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PROLOGO

La telescopia que se inicio Unicamente en la regién optica
(registrando solamente luz), se ha visto enriquecida en este siglo
con la radlotelescopia, que registra sefiales de radio provenlentes
de]l espaclo, y graclas a la tecnologia espacial se hace ahora
también telescopla en rayos Infrarrojos, ultravioleta, rayos X y
rayos gama. Con todos estos telescoplos se observa el Sol y se
sondea el Unlve‘rso entero.

Todas las radiaciones que nuestros ojos no pueden registrar
son ahora captadas por aparatos sensibles a ellas proporcionando
imagenes detalladas. La telescopia moderna no s6lo nos ha acercado
un sinnumero de cuerpos distantes sino que nos ha proporclionado
nuevas herramientas para ver nuevas luces. No existe ya ningun
mensa je electromagnético en el Unlverso que no se pueda recibir,

En esta tesis se presenta el disefio de una matriz de Butler
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 de]l Scol a la Tierra y que sera usada en
un arreglo que se esta construyendo en México.

En el cédplitulo 1 se hace una breve resefia sobre el desarrolle
de radioastronomia desde sus origenes y se descrlben varios
arreglos de radio de los mids importantes.

En el capitulo Il se analiza la teoria sobre medlo interpla-
netario y viento solar haclendo énfasis en sus efectos en el
entorno terrestre y se establece la teoria sobre centelleo inter-
planctario (IPS) asl como también se describe el arreglo de radio
de Cambrl!dge en Inglaterra.

En el caplitulo 11l se hace una descripcion sobre el radiote-
lescopio que se construye en Méxlco, presentando detalles sobre el

arreglo prototipo ublcado en la Facultad de Estudlos Superiores



Cuautjitlan y que conformara la red de monitereo conjuntamente con
los arreglos de Cambridge, Ahemedabad en la India y México.

En el capltulo IV se presenta el disefio de la matriz de
Butler para un arreglo de 64 elementos, de los cuales conslste el

arreglo de México.
Esta tesis concluye con una seccion de conclusiones.



I.- INTRODUCCION

1.1 Desarrollo de la radioastronomia.

1.1.1 El espectro electromagnético.

Cuando hablamos de la energia emitlda por el Sol nos
referimos a la luz; mas especiflicamente a ondas electromagnéticas.
Es en esta forma como el Sol envia la mayor parte de la energia
que reclbe la Tlerra.

La Ftg.l.1. 1lustra el espectro clectromagnético desde las
longitudes de onda muy pequefias (frecuencias muy altas} que
constituyen los rayos ¥, hasta las longltudes de onda mis grandes
(frecuencias més bajas) que constituyen las ondas de radlo, y su
longitud de onda puede ser de mds de mil kilometros hasta unos
cuantos metros todas estas ondas tlenen la misma naturaleza y
rapldez; y solo difieren en su frecuencia y, por lo tanto, en su
longitud de onda. Una onda electromagnélica es una onda formada
por campos eléctricos y magnétlcos variables en el tlempo.

Las ondas electomagnéticas de longitudes entre un metro y un
milimetro se llaman mlicroondas y tlenen frecuenclas mayores que
las ondas de radlo. Siguen después los rayos infrarrojos, (ondas
que se encuentran entre las microondas y el rojo, que es el primer
color, a la frecuencla mas baja que el ojo humano puede detectar).
Entre 700 y 400 milimicras de longitud de onda se encuentran las
ondas electromagnéticas visibles, que es lo que proplamente se
{lama luz y va desde el rojJo hasta el violeta, Las ondas electro-
magnéticas de frecuenclas mas altas que las visibles {longitudes
de onda mas cortas) son: la luz ultravioleta, los rayos X y los
rayos 7 de longltudes de onda hasta menores de una billonéslima de

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

Todas estas ondas constituyen el espectro alectromagnético.

