glr. 

(b) rcjllla talnlN lrabaj;t.ndo 142 / slr. 

(e) rcjl lla Ideal , .. / olr. 

Los requerimientos de los incisos a), b} y c} calculados para 

un arrreglo de radio que funciona en una frecuencia de 81. 5 MHz, 

como el de Cambridge, se muestran en la Tabla IV. Estos requeri

mientos se establecen bajo las siguientes suposiciones: 

i) Al menos una de cada dos fuentes presenta centelleo. 

11) El indice de centelleo medio de una fuente en e.= 90° es 

aproximadamente O. 1 . 

11 i) El conteo de fuentes en el hemisferio norte y sur es 

similar. 

iv) El arreglo de radio funciona como lnterferómetro. 

v} La temperatura de ruido del sistema es de 1500° K. 

vl) l>fn = 106 Hz; M1 = 5 Hz. 

Tf\ULA JV 

t:11rnclerlullca &181.5} Jy t.& ..... .,. (11.:'-1. 

lalllinlnio ui.1.oh1lo •1.·1 o. J.~ 1:i.•.1ut). -
(b)Hl11l111u lra\Jajando •. 7 o.zz ZO. 20U, 

ldldt:"al 11.:! 0.111 J1,r.uo. 

El arreglo desarrollado en Cambridge cuenta con una área de 

trabajo de aproximadamente 20, 000 m2
• Pruebas realizadas con este 

arreglo han demostrado que un arreglo completo de apertura de li

neas E-O, con dipolos espaciados 7\/2 (]\ es la longitud de onda ca-
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rrespondl.cntc a la frecuencia central de deteccl.ón del arreglo), 

presenta una eflcicncia 1J = 0.8 (Duffettt-Srnith, 1976, Nash, 

1964). Considerando este valor de 1J las dimensiones del arreglo 

pueden expresarse de la siguiente forma: 

Sea (TJA)=(O.S)ab; donde a, b delerminan las distancias marca

das en la Flg. 11.13, A es el área fislca del arreglo y 1J es la 

eficiencia de operación en éste tipo de arreglos. Entonces, el nú

mero de lineas E-O es: 

NE-O = 2b/A 

y el número de dipolos de onda completa por linea es: 

Drow = a/A 

El número letal de dipolos (N) en el arreglo queda determinado 

por: 
2 ab 2ll1Al 

N=-----
A2 0.8A2 

T N 
1 

º+" b 

l s 

flg. 11. 13 Dimensiones y orientación de un arre
sto de dipolos de gran área para detectar cen
lcllco. 

El número total de dipolos para las diferentes condl.clones en 

cada caso se muestra en la Tabla V. 

TADLA y 

Rcqucr i1nlcnlo = 2r 

tHnlmo nbsolulo 25M 2048 

Hlnlr.io lrabaj:tnl\u 3727 '10'ilí1 

Ideal SBC..7 '10% 
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Las dimensiones máximas permisibles en la dirección E-O están 

determinadas por la precisión con la que se desee hacer cualquier 

medición de cent el leo. 

El tiempo que una fuente tarda en pasar por el lóbulo de la 

antena es (Duffclt-Smi th, 1976): 

13751 
toc7~seg. 

donde O es el angulo de declinación de la fuente. Durante este 

tiempo, se detectan aproximadamente t/2 centelleos por fuente, 

considerando que el ancho de banda del espectro de centelleo es de 

0.5 MHz. Entonces la precisión de la medición es de r:c (2/t)u2. En 

la Tabla VI se desarrollan los tres casos para una fuente con 

cS=20°. 

TAULA VI 

Ho. de ccnLcJlcus prcclnliln (21LJ
1
"" 

J2S~ 111 57 IJ:: 

M~ 229 '" 
)2~ '157 278 

De la Tabla VI, se observa que para una medición cuyo margen 

de error es menor de tor. la long! tud del arreglo de radio no debe 

exceder una long! tud de 64i\ en la linea E-O. Entre mayor sea la 

distancia E-O, mayor será el número de lineas necesarias para 

cnreji llar el área y mayor la complejidad del arreglo. Si 64i\ es 

la long~ tud E-O, las dimensiones en la dirección N-S se deter

mlnan a partir de la ecuación: 

2 ab 2(~A) 
N=-----

~2 0.8~2 

Es las dimensiones se muestran en la Tabla VII. 

Una antena podria consistir de 32 6 64 filas E-O, de dipolos 

de onda completa, con una separación entre filas de i\/2 y 

separadas del plano horizontal en una aJ tura de i\/4 ( Ja pantalla 

rcfleclora se deberá construir de alambres paralelos estrechamente 

cercanos). 
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TAULA Vll. 

nequcrJnilcnlo E-O N-S No. da filas. 

Hlnh10 obsolulo ••• 16;\ 32 

lllnh10 Lrobnjilnilu ... JZ:\ 04 

hhml ••• JZ,\ •• 

1l.4. 3 Configuración de la antena. 

Existen tres formas por medio de las cuales el arreglo 

de radio. puede operar como radlolelcscopio. 

i) Configuración de potencia total. 

Todos los elementos del arreglo se conectan a una sola unidad 

de centelleo y toda la energia recibida se mide directamente. La 

salida del radlotclescopio en función del tiempo se muestra en la 

F'lg. 11. 14. 

La respuesta a la fuente de radio se ve sobrepuesta a ligeros 

cambios o dcflexiones propios del ruido del sistema. Estas defle

xiones son mayores que las asociadas a la fuente de radio y 

cambian con las variaciones de temperatura. Este modo de operación 

no es muy usado en radloastronomia. Como en las investigaciones de 

IPS sólo son importantes las fluctuaciones de potencia de la 

fuente de radio, se puede colocar un filtro externo para eliminar 

las pequefias fluctuaciones de la señal. 

... 
'i:i 
"' 

llUJUO DEL !iISTEHA 

nEHro 

Fig. II.14 Scf\al de salida para un arreglo en 
configuración de potencia totalen función del 
llempo. 
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La ventaja principal de este modo de operación es el poder 

duplicar la sensibilidad para centelleo con requerimientos minimos 

de partes receptoras. 

11) Configuración cambio de fase E-O. 

El arreglo se divide en dos partes iguales a lo largo del 

bisector N-S, y las dos mitades operan como un interferómetro múl

tiple. La salida del telescopio como función del tiempo se muestra 

en la F'lg. I l. 15. 

TJEhf'O 
~4-.¡:.;-._....,.,....,...J'-\-'--!---1--f-;-,--.......... 

Flg. IJ.15 Sefial de sallda para un arreglo en 
configuración E-O en función del tiempo. 

Es importante notar que no hay una correlación de ruido entre 

la temperatura de ruido y el nivel de referencia cero. 

111) Configuración cambio de fase. 

La antena se divide en dos partes iguales a lo largo del 

bisector E-O, y las dos mitades resultantes operan como un lnter

fer6metro múltiple. La sallda del telescopio como función del 

tiempo se muestra en la Fig. I I. 16. 

" \..- SENCJ 

1 
1 \ --r 

F'ig. I l. 16 Señal de salida de un arreglo en con
f ieuracl6n N-S. La respuesta a la fuente de 
radio es positiva o negativa dependiendo de la 
posición de la fuente de radio respecto al 
patrón de franjas N-S. 
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La respuesta de Ja fucnle de radio se . puede ver como una 

función seno cuadrado positiva 6 negativa dependiendo de su posi

ción con respecto aJ patrón de franjas N-S. 

Los mérl los y desventajas relallvos de las tres conflguraclo

ncs se muestran en la Tabla VJ J 1. Es importante notar que las 

conflp,uraclones de cambio de fase N-S y E-O, ofrecen grandes fle

xlhlJdadcs en las observa.clones de radloastronomia aunque son 

mucho más complejas y reducen la sensibilidad para el centelleo. 

C:<mflcuraclón 

CAHlllU lit use 

T111bJa 't'IU 

Yellliljtto 

alblllOd qu. 111 

y 1111. 

lt•orlet•• •ucho 

.á.1 •l•l•ln. 

Menor tt'1ru"sl11 " In• 

..,.,. '"':out1u f'I 

CH di I• •lhd de 

llcsvc11lnj3.11 

1111y11111. 

H .. lrtc0!1loutletd" 

,.,,.,í\oc<1.,rlf'll', 

Prol>I.,••• r"ro de• 

'''" '"'"'"ncl,., 

nMll>llJd&d •I Crll• 

<jUr 111. 

H·llt\1d.,I doble<it' 

'""'"''"''" 111. 

!lr • ~-:•11 .. rrn •"JBI•• 

r1·1ro•p.,r11 1rs. 

ll"l•~lt.l l ldl\<I "' cen· 



1I.4. 4 Control de declinación por ca1nlilo do fasn. 