Es dificil darse cuenta hasta que punto estamos inmersos en



ondas electromagnéticas tanto de fuéntes naturales como de fuentes
creadas por el hombre. El Sol es la fuente predominante de
radiaclén, en el sentido de que ésta os la que define el medlio
ambiente al cual nos hemos adaptado como especie. Constantemente
estamos recibiendo sefiales de radio y TV, asi como, microondas de
los sistemas de radar, de los sistemas relevadores de los sligtemas
de telefonia, etc. Ademds existen ondas electromagnéticas de focos
de los motores callentes de los automoviles, de los aparatos de
rayos X, de los relampagos, de la radlacién y de los materiales

radiactivos de la Tlerra, de las luclérnagas, etc,
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Fig.1.1 El espectro electromagnético y ventanas
atmosféricas. Las radlaclones clectromagnéticas
cubren una amplla gama de longltudes de onda
entre las que se ecncuentran aquellas que
podemos ver y que llamamos luz. Las longitudes
de onda menores que la luz son los rayos ultra-
violeta, los rayos X y los rayos y. Las radia-
clones con longitudes de onda mayores son el
infrarrojJo, las microondas y las ondas de radlo
Nuestra atmésfera implde el paso de la mayor
parte de estas radlaciones hasta la superficie
y solo deja pasar quellas que se encuentran en
dos “ventanas” una en la reglén visible y otra
en la region de las radioondas.



A la Tierra llegan muchas ondas electromagnéticas procedentes
de fuentes extraterrestres y, de hecho, todo lo que conocemos del,
Universo llega de esta manera. Nuestra atmésfera s6lo permite la
penetraclién de la radiacién que se encuentra en dos regiones
especificas del espectro: la reglén visible y una reglén de ondas
de radio (de un mm a 30 m) que incluye las microondas. A estas dos
regiones se les llama ventanas atmosféricas, y toda la radlaclén
proveniente del exterior con longltudes de onda distintas de estas
es absorbida o dispersada por la atméfera y no llega al suelo.

La ventana 6ptica abarca de 0.4 a 0.8 micrometros mientras lJa
ventana de radio sc extlende de 1 cm a 10 m, estos valores son
nominales y arbitrarios. El limite de la longitud de onda corta
esta en funcién de la composicion atmosférica, nubosidad, ete:
mientras el limite de longltud de onda grande depende de la
densidad del electrén en la lonésfera. Este es a su vez, funcion
de la hora del dia, actividad solar, etc.

En 1610, Gallleo utilizdé por primera vez el telescoplo para
hacer observaciones astronomicas, y descubrié a) montafas y cra-
teres en la Luna, b) que la Via Lactea esta compuesta de multitud
de estrellas Individuales, c¢) los cuatro satélites mas grandes de
Jupiter, d) observd las fases del plane:ta Venus, y descubrlé que
no es una estrella como antes se creia e) aclaré aspectos de las
caracteristicas distintivas de Saturno y f) dio un primer paso

para el entendimiento de las manchas solares.

'1.1.2 Desarrollo de la Radioastronomia.

La ciencla de la radioastronomia tuvo sus lnlcios en los
trabajos de Karl G. Jansky dec los Laboratorios Bell en Nueva
Jersey qulén tenia asignado el problema de estudiar la direccion
de llegada de la estatica. Para el estudio del problema Jansky
construyd una antena de haz unidirecclonal polarizado
verticalmente, La antena de 100 ples de lopgitud y 12 pies de

altura se monké sobre una plsta clrcular horizontal para girar en



azimuth, operando en una longltud de onda de 14.6 m (20.5 Mhz),

En 1932 Jansky reporté los primeros resultados obtenidos con
su equipo. Fue capaz de ldentificar tres grupos de estatica: 1)
estdtica a partir de tormentas locales; 2) estatica a partir de
tormentas eléctricas encontradas principalmente en direcciones me-
riodlonales, y 3} un tipo de silbldo estitico ininterrumpido de
origen desconocido. La Fig.1.2 muestra un registro de este tipo de
silbido observado por Jansky en 1932.

Jansky establecié que esto producia “un silbldo en los tele-
fonos apenas distinguido de los producidos por una serie de ruldos
La direccién de llegada de esos camblos astdticos cambia gradual-
mente a través de la 24 horas del dia. Mas adelante dijo: ‘"este
tipo de estdtica fue reconocldo definitivamente en Enero de 1932,
considerandose como Interferencla sin modular". De esta manera, se
considera enero de 1932 como fecha aproplada para el nacimiento de

la radioastronomia.
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Fig.1.2 Reglstro de ruldo obtenido por Jansky
(1932) en el cual los plcos indicados por las
flechas ocurrieron en intervalos de 20 minutos.

Debido al efecto de las 24 horas Jansky especulé que la
estatica nueva podria estar asoclada de alguna manera al Sol. Sin
embargo en 1933 publicé que las observaclones posteriores conducen
a la conclusion de que la direcclén de llegada de estas ondas esta
flja en el espaclo o sea, que las ondas llegan de una fuente
ubicada fucra del sistema solar.

En octubre de 1935, Jansky fue capaz de demostrar que si la



antena se dirige hacla alguna parle del.” s]qtema de la Via Lacle')

- slstema‘. I:s_te hgcl}
esas, radiacion

materia

es’lrel"]’as .

embargo,’.

observa(':l‘one- {nimo de’ actlvldad solar.

Jansky‘ estuvo"conslcnte de sus descubrimientos

1stronumlcos s1no; én d’ebsus impllicacliones., En 1935 identificée

‘el o‘rlgenA de :la ‘radiacién’ de- rédié conla estructura de nuestra:
yalnxla.'detct,;tando 1a’ radiacién en 10 y 14.6 m. También lnl.erpre-’
té la tendencia de la radiacién de fundo como .un Hch uLll pnrn
la sensibilidad de) reccplor. : : X
“En 1937;

‘Grovt‘c Rcbcr». lngenlcro de
diametro en--el pal‘lo‘ dc 'sm caéa ‘(v'er Fvl
montad en- un lnqtrumcntu “de Lr{.\nslt

decllnaclén. conﬂando

r.vnu l::lr:s.v:apl‘o‘ cons

definitivas. do _l:i irav‘,l:liafclbn\ : Inan.ud det onda’ que mostraba

una millldd-l el phno .de  nueslra  galaxia,
obtentendo. asti loq prlmcrus mapas ‘ “de.radio de la Via lLactea.

Los mapas cunsULuycn l«, prlmcr'\s mediciones cuantitatlvas
de radlo en el chlu y son notablemenlc buenas en comparacliéon con
los de ahora. Los~ mapas de Rebcr muestran la radjacléon maxima para
la constelaclion de ’Savg‘l‘vl.ajr‘lo. 'E_s'.a es. menor para Cygnus, Cassio-

pea, Can Mayor y Puppls; ia radiacién minima es para Persco. Reber




sugirié que la radiacién puede originarse a partir de las
colisiones enlre los electrones y protones en ¢! hidrégeno
interestelar lonizado,

&=

Fig. 1.3 E! radiolelescoplo de G. Reber, instru-
mento de trinsito meridiano,

En  marzo de 1951, Wen y Purcell, en la Universidad de jlar-
vard deteciaron las lineas c¢n emision. Pocas scmanas después, ésta
fue detectada .por Muller y Oor en Lelden y por Christlansen en
Sydney, Australia, Subsecuentemente Hagen y McClain, en 1954, en
el Laboratorio de Investigacién Naval, delectaron las lineas de

. absurslﬁn.ycbscrvaciones en la linea del hldrogeno han sldo de
inmenso valor y su .investigacion constituye una de las. fases - mas
activas ¢ importantes de la radioastronomia. Uno de los resultados
mas especlaculares ha sido cl m.ipeo de ‘la éstruciura de nuestra

galaxia,



Posteriores a la Segunda ;Gl‘xerra Mundial se. inliclaron.vigoro-
508 programas: de 'radloaslrov'wmia en lnélnlcrra ‘y Australia, ‘En
1964 se .Iniclé la c'onétruc;':lén de un telescoplo parabolico ‘de 218
ples de dlametro e‘ny la Unlvérsldad ;ic Mnnqhester; lnglaterra‘. ALch-
minandose en 194‘7. ‘y-en 1953 se inicia . la .construcclén de un Le-
lescopio movible }de 250 pies de dlametro en la misma Institucién,
finalizado en 1957. Por algunocs afios, cse telescoplo fue el Leles-
coplo complelamenle movible mas grande en el mundo.

Fn 1948 Bolton y Stanley observaron la region de Cygnus uli-
Iizando un interferéometro, en Sydney Australla. Con la alta sensi-
billdad de su interferémetro encontraron que Cygnus tlene un
diameliro angular de menos de 8 minutos de arco. Esta fue 1la
primera indicacién de que alguna radiacién celeste de radlo podia
llegar de fuentes de radlo de tamafios angulares muy pequehios.
Estos resultados fueron confirmados por Kyle y Smith en Cambridge
en el mismo afio, con un interferdmeire de dos clemenlos. Tambien
descubrieron mayor Intensidad en la fuente Cassiopea cuya declina-
ci6n estd al norte de la observada cn Sydney Ausiralia.

las fluctuaciones en la Intensidad de Cygnus, ahora Cygnus A,
fue notada primero por lley, Parsons y Phillips, y por varios afos
se creyd que estas [lucluaciones eran linherentes a la fuenite. Sin
embargo, investlgaclones porteriores demostraron que las fluctua-
clones son causadas por inhomogeneldades en la londsfera terrestre
Ahora estas fluctuclones son comunmente 1lamadas “centelleos" y
son analogas al centelleo de las estrellas visibles, causado por
irregularidades en la atmosfera terrestre.