El arrcSlo de antenas es un fnHl.J umcnto dlscftado para 

direccionarse en ~eclinaclón y ver el tránsl to del cielo por el 

meridiano '.cent·rai,J'°·El ,:'con.trol. de la dec1 lw1<;lón de los lóbulos . - .. - .. 
generados· Por c'l -'arreglo· de dipolos de long! l ud i\/2 se logra por 

ritcdlo :d~ Iri"·-;¡~rl~~Íón· de la fase de la c.••1' lente cJéclrlca que 

alimenta c~da 'ciíPo'l~ del arreglo (Shelton, 1961; Moody, 1964). Si 

·1a ·scfi~l. para· ·~~da. linea del arreglo se combina con d1fercntes 

Incrementos de fase, el lóbulo principal del patrón de la antena 

podrá dirigirse a diferentes puntos de decl lnaclón, la Ffg. II.17 

muestra un .lóbulo dlrecclonado en tres dcc:l lnaclones diferentes 

sobre el meridiano central correspondiente a 1 lugar donde se ubica 

el arreglo de radio. 

rlg. / 1.17 El lóbulo principal del arreglo se 
direcciona a diferentes puntos de dccllnaclón, 
barriendo lodo el mcrldlano ccnl.rul lo que 
pcrml te observar todas las fuentes' en tránsl to 
por el ciclo. 
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Una de las maneras más ampllamente usudas para controlar la 

fase de la corriente que allmenta a cada uno de los dipolos del 

urrcp,lo es por mcdJo de la matrlz de Bulle1·, (ver capitulo IV), 

Una mulrlz de Dullcr comunmente usada conslslc do acopladores 

hibrldos de 3 dB que combinan de la manera mils eficiente las sef\a

lcs de cada una de las 64 lineas (para minlmo trabajo) en 611 for

mas poslblcs para generar un conjunto de 64 lóbulos con dlfcrentes 

dccl lnaclones que cubran el mayor rango de decllnaclón disponible 

para la antena, ver Flg. 11.17 (Shelton 1968, Shelton et. el, 

1979, Shcllon et. al, 1961). 

Si la separación entre las lineas de los dipolos que confor

man el arreglo es de A/2, no se generará un¡¡ respuesta secundarla 

en el patrón de la antena. Un rango aceptable en declinación para 

cualquier arreglo de dipolos puede ser +so" < i5 > -10°. De las 

cxpcrlcnclas de Cambridge se ha encontrndo que empleando dos 

matrices de Uullcr slmulláncamcnlc se ohllenc una cobertura 

amplia del cielo. La matriz de Butler podría tener 88 lóbulos cu

briendo lodo el rango de decllnaclón poslbJc para la antena. 

II.'1.5 Detalles de operación del arreglo de radio para IPS. 

La Flg. JI. 18 muestra un diagrama para una antena 

propuesta de 611 dipolos de onda completa poi l lnca, los cuales se 

dividen en cuatro secciones de 16 dipolos r:ada una. Cada uno de 

los 16 dipolos alimentados por una línea de transmisión termina en 

un preampl1flcador . 
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3r ~----------' 
~ 6'1}..-------> 

s 

J 
~· 

~·¡g, 11. 18 Un arreglo de 32>. N-S por 64;>. E-O. 
Cada 16 dipolos se conectan a un preampllfica
dor, los cuatro prcampllflcadorcs de cada linea 
se conectan a un segundo estado de prcamplifi
caclón del cual se cnvia la señal a un labora
torio. 

La Fig. II.19 muestra un sistema para un arreglo de conflnura

clón de potencia total. Cada uno de los 88 lóbulos se conectan a 

su propio receptor y centclleador que consiste de un varlador de 

frecuencia, un preampllflcador de frecuencia intermedia c:on un 

control automático de ganancia, un detector, un filtro pasa-bünda, 

un mul tlpl icador de función cuadrada y un filtro pasa-bajo rfo sa

llda. 

El f l ltro de frecuencia intermedia puede tener un corte de 1 MHz 

arriba de la frecuencia de operación seleccionada (la antena pro

bablemente llegue a soportar un ancho de banda de 2 MHz, en c.:ondl

clones de interferencia minlma). La salida de la señ;1l del 

detector se mantiene a nivel por el control de ganancia aulr1millico 

AGC, lo cual lmpl lea que la constante de tiempo del AGC et. mucho 

mayor que la del centelleo, las fluctuaciones de la sef\al genera

das por IPS no son disminuidas por este proceso. La ser.al {~S f 11-

trada por el filtro pasa-banda, amplificada y modulada por la 

función cuadrada, generando una sef\al promedio proporclonnl al 

cuadrado de la densidad de flujo del centelleo. El filtro de sali

da pasa-bajo elimina ligeras fluctuaciones. 

La ser.al de sal ida producto de los 88 haces se monl torca cada 

10 segundos, el siguiente paso es un multlplexaje pasando a un 

convertidor analógico-dlgltal. Las sefiales digitalizadas se c1wlan 

por modem tcléfonico para su análisis y almacenaje. 
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F'lg. 11.19 Diagrama a bloques de la conflgura
cl ón de un arreglo de .potencia total conside
rando 88 lóbulos dcleclorcs. 

68 



II l. EL ARREGLO PARA OBSERVAR CENTELLEO INTERPLANETARIO EN 

HEXICO. 

111.1 Justificación 9!t !:!.!!. arreglo ~observar JPS fil! México. 

La construcción de un radlotelescoplo para detectar lPS en 

México tiene como objetivo fundamental conformar una red do monl

toreo de perturbaciones en conjunto con los observatorios de 

Cambridge en Inglaterra y Ahcmedabad en la Jndla; lo que pcrml llrá 

mejorar el estudio sistemático de las perturbaciones que viajan en 

el viento solar. 

El observatorio que se construye en México presenta <1 lgunas 

ventajas sobre el radlotelescoplo de Cambridge como son: frecuen

cia de operación mayor, fc=l39.5 MHz que permitirá observar en 

ángulos de elongación menores (cmln a 20°) y con ello poder obser

var más cerca del Sol, que con el arreglo de Cambridge. í'or la 

ublcaclón geográfica de México el radlotelescopio observará en un 

rango de decllnaclón de -30° :$ ó :s 60° permitiendo observar reglo

nes del cielo no observadas por los otros radiotelescoplos. 

Además dada la ubicación geográfica de México en bajas 

latl ludes no se presenta el problema de Intenso ruido lnasfúrlco 

presente en altas latitudes y considerando la longitud par;:i cada 

observatorio: 0° para Cambridge, 72° para Ahemedabad y 26011 para 

México (como se muestra en la F'lg. III.1) se podrá formar un trián

gulo de observación, lo que permitirá el barrido del cleJo tres 

veces por dla perml tiendo la observación ininterrumpida de la 

reglón de la Tierra hacia el Sol. Es decir; durante las docr. horas 

de noche en la Jndla, el arreglo de México estará mirando del lado 

e', """''"'" • l•Tlerr• ... 
-,( .. . • •• ~::~ Mulco 

F'lg. III.1 Ubicación geográfica de los observa
torios. 
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hacia el Sol y vlséversa, el arreglo de Cambridge ob!mrvará 

durante parte de la noche de la India y parte del dia de Móxlco. 

Por otra parte, la construcción de un observatorio de este 

tipo no es muy cara y perml tlrá muchas posibilidades de desarr·ollo 

tecnológico y de investigación espacial. 

11l.2 Descr !pelón. Q.!tl. arreglo. 

111. 2. l El arreglo prototipo, 

La banda de frecuencia protegida asignada por la 

Secretarla de Comunicaciones y Transportes (SCT) para la oporación 

del radiotelcscopio es de 138. 9 MHz a 140. 4 MHz, con frecuencia 

central re = 139.65 MHz. Esta banda de frecuencia se garantiza 

l lbre de cualquier interferencia nacional y extranjera y so roser

va cxclusivamonlc para operación del radiolelescopio. 

Actualmente su construcción está en su primera etapa, que 

consiste de un arreglo prototipo que se construye en las 

inlalaciones dol Campo 3 de la F'ES-Cuautl tlán, Este arreglo proto

tipo contará con todas las caractcrlstlcas de operación dol arro

glo final, pero con un número menor de dipolos, asi como con un 

ároa efectiva de trabajo menor a la del arreglo final. 

Considerando el factor de eficiencia TJ = O. 8 1 determinado ex

perlmentalmenlc en Cambridge, el área efectiva mlnima para el 

arreglo prototipo es de: 

nQ = nSt = (0.8)(8.6m)(!03.2) = 710.016 m2 

donde t = 4;\ 

s = 12t 

La apertura geométrica del arreglo piloto es de aproximada

mente 825.6 m2 y cuenta con un número de lineas E-O dado por: 

2t 2(8.6) 
NEw = T = ---z:tS = 8 1 ineas 

donde >. es la longitud de onda correspondiente a la frecuencia de 

operación (;\ = Clf, C es la velocidad de la luz, C = 3xl08 mis). 

El número de lineas E-O determina el número de lóbulos prln

clpales a emplear para barrer en declinación el meridiano central 

y observar el trtmsl to de las fuentes de radio estelares. Por lo 
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tanto para el arreglo prototipo este número es de 8 lóbulos 

principales, con lo que se espera detectar alrededor de 60 fuentes 

de radio que permi tlrán hacer calibraciones de todos los sistemas 

que conforman el arreglo final. 

El número de dipolo~ de onda :completa por linea E-O es: 

Dlln = 5/A = 103.21 Z.15 = 48 

El número total de dipolos para el ai-reglo prototipo es 

zst Z(11Ql Z(710. OZ) 

NP••l =--;;- = 0.8A2 = O.S(Z.15)2 = 384 

El diagrama de la Fig. III. 2 indica las medidas de una antena 

unidad de cuatro dipolos de los 4096 que formarán el arreglo 

final. Cada dipolo es de alambre de cobre AWG IUO y t1enen una 

longitud de 90. 5 cm¡ las lineas de transmisión son de tubo flexi

ble de cobre con diámetro de 1/4 pulgada. 

1 ,.,.. _________ __, 

1--,..-¡ 

/-F:-11-11- -¡1-~, 
1-""·-l 

Flg. I 1I.2 Dlmensloncs de una antena unidad de 
cuatro dipolos. 

1- ,,.,,_, 

La Fig. 111. 3 muestra el diagrama general del arreglo proto

tipo en el cual cada grupo de 12 dipolos se conecta a un prcampli

ficador "nivel 1" y posteriormente un segundo preamplificador 

"nivel 2", los combina y los allmenta a una matriz de Bullr.r que 

proporciona los cambios de fase. 

Los prcampllficadores de RF donde se ampl1fica la sefial con 

una ganancia de 10 a 30 dB se muestran en la Flg.111.4. Es 

importante mencionar que toda la electrónica utilizada ha sido 

dlseftada en U.S.A por Lee Careway asesor técnico del proyecto. 
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PRIMEll 
hlVl:t. 

PHOTO'rlJlo DE OOSERVA'l'OIUO PAHA "ll'S" 

'---- S7 '"''"''"""''"'"' 

SEGUNllO Nl\'t::I. 

ll LINCA::i l:::U'ACIAOA!i lt'2. 

1-- 12 -i ¡-- 12 --1 i-12 -i r-"'"' 12 -i 

Fle. 111. J Diagrama general del arreglo proto
Llpo. 

Fle. I 11. '1 Diagrama de los preampl 1 f lcadores de 
pr imcr es lado, 
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11l.2. 2 El arreglo final. 

El arreglo final tendrá una apertura geométrica minlma 

de trabajo dada por: 

~A = ~ab = O. 8(137. 6) (68. 8) = 7S73. S m2 

y una apertura geométrica de ai 8806. 4 m2. 

El número de lineas E-O para el arreglo final es: 

NNO • 2bl;\ = 2(68. 8)12. IS = 64 

El número de dipolos de onda completa por linea es: 

D = al;\ = 137. 612. IS = 64 
lln 

El número total de dipolos del arreglo final es de: 

N = 2 abli\2 = 2 MIO. 8;\2 = 4096 

El arreglo final contará con 64 lóbulos detectores controla

dos por una matriz de Butler, lo que permitirá tener un barrido en 

declinación de -20° ~ 8 :S 60° sobre el meridiano central oblcnlcn

do de esta manera una buena observación de las fuentes de radio en 

tránsl to por el cielo. Con el arreglo final se espera dr.lcct.ar 

alrcdcdedor de 5000 fuentes de radio estelares las cuales se 

seleccionarán las 1000 de mejor resolución para formar la rejilla 

de detección. 

La construcción del arreglo se realizará después de probar el 

arreglo prolollpo y obtener resul lados positivos, un factor impor

tante para su construcción es su ubicación pués debe ser un lugar 

bastante alejado de la civilización, fuera del alcance de lodo 

tipo de interferencia, la Fig. II I. 5 muestra las dimensiones del 

arreglo final donde se Indica la parte que conforma el arreglo 

prototipo. 

l ~ ===- /\RREGLO PROTOTIPO 1 

-------- YBA ------... : 

,,,;¡ 
ARREGLO FINAL 

l-
~ l'f 

fig. I I l. 5 Dimensiones de los arreglos prototipo 
y final. 
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111.3~ 

JI I. 3. 1. Prueba del terreno. 

Para hacer una prueba de ruido en el terreno donde 

quedará ubicado el arreglo final se construyó una antena yagi. 

Una antena yagl es un arreglo lineal de elementos parásitos, 

en donde un elemento parásito es aquel que recibe su exltación por 

el acoplamiento del campo de los elementos directores. Estas 

antenas se caracterizan por su popularidad, alta ganancia y su 

gran dlrcctivldad. En la Fig. 111.6 se muestra la antena construida 

asl como sus elementos y medidas. 

Donde Lr = O. Si\ es el elemento reflector. 

L = O. 47i\ es el elemento imptllsado o dirigido. 

Lo = o. 43i\ son los elementos directores. 

So = O. 30i\ separación entre elementos dircclorcs. 

SR = o. 2Si\ separación entre reflector y el elemento 

dlrlgldo. 

Para el caso del observatorio 

ll = C/f = (3x108 m/s)/(139. 65x10
6 

c/s) = 2.15 m 

Entonces las medidas para la antena de prueba son: 

L• = O. 50/l = 1. 075 m 

L = O. 47/l = 1. 0105 m 

LD = 0.43/l =O, 9245 m 

SD = O. 30/l = O. 645 m 

SR= 0.25 =O. 5375 m 

¡. JJ 1 
'• 

l 

Fig. I 1 I. 6 Antena yagl de seis elementos y sus 
dimensiones. 
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111. 3. 2 Conceptos de lineas de transmisión y ondas que viajan. 

El vol taje y la corriente a lo largo de una 1 tnea de 

transmisión son funciones de la posici6n y el tiempo. Para una 

excitación senoidal, el voltaje y la corriente instantáneos pueden 

expresarse en la forma: 

v(x, l) = Re [V(x) ejwl) 

Hx, l) =Ro [l(x) ejwl] 

donde Re es la parte real y las cantidades complejas V(><) y l (x) 

son fasores y expresan las variaciones del voltaje y la corriente 

en función de la posición a lo largo de la linea de transmisión. 

Las ecuaciones diferenciales que satisfacen 

d2 V(x) 

esos fasores son: 

--- - r2v!xl = o 
dx2 

d 2 1(x) 
r2Hxl = o 

dx2 

donde 7 es la constante compleja de propagación dada por: 

7 = " + Jfl = [ (R + jwL) (G + jwCJ] 
112 

y a es la constante de atenuación en nepers/m 

(J es la constante de propagación en rad/m 

R, G, L y C en unidades de longitud. 

Las soluciones de las ecuaciones diferenciales son 
V(x) = A e-TX + B e7X 

l(xl = ~ c·TX _ ~ 0rx 
Zo Zo 

donde Zu, es la lmpedancia caracter istlca dada por: 

Zo = [R + jwL] 1/2 

G + JwC 

(Al 

(B) 

Las ecuaciones lA) y lB) representan el voltaje y la corriente a 

lo largo de la linea de transmisión como un par de ondas viajando 

en direcciones opuestas, con velocidad de fase Vp = wl(J y decre

c'tendo en amplltud de acuerdo a e-a.x o eªx. La onda e-'JX = 

c-a.xe-J(JX es la onda incidente y e7>< = e7x ej¡Jx la onda reflejada 

y (Jx se conoce como longitud eléctrica de la onda. 

Para una linea de transmisión de impedancia caracteristica Zo 

lermlnada en una carga ZL coma se muestra en la Flg. 111.7, el 
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coeficiente de reflexión se define como 

B .rx B 
rcxl = --- = - .zrx = ro .zrx 

A e-7x A 

donde ro es el coeficiente de reflexión de la carga 

ro = rCO) = 8/A 

Zinc.) ·-c--·9 ..r• z. ,., 
....... º·-.-

···L i;-0 
O-L 0-0 

F'ig. 1 I J. 7 Llnca de transmisión terminada en una 
carga ZL. 