Alrcdedor de tres afios antes de la ldentificacion de Baade,
Jhon G.Bolton en Sydney Australia ldentilficéd una Intensa fuente de
radio en Taurus con la nebulosa del cangrelo. Este fuc el primer
objeto celeste descublerto como emisor de ondias de radio. Sin
embarge, cl Sol se ldent!ficé como objelo vislble, En 1950 Brown y
Hazard, usando la parabola f1ja de 218 ples de diametro en la Uni-

versidad de Manchester Inglaterra, deleclaron la emisién de radio



de la nebulosa Andromeda en 1.9 m (158 MHz). Aunque ésta es una de
las galaxlas externas mds cercanas, no es una fuente de radio muy
intensa. Ahora las observaciones para la investigaclones en radlo
astronomia se hacen en varlos lugares alrededor del mundo. Como
mencionamos los primeros descubrimientos fueron hechos por Jansky
en USA, y posterlormente en Inglaterra; pero mas tarde surgen
importantes centros de investigacién en algunos paises como: Aus-
tralia, Holanda, Francia, Canada, Rusla y Japon.

Uno de los atributos asombrosos de la radioastronomia ha sido
sus constantes conribuciones al Inesperado fenomenc del fondo de
radlo. Por mencionar solo dos en los afios reclentes, el descubrl-
miento de quasares y pulsares. Sin embargo, quizas el desarollo
mas importante de todos, es que los métodos de radlo han llegado a
ser una parte lntegral de astronomia combinados con mélodos opti-
cos y otros métodos de observacion para gular a un entendimiento

profundo de la naturaleza del Unlverso,



1.2 Antenas.

1.2.1 Defintclén,

Una antena de radio puede definlrse como la estructura
asaclada con la reglén de transicién entre una onda gulada y una
onda en el espaclo libre o viseversa. A menudo es U0til]
consideraria con ayuda de los términos de “linea de transmistén" y
"resonador”.

Una linea de transmisién es un dispositive para transmitir o
gular energla de radio frecuencia de un punto a otro. Comunmente
es deseable transmitir la energia con un minimo de atenuacién, con
pérdidas por calor y radliaclén tan pequefias como sea posible. Esto
significa que mientras la energla se transporta de un punto a otro
se guarda en la linea de transmisién o estd atada a ésta,

fn términos mas simples una antena convierte ondas electro-
magnhéticas en corrientes o viseversa.

1.2.2 Propledades de las anienas.

Los patdmetros mds importantes de upa antena son: el
patron de radiaclén, el ancho de haz, el 4rea efectlva, la
ganancia, la directividad y el ancho dc. banda. Estos parametros se
aplican lo mismo a una antena receptora que a una transmisora. La
cquivalencia de cada uno de estos parametros para la recepclon y

para la transmislén se conoce como "el principlo de reciprocidad”.

a} El patrén de radiaclén: Es una representacion griafica de
1as propledades de radincién de una antena como la que se muestra
en la Flg. 1.4, bFsta prafica se obtiene moviendo ta antena de
prueha alrededor de la antena que se qulere cestudlar a una
distancia constante, Cominmentie la antena de prucba sc mantlene en
una orlentacién dada y la respuesta estard dada en funclén de ta

posieién angular. El 1ébulo principal es el lébule que corresponde



a la direccion de maxima radlacién o recepcién segun sea el caso.
Los lébulos menores Indlcan direcclones de radlacién de menor in-
tensidad.