Por lo tanto la onda reflejada puede escribirse como Aíoc1x y 

entonces 

V(x) := Ae-¡x + Be7 X = A(e-;rx + íoe7 X) 

A B A 
I (x) = '°Zo e-1X - 2o e;rx = Zo (e-'lX - íoe;yx) 

La impedancia de entrada de una linea de transmisión en 

cualquier posición x se define como: 
e-'lX + ro e'lX 

e-'lX - ro e'lX 

donde ro se calcula usando la condición 2
1
"(0) = ZL 

1 + ro ZL - Zo 
Entonces ZL = Zo -¡--:-¡::: 6 ro = ZL + Zo 
Obsérvese que cuando ZL = Zo, ro = O; es decir, no hay reflexión 

en una llnca terminada apropiadamente. 

Sustl tuyendo fo y si X := -d en Z
1
N se tiene: 

ZL + Zo tanh 7d 

ZIN(d) = Zo Zo + ZL tanh 7d 

La sustitución de x por x = -d se hace para medir distancias 

positivas a partir de la carga hacia la fuente. 

En general para una linea de lransmls16n sin pérdidas 

a= O 

., = J/3 

/3=w.fl7 
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V = (LCJ-112 
p 

;>. = Vp/f 

V(xl Ae-J(lx + Bej(lx 

1 (xl = _:._ e-j(lx - ~ ej(lx 
Zo Zo 

Zo = (LC) 112 

Observe que Zo es real y la impedancia de entrada ZtN en una 

linea de transmlsl6n sin pérdidas puede expresarse en la forma 
ZL + JZo tan j(l 

21H(d) = Zo Zo - JZL tan (ld 

Las ondas que viajan en direcciones opuestas en una linea de 

transmisión producen un patrón de onda estacionarla, de 

V(x) = A(e-TX + r. e7X¡ 

El valor máximo del voltaje a lo largo de la linea es: 

IV(xl lm•x = IAI (1 + lral l 

el valor mlnlmo es: 

IV(xllmln = IAl(l - Jroll 

y el VSWR (razón de onda estacionarla de voltaje): 

o 

IV(x) lmax 1 + Ira 1 
VSWR = IV(x) lmln = 1 - Jro I 

VSWR - 1 
1 r.1 VSWR + 1 

Para una ºl lnea de transmisión con ro = O y Z
1
N = Zo, VS\.IR = 1 

en una linea de transmisión acortada (ZL = O), ro = -1, VSWR = c:o y 

la impedancia de entrada Zsc (d) está dada por: 

Z
0
«d) = JZo tan (ld 

En una linea de transmisión en circuito abierto ZL = m, ro=l 

VSWR = co y la l.mpedancla de entrada Zoc está dada por: 

Zodd) = - JZo cot (ld 

Otro caso importante es la linea de transmisión de cuarto de onda 

(conoc1da como transformador de cuarto de onda), con d = iV4. La 

ztN es: z1N(iV4) = Zo
2
/ZL 

Esta ecuación muestra que para transformar una impedancia real, 

ZL, a otra lmpcdancia real dada por Z18 (~/4) puede usarse una 

1 lncn con impedancia caracteristlca 
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111. 3. 3 Parámetros S. 

lnlroduclendo la notación v«xl = A e-7x y V-lxl = B 

c 7x donde 7 = Jf3 para una linea de transmisión sin pérdidas se 

llene 

Vlxl = v•cxJ + v-lxl 

v•lxl v-lxl 
y l lxl 1•(xl - 1-(xl = --z.;- - --z.;-

v-(xl 
y r!xl 

v•(xl 
Donde r. = r(o) = v-(0)/V.(O) es el coeflclente de reflexión de la 

carga. 

Introduciendo la notación normalizada 

y 

podemos escribir: 

y 

V(x) 
vlxl = ¡z.-

Hxl = rz: l(x) 

v• (x) 
a(x) = ¡z.-

v-(xl 
b(xl = ¡z.-

v(x) = a(x) + b(x) 

l(xJ = a(x) - b(x) 

b(x) = r<xl (a) 

Ahora, sl en lugar de una linea de transmisión de un puerto 

tenemos una red de dos puertos como se muestra en la Flg. 1II.8, 

con una onda incidente a
1 

y una onda reflejada b
1 

en el puerto 1, 

y una onda incidente a
2 

y una onda reflejada b
2 

en el puerto 2, 

podemos generallzar b(x) = rCx)a(x) y escribir 

bl = 5 11ª1 + 5 12ª2 

y 

O en forma matricial 
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Pu.rto d• PUHtO d• 

•nlr~da· . llllda 

-•, -·· 
- b, . --=- b1 

PUHIO 1 Puulo 2 

Fig, II l. B Ondas incidente y reflejada en una 
red de dos pucrlos. 

Observe que a
1

• a
2

, b
1 

y b
2 

son los valores de las ondas 

lncidcnte y reflejada en posiciones especificas denotadas como 

puerto l y puerto 2. (Flg. lll.8). 

El lérmlno S
11

a
1 

es la contribución en la onda reflejada de

bida n la incidente a
1 

en el puerto l. Slmllarmentc, S
12

a
2 

repre

senta la contribución en la onda reflejada b
1 

debida a la onda 

incidente a
2

• 

A los parámetros 5
11

, 5
121 

5
21 

y 5
22 

que representan los 

coeficientes de transmisión y reflexión en un circuito de dos 

puertos se les llama parámetros de dispersión. A la matriz 

IS) - f5 u :
12 

] - l521 22 

se le llama matriz de dispersión. 

Los parámetros S se definen como: 

b, 

S - --1 Coeficiente de reflexión a la entrada 11 - ª1 ª2=0 con salida terminada apropiadente. 

b2 1 s ---22- a a =O 
2 1 

Coeficiente de lransmlsión hacia ade
lante con sal ida termlnada apropiada
mente. 

Cocflcl.ente de reflexión a la salida 
con entrada terminada apropiadamente. 

Coefl.ciente de transmisl.ón hacia atrás 
con entrada terminada apropiadamente. 
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La ventaja de usar parámetros 5 es que pueden medirse usando 

terminación apareada. (V-gr, haciendo a
1
= O 6 a

2 
=O). Por ejemplo 

para medir 5 11 , medimos la razón b/a
1 

en el puerto de entrada con 

el puerto de salida terminado apropiadamente, es decir: con a
2
= o. 

La terminación del puerto de salida con impedancia igual a la 

impedancia caracteristlca de la linea de transmisión produce a
2
= O 

porque una onda incidente sobre la carga será absorbida totalmente 

y no regresará energia al puerto de salida; esto se ilustra en la 

Flg. II l. 9 . 

•. 1 .... L: .. ~-__ ., .. 
--•, 

PUUIO t 

Cl"ullo o r•d 
dldOI 
p11.rlo1 

ZDlll 

-j .=. :9··· 

PU1rlo 2 

Flg.111.9 Procedimiento para medir Stt. Las im
pedancias caracteristlcas de las lineas de 
transmisión son Z

01 
y Z

02
. 

Obsérvese que la impedancia de salida del circuito Zout no 

está apareada a Z02 . En efecto es raro que Zout= Z02 , pero con 

ZL= Z
02 

se cumple la condición a
2
= O. Para mediciones en el puerto 

de entrada se aplican consideraciones similares. También, las 

lmpedaclas caractcristicas de las lineas de transmisión general

mente son idénticas (V-gr 2
01

= 202). 
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111. 3, 4 El analizador de redes. 

El llP8751A de la Flg. 11J.10 es un analizador de redes 

vectoriales de 5 Hz a 500 MHz para parámetros de reflexión y 

transmisión .• integrado por una fuente de RF sintetizada de alta 

resolución, un canal dual y un receptor de tres entradas para 

medir y representar magnitud, fase y una serle de retrasos en las 

respuestas de circuitos de RF activos y pasivos. Dos canales de 

exhlbiclón independiente y una panalalla de color CRT ·muestran los 

resul lados medidos en uno o ambos canales en formato de varios 

tipos de coordenadas: 

i) Coordenadas rectangulares: magnitud, logar! tmlca o lineal, 

fase, fase expandida, retraso de grupo, SWR, real, imaginarla, 

fase y magnitud logarltmlca, retraso y magnitud logarltmlca. 

t 1) Coordenadas polares: con ampll tud l lneal o logarl tmlca, 

fase, marcas real e imaginarla. 

i 11) Carta de Smlth: normal o inversa con amplitud lineal o 

logari tmica, fase, R + JX. G + JB o marcas real e imaginaria. 

Las funciones de medición se seleccionan con un panel de 

teclas y menus. 

La traza matemállca, el promedio de datos, la suavización de 

la lraza, el retardo eléctrico y su mayor exactl tud proporcionan 

perfeccionamiento y flexlbi lidad en la medición. La mayor exacti

tud de los métodos de normalizazclón de datos completan la correc

ción del error vectorial en los puertos uno o dos. La corrección 

del error vectorial reduce los efectos de dlrectividad del 

slslema, respuesta en frecuencia, fuente y carga de ajuste e 

i ntercomun lcac Hm. 

En combinación adecuada con su equipo de prueba y accesorios, 

el analizador tiene la habi lldad de hacer mediciones completas de 

refloxl6n y lransmlstón en impedancias de SO O y 75 O. 

El analizador puede medir especlficamente niveles de potencia 

ampl l ludes de frecuencia de IF, puede reducir automáticamente el 

tiempo de barrido tanto como sea posible para e 1 ancho de banda de 

IF, número de puntos, modo de promediar, rango de frecuencia Y 

tipo de barrido; puede medir y represenar dos trazas por canal o 

cuatro trazas usando los dos canales. Además, muestra de valores 

csllmulos de frecuencla y potencia para cada canal 1ndepend1ente-
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mente. 

F"le. I JI .10 El analizador de redes vcclorJalcs. 

Caraclcrisllcas generales. 

Rango de frecucnc la 

Resolución 

Hz a sao MHZ 

mHz 

Rango d l námi ca 

Exactl tud dinámica 

Nivel de ruido 

Marcadores 

Tiempo de medición 

> 110 dB 

> 130 dB con barrido de lista 

O. OS dB de magnl tud 

O. 3 fase en grados 

-130 a O dB 

8 marcadores por canal 

o. 4 ms por punto (4 kHz IF 811) 

2 a· 801 puntos 

Resolución' del nivel de pot~~.~ia··d~··sal_ld~. 

-SO a +lS.dBm 0.1 ~dB 

Ancho dó banda. dCÍ.·ÍF 'crF 811°) 
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111. 3. 5 Sintonización de un dipolo. 

La Flg. III.11 muestra las dimensiones del dipolo de 

prueba, para su sintonización se le hicieron cortes de igual 

magnl lud (S cm) en ambos extremos obteniendo los resultados de la 

Tabla 111. !. 

Flg. 1 ll. 11 Dipolo de prueba y sus dimensiones. 

Tabla 11l.1 

Lt (ml fr (MHZ) z (kíl) 

z. 34 131. 5 !. 39 

Z.Z4 134. 5 !. zo 
Z.14 137.5 !. 50 

Z.04 140.125 o. 84 

!. 94 143.0 !. 38 

!. 84 146.0 o. 93 

A partir de la labla se puede concluir que el dipolo cuya 

frecuencia de resonancia es fr = 140. 125 MHz es el que más se 

aproxima a la frecuencia de operación del arreglo. La frecuencia 

de resonancia es el promedio de las frecuencias de máxima ganancia 

que se mucslran en la Flg. 11l.12, esta figura muestra la respues

ta en ganancia contra frecuencia para tres diferentes dipolos: 

n) IJlpolo de longitud total Ll= 2.14 m y frecuencia de reso

nancia fr = 137.5 MHz. 
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b l Dipolo de L, = 2. 04 m y una fr = 140, 125 MHz, semejante a 

la frecuencla óptima de operación del arreglo. 

e) Dipolo de L,= 1.94 m y una fr = 143.0 MHz. 

TU tlO 1111 l:lU lliU 1'10 IW :UO 

Cl) rt•..,011da I~~!~ fl • M Mii& 
hH11•1>cl•Pln•ln•ln!Wll1 

tr ..... ,..,,4,.,..,.,,nc1.r •• 1n.11w111 

\ ! \ lr'Y"'v 
-61- - f- --!-_, __ ,__, V 

-::u•-~-~---~-~~-~----
r.o 'ill UU llU 130 IOU ITO 100 :!ID 230 :!liO 

l>) rreM .... 010 111~!~.1~1 O 1111 ;5 llfll 
,,.. ... ,~a•nnol n• 1111 Wll1 

'"""'"o1•••n• ......... ruuo.1:11M111 

F1g. 11J.12 Respuesta de frecuencia contra ga
nancia del dipolo de prueba para tres 
diferentes longitudes. a) L~2.14 m, b) L=2.04 m 
e) L=l.94 m. 
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IV. DISENO DE LA llAmlZ DE BIJTLER PARA EL ARREGLO DE MEXICO. 

IV. I Pcflnlcló!h. 

La matriz de Butler es una clase de circuito que 

consiste de Juntas hlbrldas y cambiadores de fase, y que ha sido 

aplicado extensamente en arreglos de antenas desde su concepci6n 

en 1959. La matriz consiste de N puertos de entrada e igual nümero 

de puertos de salida o elementos de radiación, en la cuál una 

sefíal en cualquier entrada produce exltaclón de igual magnitud en 

todos los puertos de salida, pero con diferencia de fase constante 

entre el los, resul lado de la radiación en cierto ángulo del 

espacio. 

1) La matriz de Butler tiene 2" entradas y 2° salidas, 

(en general puede tener a 1 b0 cP ... entradas y salldas). 

2) Tlene (N/2)iog
2

N Juntas hlbrldas. donde N=2p (p es un 

entero}. 

3) Los salidas son la transformada de Fourler de las entradas 

'I) El esquema de una matriz de Butler es Idéntico al de la 

FFT. (Transformada Rápida de Fourler). 

Una matriz de Butler convencional puede formarse usando un 

acoplador hlbrido simétrico de 3-dB. Cada matriz puede usarse como 

un bloque de construcción para uno más grande. Las configuraciones 

son simbtrlcas alrededor del eje longitudinal que divide los puer

tos de entrada y salida en dos mitades, excepto para los más 

pequef'ios que no son simétricos en la mitad de la trayectoria entre 

los puertos de entrada y salida. Las Fig. IV. 1 y 2 ilustran las 

tres matrices de Butler más pequef\as y confirman estas 

caraclcrlstlcas de slmetrla. Esto es, los puertos de alimentación 

corresponden a un plano focal, y las salidas corresponden a la 

reglón de col imaclón. Es posible la operación de la lente en la 

dlrocc16n inversa rcarrcglando los puertos de entrada y sumando 

cambios de fase apropiados en algunos de los puertos de entrada. 

Sin embargo, además de las caracterlstlcas del lente bidireccional 
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del circuito, el circuito na puede exhibir simetria fisica entre 

los puertos -de, entrada y salida. Es evidente que una matriz 

simétrica en el eje central entre los puertos de entrada y salida 

es des~able._· _ _LJna'_ ~atriz asi puede cortarse en el plano de simetria 

tal: qu~ los puf:l-tO~. de entrada y salida sean indénticos. De esta 

manera,'.la-·mftBd:·de la matriz corresponderá a un sistema tipo 

reflexl'ón·, -'~~, ~i):cual las posiciones de alimentación estan en el 
pla.no '~ie ·a~~:~'~J~·~·.· 

··; .. -;·;/.:·. 
·>@'·•o o' 

Fi~. IV.i Matriz de Uutlcr para N=2 
puertos de cnlruda. 

~ 
~;M .··· .......... . 

Fig. IV.2 Matriz de llutlcr 
N=4 puertos de entrada. 

Para un ordenamlenlo apropiado de los puertos de salida. todas las 

dlslribuclones de fase son llneales. Esto es, si los puertos de 

salida se numeran n=l, 2, 3, . , . , N, la diferencia de fase entre 

los puertos n y n-1 es constante para toda n. Esta constante es 

dlfcrente para cada puerto de entrada, Si los puertos de entrada 

se numeran como m=l, 2, . . . , N, la diferencia de fase puede 

expresarse como: 

A</>m = t/J
0 

+ 2nm/N 

donde t/J
0 

es una constante seleccionable, fija para toda m. La 

transferencia de fase desde el puerto m hasta el puerto n puede 

expresarse como 

</> = </> + n(</> + 2nm/N) 
mn n o 

donde </Jm es una constante seleccionable para cada valor de m. 

El valor de t/>
0 

generalmente queda determinado por la aplica

ción deseada de la red. Note que r¡,
0 

puede alterarse a algún valor 

deseado para alguna red dada simplemente agregando un conjunto 

aproplado de cambios de fase incrementando linealmente en los 

puertas de sallda. Si los puertos de salida se conectan a un arre-
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glo lineal de antenas la distribución de amplitud uniforme y fase 

generada por cualquier entrada producirá un patrón de radiación 

directiva de la forma 

sen N(µ - µo) 

E(µ) = N sen(µ - µo) 

donde µ = 2nd sen9/A, con 

d separación entre elementos 

A = longl tud de onda 

O = ángulo relativo a la normal del arreglo 

y donde µo = 2nd sen Oo/A = !J.rf>m, y 90 es la dirección del rayo. 

El sis lema resultan te consiste de un arreglo de N elementos 

conectado a una matriz Buller de 2N puertos con N puertos, cada 

uno de los cuales produce un rayo. Se puede mostrar que los 

pa trenes de antena múltiple forman un conjunto ortogonal, como lo 

hace la distribución de salida del arreglo. Un rayo corresponde a 

una distribución de apertura y a un puerto de entrada particular. 