Ladwis aitneipat

Punin de madia patensie {dereensl
N
Ancho de banda a polencia modia (MP)

APehe o Vunva or1ee 196 primeree astes IOWFN)

Fig.1.4 Un patrén de radiaclén tipico en coor-
denadas polares.

b) El ancho de haz a media potencia del lébulo principal es
el angulo entre las direcclones para las cuales la potencla
recibida es la mitad de la correspondiente a la dlreccién de
potencia maxima. En radlanes, el ancho del haz a media potencia cs
A/L donde L es la dimensién lineal maxima de la antena en el plano
en que se mide el ancho del haz y A es la longitud de onda.

c) El area efectiva de una antena es una medida del area del
frente de onda, del cual la antena puede extraer energia. Se
define mediante la relacién P = sa{4f), donde s es la densidad de
flujo de la componente de polarizaclén, (ver Apéndice B) a la cual
es sensible la antena, A es el arca efectiva de la antena para
esta polarizacién, y P es la potencla de una sefial de ancho de
banda Af que se envia a un receptor acoplado. El area efectiva es
una funcion de la direccliéon de la radiaclién incldente, y es un
maximoc cuande la radlacién llega a lo largo del eje del ldébulo
principal. El area efectiva esta comprendida entre 0.5 y 0.9 del

area real en la antenas parabdlicas mds grandes.



d) La directividad y la ganancla de una antena son una medlda
de la proporcion en que la radiacién transmitida es canalizada en
una direcclén dada, o en que la radiacién recibida es seleccionada
de una direccion determinada.

Se define la directividad maxima como la razén entre la
densidad de flujo producida a una distancia grande en direccién
del ejJe del lébulo principal, cuando se transmite una determinada
potencia total, y la densidad de flujo que se produciria a esa
distancia si ge radiara la misma potencia con lgual intensidad en
todas direcciones. La ganancia maxima es la razoén entre la
intensidad de flujo producida en la direccion del eje del lobulo
principal y la que se produciria a la misma distancia si la
potencia suministrada a las termlinales de la antena fuera radiada
con lgual Intensidad en todas direccliones.

l.a ganancla es proporcional al area efectiva G = 4nA/A% donde
G es la ganancia en la misma direccidn en que A es el drea efect)-
va, G varia con la frecuencia y es maxima para la frecuencia de

resonancia .

las dos frecuenclas a las cuales la ganancla es la mitad de la que

corresponde a la frecuencia de resonancla.
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1.3 Interferometros.

1.3.1 Deseripcion.
Un radio interferdometro consiste de dos o mas antenas
separadas una de las otras varlas longitudes de onda,como se

muestra en la Fig.1.5. La sefial combinada se alimenta al receptor.

,I;‘ﬁ" s, __Patron de lobulos

Wi muttipres
W

Antena kg Antcna

o i i}

Linea de transmlslon

[}

leceplor

Fig.1.5 Interferémetro de Michelson de dos
unldades, Fl interfcrameiro mis simlpe.

Para mayor senslbilidad, cada una puede equiparse con su propio
preamplificador o seccidén completa de predeteccién del receptor.
Esto supone que las antenas y los receptores son ldéntlicos y que
ambas antenas se dirigen en la mlsma direccién. La linea de unién
D de las dos antenas se llama "linea base" (ver Fig.1.5). Para
entender la operacidén de un radio Interferémetro, !magine que se
observa una fuente de radio distante que permite ver come la seciial
en el receptor depende de la direccién de la fuente. Si la
direccién de la fuente estd en 4dngulo recto a la linea base del
interferémetro, las sefales en las dos antenas estan en fase y
por lo tanto se suman simultancamente, como se muestra en la

Fig.1.6.



i

Fig. 1.6 Combinaclén de ondas con antenas inter-
ferométricas.

Un corto tiempo después la direccién relativa de la fuente a
la linea base del interferémetro aparecera alterada debido a la
rotacion de la Tierra. En consecuencia las ondas en las dos ante-
nas no llegan en fase y se cancelan una a la otra (cuando estan
fuera de fase 180° o media A).

Como la fuente se mueve a lo largo, las ondas llegan a estar
en fase otra vez. La sefal maxima se obtlene nuevamente cuando la
diferencla de trayeclorlas es toda una longitud de onda como se

muestra en la Fig.1.7. Como la fuente continia en movimiento, las

Ay Tl /’

Fig. 1.7 Combinaclién de ondas con anicnas inter-
ferométricas cuando la diferencia de fase es A.

ondas llegan en f{ase y fuera de fase alternadamente, dando se-
ries de miximos y minimos. Refiriéndose a la Fig.1.7 s1 D es la
longitud de la linca base, entonces un camblo en la direcclién @ de
la fuente da una diferencia de trayectoria D8, y por esto la sehal

alterna de un miéximo al siguiente cuando D@=A o 8=A/D radlanes
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(60A/D grados aproximadamente).