IV. 2 Conflguraclón illl !ill-ª matriz ~ Buller. 

La F'ig. IV.1 muestra la configuración de un acoplador hibrldo 

direccional de 3-dD, que tiene cuatro puertos y N=2. Las entradas 

1 y 2 forman dos rayos en las direcciones µ
0
= ± 90°. Una red de 

ocho puertos con N = 4 puede formarse a partir del acoplador hi

brido fundamental como se muestra en la Fig. IV.2. Cuatro rayos 

pueden formarse y apuntan en µ
0 

= ± 45~ ± 135°. En general, pueden 

formarse redes con mayor número de puertos de entrada desde redes 

de pocos puertos de entrada, Como un ejemplo, podemos mostrar 

como puede formarse una matriz Butler de 16 puertos de entrada 

desde matrices de cuatro puertos de entrada. Primero reconocemos 

que una matriz de cuatro puertos de entrada (N=4) transforma cua

tro entradas en cuatro rayos diferentes distribuidos uniformemen

te en un espacio µ. Por lo tanto inicialmente necesitamos cuatro 

bloques (cada bloque es una matriz de cuatro puertos) conectados 

como se muestra en la Flg. IV.J(a). Las salidas del bloque 1 se 
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vuelven las salidas 1, 5 1 9 y 13, y las del bloque 2 se vuelven 

las salidas 2, 6, 10 Y 14, etc. Un renglón adicional de matrices 

lar, 

2do, RtNCl.ON 

t 2 3 • 1 2 3 • 
' 2 " 4 1 ' 3 4 

lfl 8 10 H U n U 1e U1 

11 e to 11 u 13 
E'.IHflAOA.S 

tbJ 

Flc. IV. J a) Primer renglón de una matriz de 
Dullcr usando malrlccs de cuatro puertos como 
bloques de construcción. b)Matriz de Butler de 
16 puertos. 

de cuatro puertos es necesario para combinar las entradas de esoa 

cuatro bloques. La conexión para esas matrices en los bloques del 

primer renglón se muestra en la Flg. IV. 3(b). Las primeras entradas 

de los cuatro bloques en el primer rengl6n estan conectadas al 

bloque 1 del segundo renglón, y formadas las cuatro entradas: 1, 
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5, 9 y 13. Puesto que las direcciones 'de los rayos apuntados {o 

gradiente de fase) de la matriz de 16 puertos son diferentes a los 

de la matr lz de cuatro puertos, el cambio de fase adicional debe 

p~ever .la composlc16n de esta diferencia. Por ejemplo la entrada 1 

del blóque tiene un gradiente de fase de -45°, pero en una ma

triz de 16 ··puertos el gradiente de fase de la primera entrada es 

de -1i.25°. Para expl lcar esta diferencia son necesarios cambios 

de raSc de 33. 75°, de 67. 5° y de 101. 25° para la segunda, tercera 

y cuarta lineas de salida del prhner bloque en el segundo renglón 

respectivamente. Las entradas de este bloque ahora forman rayos 

apuntando en las direcciones µ
0 

= -11.25°, 10\.25 168.75° y 

78, 75°. Fases similares adicionales son necesarias para los blo

ques 2, 3 y 4 del segundo renglón. Las lineas de entrada del clr

cui to general quedan entretejidas simétricamente con las lineas de 

salida. 

En general, el bosquejo de la matriz de una red y sus 

conexiones puede ser descrllo por el siguiente procedlmlento: 

1) El producto del número de bloques de matriz de cada 

rcng~6n y el número de puertos de entrada en cada bloque de matriz 

es igual al número total de puertos de entrada. 

2) Sean los renglones numerados 1, 2, ... , P. y los bloques 

:: 1 1 ~-::1~~ zrcen: l:n = t ~:ne: L~ 
renglón es t\= 11;:

1
L

1
, 

1

~o~de 
J=l es oml ti.do. 

puertos. El número total de puertos 

el número de bloques en el 1-éslmo 

la prima indica que el factor para 

3) Puede establecerse una variedad de procedlmlentos para 

interconexión de bloques en renglones sucesivos sobre todas las 

matrices exactamente análogos a la variedad de diagramas de 

flujo disponibles por la FFT. Aqul describimos un procedimiento 

simple: Los renglones a ser conectados son l y 1+1; los tamai\os de 

bloque son Ll y L
1 
+t: y el número de bloques en cada renglón son 

M1 y Ml+t' donde L1l\=L1•1M1•1= N. Las salidas de los bloques en 

el renglón 1+1 se conectan a las entradas de los bloques en el 

renglón t los cuales se numeran secuencialmente desde 1 hasta N. 

Las salidas del primer bloque en el renglón t+l estan conectadas a 

las entradas t, M
1

+
1
+1, 2M

1
•
1
+t. etc. Las salidas del segundo 

bloque estan conectadas a las entradas 2, M
1
•
1
+2, 2M\+1+2, etc. En 
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general, las salldas en el J-ésimo bloque en el renglón 1+1 se 

conectan a las entradas J+kMl+I' donde k tiene valores desde k=O 

hasta L -1. 
l•I 

ll)Ahora es necesario determinar los cambios de fase en la 

linea de transmisión que deben sumarse para asegurar la colimación 

del rayo para todos los puertos de entrada. Para los bloques del 

prlmer renglón que tienen L
1 

puertos, las direcciones del rayo 

cuando uno de esos bloques se conecta a un arreglo de L
1 

elementos 

( sl L
1 

es par l son µ.o = trr/Lt, ±3rr/Lt, etc, con una separación 

para µ de 2n/L1. 51 Lt es impar, µ.o=O, ±2rt/Lt, ±4rr/Lt, etc. Puesto 

que los puertos de sallda de los bloques del primer renglón estan 

allmenlando a los elementos con separaciones incrementadas por un 

factor de Mt, el máximo del rayo esta en µ:o=±rr/Mtlt, ±3n/M1L1, 

etc.: se ve que a partir de un bloque único los rayos exhiben 

lóbulos discordantes. 

lV.J Slmelrlzaclón ~ 1ª. ~ Butler. 

La modificación de las matrices a una forma de reflexión 

simétrica se realiza en tres fases. Primero, el circuito debe arre 

glarse de modo que los acopladores hlbrldos y las lineas de lnter

concxlón sean simétricas alrededor de la linea media de la matriz 

sin considerar ninguna de las cambiadores de fase en las lineas de 

lnterconexlón. Segundo, es necesario un esquema para modificar los 

cambiadores de fase y archivar la simetrla alrededor de la linea 

media de la matriz. Finalmente, es necesario un método por el cuál 

la matriz pueda cortarse en das. 

El método para obtener slmetrla topológica se basa en la ne

cesidad de un arreglo fijo de los puertos de salida, determinado 

por las distribuciones de fase de salida, con el arreglo natural 

de acompañamiento de los acopladores de salida, Esto nos permite 

arreglar las entradas y las renglones de entrada de la misma for

ma, como se muestra en la F'lg. IV. 4 para la matriz de 8 puertas. El 

slgulcnlc paso es determinar las localizaciones para el renglón 

90 



intermedio de hibridos. Por el promedio de las posiciones se 

ajusta la localización de los hlbrldos generales tal que las lon

gl tudes de las lineas correspondientes sobre los puertos de entra

da y sal ida de los hibrldos sean las mismas. Ahora es necesario 

modificar los cambios de fase de tal manera que el circuito sea 

completamente simétrico alrededor de la linea media. Es necesario, 

primero, encontrar un grado de libertad adicional además del usado 

en la matriz convecional de Butler. Esto es. todos los cambios de 

fase fueron insertados en el interior de la red, pero no existe 

una razón por la cuál cambios de fase adicionales no puedan ser 

insertados en ambas sal idas y cualquiera de los coples de salida 

no pueden ser insertados en ambas salidas y correspondientemente 

en ambas entradas de las l lneas de transmisión a cualquiera de los 

copies de entrada. 

Flg. IV. 4 Matriz de Butler simétrica de ocho 
puertos. 

Con este grado de libertad sumado ahora es posible promediar 

los cambios de fase localizados simétricamente en el interior de 
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la matriz de la Flg. IV. 4. En la red de la Flg. IV. 4., los cambios 

de fase ex ter lores a 45° en la ml tad superior de la red se 

promedian con cambios de fase de 67.5° en la mitad inferior de la 

red y los camblos de fase interiores a 45° en la mitad inferior 

son promediados con cambios de fase de 22. 5°. Cuando un par de 

cambios de fase se promedian, es necesario determinar el valor en 

la compensación del cambio de fase a sumarse en las entradas y 

salidas de la matriz. Nótese que al sumar un cambio de fase a una 

linea de entrada de un hlbrido no altera el gradiente de fase 

relativo producido por ese hlbrido .. 

El objetivo con matrices más grandes es generarlas por algún 

procedimiento que no incremente la complejidad de la matriz que 

incremente el tamaño. Por ejemplo, una matriz Butler convencional 

con N puertos puede formarse a partir de dos de las siguientes 

matrices más pequeñas con N/2 puertos más un renglón de acoplado

res hlbrldos. Es posible también recurrir a técnicas de construc

ción de bloques para matrlces simétricas. La Fig. IV. 5. muestra 

tres dlsposlcloncs para una matriz de 16 puertos, con todas las 

L,=2. La Fig. IV. S(a) es la disposición para cuatro renglones de 

acopladores híbridos, en esta dlsposlclón hay dos o tres grados de 

libertad en el ajuste del cambio de fase. En la Fig. IV. S(b) se 

usan dos renglones de redes de cuatro puertos. La matriz de la 

Flg. IV. S(c) tiene un renglón intermedio de redes de cuatro puertos 

los renRlones superior e inferior son de acopladores hlbrldos. 



Pig. IV.5 a) Matriz simétrica de 16 puertos 
usando cuatro renglones de acopladores 
hibrldos. b) Matriz simétrica de 16 puertos 
usando bloques de construcción de cuatro 
puertos. e) Matriz simétrica de 16 puertos 
usando un renglón de cuatro ~uertos y dos 
renglones de bloques de construcción de dos 
puertos. 
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En general, cualquier matrlz Butler puede realizarse por una 

conflgMraclón cualquiera de dos renglones, (Fig. IV. S(b)), o una 

conflguraci6n de tres renglones (Fig. IV.S(c)), El método para dos 

renglones se aplica a redes con 22n puertos. Para redes con 22n•t 

puertos son necesarios tres renglones, y el primer y tercer 

renglón pueden usar L
1 
= L3 = 2 acopladores. Para una configuración 

de dos renglones, la topologia es automáticamente simétrica. Para 

los casos de dos y tres renglones, una serie de cambios de fase de 

compensación pueden sumarse a la simetrla establecida. En el caso 

de dos renglones, se inserta en las lineas que conectan los 

renglones de los bloques como se muestra en la F'ig. IV. S(b). 

IV.JI~~.!.§ matriz I!Y!.ill 1?.ª1:..ª- hacerla reflectlva. 

Ahora que se ha encontrado un método para generar matrices de 

Butler simétricas es deseable trazar un método para cortarlas a lo 

largo de la linea media para reducir el número de componentes por 

un factor de 2. En un primer intento puede concluirse que un corte 

tal es imposible, porque en general una parte de la mitad de la 

matriz resultante se aisla inevitablemente de la otra parte sl el 

corte es una simple rotura en las lineas de transmisión o compo

nentes. Sin embargo, esto nos permite examinar qué puede hacerse 

con matrices más simples y entonces quizá intentar extender el 

procedimiento a algunas más complejas. La matriz más simple es, 

por supuesto, el acoplador hibrido de 3 bB por si mismo. La linea 

media de simetrla pasa a través del centro del acoplador y es aqui 

donde el corte deberla hacerse. La cuestión es qué mllad está 

constituida de un acoplador de 3 bB. En la Flg. IV.6 se ve que un 

acoplador de 3 dB direccional puede reemplarse por dos acoplado

res dlreclonales de 8.3 dB, en cascada, resultando que la linea 

media ahora cruza las dos lineas de transmisión que unen el aco

plador de 8. 3 dB. Por lo tanto, la mitad de la matriz para el caso 

más simple, es simplemente un acoplador de 8. 3-dB con salidas en 

circuito ablcrlo. 
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Flg. lV. 6 Acoplador híbrido de 3-dB construido 
como cuscada slm6trlca de dos acopladores hl
brldos de 8. 3-dB. a) Operación de acopladores 
direccionales de 3-dB. b) Acopladores de 3-dD. 
e) Circuilo equivalente a la mitad de un 
acoplador de 3-dB. 

Si consideramos la matriz de Butler de cuatro puertos mostra

da en la Flg. IV. ?(a), la linea de slmelrla para este caso pasa a 

través de lineas de transmisión interconectadas entre acopladores 

direccionales. Se ve que si esas lineas son simplemente cortadas, 

el resultado son dos acopladores aislados de 3 dB con salidas en 

circuito abierto. Se ha encontrado que la única alternativa es 

emplear las dos lineas de transmisión que cruzan en la linea media 

como se muestra en la F'lg. IV. 7(b). 

La regla general que emerge de esos ejemplos simples es que las 

lineas de transmlslón y los acopladores están cortados sobre la 

l lnea medla de simetria de la matriz, pero algunas lineas o 

componentes que están cruzadas o superpuestas en la linea media no 

están en circul to abierto sino que se emplean conjuntamente. Un 

resultado posterior de la apllcaclón de esta regla se muestra en 

la F'lg. IV. B para N=B. 
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Fig, IV. 9 Diagrama de la matriz de Butler indi
cando el procedimiento de dlsefío. La diferencia 
de fase entre los elementos de radiación para 
la N-ésima entrada es l/Jn, donde l/Jn=2nd/ltcoset = 
± 2n(2p-l/2N) radianes. 



Fig, IV. 7 Media malriz de cuatro puertos ilus
trando el método de corte. a) Matriz simétrica 
que indica el corte deseado. b) Matriz resul
tante después de hacer el corte. 

F'lg. IV.8 Matriz rcflcctlva de ocho puertos. 
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F.s posible verificar la operación de esas redes rastreando la 

Lraycctor la de la señal desde cualquier puerto de entrada a través 

del clrculto a todos los puertos do entrada. Un resultado de esta 

operación reflecllva es que 1/N de la potencia de entrada regresa 

al puerto de entrada 1 por el mal apareamiento. Por consiguiente, 

la iazón de vol taje de entrada de onda estacionaria (VSWR) de una 

matriz reflectiva está dada por 

,¡-;¡ • 
5 =-----

IV. 5 Q.!.fillf'JQ slstemalico gg l1l matriz Butler l2fil:.ª- !:!!l arreglo gg, §! 

elementos. 

La matriz de Butler puede trazarse de diferentes formas, 

puesto que el procedimiento de dlsef\o depende del arreglo es 

esencial que se dibuje de la manera ilustrada por la Flg. IV. 9. El 

punto esencial de esta dlsposlción es que, después de pasar a 

través de una columna de hibrldos la primera linea desde la 

entrada vuelve al renglón que contiene la entrada, Por 

consiguiente, todos los cambiadores de fase y los elementos de 

entrada y sal ida asociados cada uno con la primera linea están 

situados en el mismo renglón. 

Las posiciones de los cambiadores de fase y sus cambios de 

fase en grados quedan completamente determinados una vez 

especificado el número de cimentos de radiación N. 

En este procedlmlenlo se bosquejan la relaciones entre los 

cambiadores de fase y sus localizaciones, y las diferencias de 

fase entre los elementos de radiación ipn para varias direcciones 

del rayo. 

La diferencia de rase entre los elementos de radiación para 

una matriz de Butler con N elementos de radiación y para la 

p-óslma locallzaclón del rayo esta dada por 

2nd 2p-1 2p-1 
ijJ n = -~- cos« = ± ---z¡¡--2n rad = ± -N- x 180° 
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donde la dlíerencla de fase, t/Jn es más o menos dependiendo de sl 

el rayo esta al costado derecho o izquierdo respectivamente. 

(ver Flg. IV. !O). 

. .... & .. 
IU"'UllDIDl•-CICNI 

Fle. IV. JO Fase de un elemento mostr~mdo la ra
diación para el ángulo a. 

A parllr de esla ecuación el valor de l/Jn en grados, puede 

calcularse para todos los valores de p, pero solo es nececsario 

calcular para (p=l ). Las entradas para dos rayos adyacentes en p=l 

se 1oca11 zan en los dos puertos de entrada extremos en la columna 

de entradas. Ahora considérese la columna de entradas dividida en 

grupos de dos, cuatro, ocho, etc; con el primer miembro de los 

grupos iniciando con las dos entradas extremos. Entonces 

despreclendo el signo se pueden establecer los valores de l/Jn a 

sumar 

180° para cada par de entradas 

90° para entradas extremo en grupos de cuatro 

45° para entradas extremo en grupos de ocho, etc. 

Comenzando con la diferencia de fase l/J
2 

entre los elementos 

asociados con los dos puertos de entrada extremos la diferencia de 

fase i/1
0 

entre los elementos puede determinarse para cada entrada, 

trabajando hacia el centro. El signo asociado con las entradas 

allerna, V-gr avanzando hacia el centro los rayos alternan del 

costado izquierdo al derecho. 

Ahora es necesario determinar los cambiadores de fase 

requeridos. Pares de entradas adyacentes son combinadas por 

hibrldos de J dB seguidos por una columna de cambiadores de fase. 

Los cambiadores simples de fase se localizan en los extremos 

opuestos de cada grupo de cuatro. Despreciando el signo, los 

va lores de esos cambiadores de fase son iguales a 90° menos la 
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diferencia de fase l/J entre los elementos de radiación asociados 
n 

con los puertos de entrada en el mismo renglón. Esta columna de 

cambiadores de fase es seguida por otra columna de hibridos y una 

segunda columna de cambiadores de fase. En esta segunda columna 

los cambiadores de fase se localizan en extremos opuestos de 

grupos de ocho y tiene valores iguales a 90° menos dos veces la 

diferencia de fase l/Jn entre los elemenlos de radiación asociados 

con la entrada en el mismo renglón. Hay también cambiadores de 

fase en renglones adyacentes en los renglones extremos de grupos 

de ocho con los mismos valores de los renglones extremos. Esto 

continua hasta que lodos los cambiadores de fase en la columna 

final llenen un valor de 45°. En cada columna de N renglones hay 

N/2 cambiadores de fase. Los demés N/2 renglones no tlenen 

cambiadores de fase. Esto se rezume en la Tabla IV. 1 e ilustrado 

la Fig. IV. 9. No son necesarios cambiadores de f'ase si los valores 

de l/J, 21/J, 41/J, etc; son mayores de 90° en las columnas sucesivas 

respccti vamente. 

Tabla IV. 1 

Valores de los cambiadores de fase 

en las columnas sucesivas. 

Columna 3 90-1/J cambiador de fase de este valor 

Columna 5 90-21/J dos cambiadores de fase de este valor 

Columna 7 90-41/J cuatro cambiadores de fase de este valor 

Los cambiadores de fase deben introducir un retraso de fase 

de la cantidad indicada si los hlbrldos Introducen retrasos de 90° 

en las salidas secundarlas. De lo contrario para hlbrldos que 

introducen fases conductoras de 90° los cambiadores de fase 

lambién deben ser conductores de fase. Llamando un retraso de fase 

ncgallvo, enlences eJ signo asociado con la entrada extremo 

derecha es el mismo que el de los hibrldos. El signo asociado con 

Ja entrada es el signo del coseno para el ángulo que el rayo forma 

con Ja l lnea en el arreglo como indica la Flg. IV. 10. 

La Flg. IV. 11 muestra el diagrama completo de una matriz de 

Duller de 64 elementos incluyendo los valores en grados para l/Jn' 

el cambio de fase entre elementos para cada una de las entradas. 
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CONCLUSIONES 

Del contenido de este trabajo se puede concluir que: 

l) La construcción de un radio telescopio para observar IPS en 

Méx leo aumentará las poslbl lldades de detección de fuentes de 

radio estelares, ya que por tener un intervalo de declinación 

(-20° < .S < :!:60°) podrá observar más cerca del Sol (c=25°). Esto 

perml l1 rá rastrear zonas en el medio interplanetario que están 

fuera del alcance de los otros observatorios y de manera conjunta 

con los observatorios de Cambridge y Ahemedabad mantener la 

observación ininterrumpida del Sol. 

11) Para México, esto representa un gran desarrollo tanto 

clenliflco como tccnológlco, ya que permitirá un estudio más 

profundo dentro de la flslca del medio interplanetario y la 

formación de personal técnico especializado en este tipo de 

instrumentos y equipos. Es de suma importancia destacar que este 

discf\o de arreglos de radio y matrices de Butler serán apl1cados 

por primera vez en el pais. 

i i l) Dentro del ambiente académico se obtendrán posibilidades 

de fortalecer el desarrollo de las ciencias espaciales. 
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APENDICE A 

Sistema de coordenadas. 

La poslclón exacta de una fuente es necesaria para 

distinguirla de otras fuentes y ayudar a distinguirla en su 

idcntlflcación con objetos ópticos cuando sea posible. Es 

conveniente expresar la posición en coordenadas ecuatoriales 

celestes, ascenclón recta (a.) y declinación (6). Los polos de este 

sistema existen en los dos puntos donde los ejes de la Tierra, 

extendidos lntcrsectan la esfera celeste. La mitad de la 

trayectoria entre esos polos es el ecuador celeste coincidiendo 

con el ecuador de la Tierra expandido. 

La decllnación del objeto se expresa en grados y es el ángulo 

comprendido entre el objeto y el ecuador celeste, es positiva sl 

el objeto está al norte del ecuador y es negativa si está al sur. 

Por ejemplo, un punto directamente arriba del ecuador de la Tierra 

(el zcnllh) llene una decllnaclón de 0°mientras en una latitud 

norte de 40° la declinación sobre el zenlth es de +40°. 

El meridiano es un circulo grande que pasa por los polos y el 

zenlth. El circulo hora de un objeto es el gran circulo que pasa a 

través del objeto y los polos. El ángulo hora de un objeto es el 

arco del ecuador celeste comprendido entre el meridiano y el 

circulo hora del objeto, este tmgulo comúnmente se mide en hrs. 

Al punto de referencia elegido sobre el ecuador celeste 

se le llama cqulnoxlo vernal. Al arco del ecuador celeste compren

dido entre el equlnoxlo vernal y el circulo hora del objeto se le 

llama ascenclón recta del objeto y. comunmente se mide hacia el 

este del cqulnoxlo vernal exprcsandosé en hrs. min y seg. También 

puede expresarse en grados (0
), minutos (') y segundos ('') de 

arco. Puesto que 

1 hr = 15° 1 min = 15' 1 seg = 15'' 

La ascensión recta y la declinación definen la posición de un 

objeto en el cielo, independlenteme'nte de la rotación diurna de la 

Tierra. 
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Cl=4 hr 

'3<=•30° 

Fig. Al Sistema de coordenadas ecuatoriales o celestes. 
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APENDICE B 

Para representar el movimiento de una onda (ver Flg. B. 1). 

Para una onda de agua el diagrama representa el desplazamiento 

máximo y mlnlmo del agua. Sin embargo. en una onda eléctrica, el 

diagrama se usa para ilustrar la variación de la amplitud del 

campo eléctrico. Todo tipo de onda tiene una velocidad, frecuencia 

y longl tud de onda relacionada una a otra. 

Fig. lll Diagrama de una onda. 

En el diagrama la distancia de una cresta de onda a la 

siguiente es la long! tud de onda :\ 1 al número de ondas que pasan 

por cualquier punto cada segundo se le llama frecuencia, f. Asl la 

distancia recorrida por la onda en 1 segundo es f'Jt.. Pero la 

distancia recorrida por segundo es la velocidad de la onda, c. 

Enlc¡mccs e = f'>.. y, e = 3x10
8 

mis es la velocidad de la luz. Las 

longl tudes de ondas de radio generalmente se expresan en metros y 

1 as frccucnclas en megaclclos por segundo, esto es 106 c/s 6 Mhz 

en honor al flsico alemán, quién en 1888 produjo ondas de radio en 

un laboratorio. 

Cuando la potencia de radio no se genera termicamente, es 

decir; cuando se produce haciendo pasar una corriente eléctrica 

hacia adelante y hacia atrás en un circuito para una frecuencia 

dada, la corrlcnlc de oscllación puede alimentarse a un dipolo de 

metal conductor de longitud de onda grande. 
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Los electrones oscllan de arriba hacia abajo del dipolo y se 

produce movimiento de ondas en el espacio. El campo eléctrico de 

la onda radiada se muestra en la Fig. B. 2 en la cual se muestran 

dos formas de representar la onda. 

Dl1ncl••o•O•••••••••ulu 

....... :::·~ 111 ¡¡ ¡ 111 ¡¡¡ l ll i ¡ ¡ ll ¡ 
. . - . 

i:::~:l•C: "'\.. A - -. /' 
s11rr1111111 -~-v·. v 

llh•••I•• •t ..................... 

Fig. ll2 Onda radiada a partir de un dipolo transmisor. 

Cuando los electrones oscilan al unisono las ondas de radio 

se suman juntamente y se tiene "radiación coherente". Los movimi

entos aleatorios, como en procesos de radiación térmica, se cono

cen como "radiación incoherente". 

Notesé en la Flg. B. 2 que el campo eléctrico de la onda es 

paralelo a la longitud del dipolo, y por esta razón se dice que la 

onda es l lnealmente polarizada. Sin embargo, los electrones 

producidos por radiación térmica en un gas o movimiento aleatorio 

de un sólido en ladas direcciones. Consecuentemente el campo eléc

trico en la emisión térmica de radio cambia en direcciones 

aleatorias y se dice que la onda es polarizada aleatoriamente. La 

emlslón de radio de fuentes astronómicas 

evidencia de polarización. 
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