El patron de recepclon del interferémetro pasa a Lravés de
una serle de maximos y minimos, y la.amplitud de cada lébulo es
8=A/D, como se muestra en la Flig.1.8. Una antena tiene un haz de

amplitud A/a donde a es el diametro de apertura.

CAND

Fig. 1.8 Diagrama polar.

La ventaja principal del Interferdmetro es que en ciertas
aplicaciones puede obtenerse alta resolucién usando dos pequefas
antenas separadas algunas longitudes de onda. El objetivo de! in-
terferometro es dividir el haz de una antena en haces maltiples.
El arreglo general se muestra en la Fig. 1.5. Cada antena tiene un
patrén como el que se muestra en la parte superlor. Por el princi-
plo de multipllcacién de patrones, el patréon resultante es lgual
al patrén de cada antena multipllicado por le patrén de dos fuentes
puntuales lisotroplcas, con una separaclén D lgual a la separacion
entre las antenas. En el patron resultante de ldbulos maltiples,
el numero de lébulos es proporcional a la distancia de separaclén
D en longltudes de onda.

Para angulos cercanos al lébulo central, la amplitud del 14-
bulo entre los primeros ceros (LWFN: lobe width firts nulls) esta

dada por:
57.3
LWFN = )

donde LWFN es la amplitud del l6bulo entre los primeros ceros.

— grados

D es la distancla de separacién entre las antenas del

interferémetro en longitudes de onda.



Esta amplitud es la mitad del ancho del haz obtenldo con un arre-
glo de lébulos laterales continuos de longitud D. Sin embargo, los
16bulos laterales en el! patrén del interferémetro son cas! lguales
en magnitud al 16buio principal y la directividad es casi dos
veces la de un interferémetro de una sola undidad.

En clertas aplicaclones es necesarfo suprimir algunos lébulos
del patrén interferométrico de manera que el angulo antre los lo-
bulos mayores se Incremente. Esto puede reallzarse usando antenas
adicionales como se muestra en la Flg.1.9. E! buen poder de

resolucién resulta de la ampllitud estrecha de los lébuloes.

// Grupo de lobulon
-

1L

Lobule central

Lobulos suprimidos
b

ANTENAS
“= et | pd - ar-

1
TO RESEVER .

Fig.[.9 Interferémetro de multiples unldades.

1.3.2 Tipos de interferémetros.
a) El interferémetro simple.

I.a resoluclén de un radiotelescoplo puede perfecclonar-
se Incrementando la apertura a. Lsto se obtienc usando dos antenas
scparadas una distancia D como se muestra en la Fig. I.S. Este
tipo de interferémetro es el mas simple, en el cual los voltajes

de los dos elementos de la antena se suman simultaneamente.



b) EI lnterrerémeiro de rasé interrumpida (Multiplicador).
. Sl la’ ‘fase’ de uno  de’ ios_ elementos se invierte
perlodlcaménte y la salldg"lnvértlda esta en sincronismo, como se
indica en 1la Fig. ~ 1.10, resulta un interferémetro de fasc
“interrumplda q‘ue' proporciona w)lslbludad sin una constante aditiva

a la salida,

Fig.1.10 Interferdometro de fase Interrumplda.

Un método para invertlr la fase de un elemento del arreglo cs
Insertar media longitud de onda en la linea de transmisién. Este
tipo de interferémetro tiene las caracteristicas de un filtro pasa
bajos. En contraste, el interferémetro simple ticne las caracte-
risticas de un fliltro pasa-bajos mas pasa-bandas, mlentras una
antena de apertura contlnua es como un flltro pasa-bajos.

En general, para un interferémetro de fase interrumpida de dos
elementos distintos pero simétricos, el voltaje liberado por alguno
de los elementos es proporcional a la raiz cuadrada de su area de
apertura, de manera que la potencia reciblda y la apertura del
sistema completo son proporcionales a la geometria media de las

dos arcas de apertura de los elementos, Eslo es:

P= VAilA2

donde P es la potencia reclibida.
Al es el area de apertura del elemento 1.

Az es el area de apertura del elemento 2.
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c) El Interferdometro de separacion varlable.

Se pueden proporcionar mas detallles sobre la estructura de
una fuente mldiendo la vislbllidad en algunas separaciones
diferentes con antenas interferométricas. Cuando la separacién del
Interferometro se varia a lo largo de una sola linea, la apertura

equivalente es grande y estrecha como se muestra en la Flg. I.11,

(2} )

Fig.1.11 a) Interferémetro de separaclén varla-
ble. b) Apertura simple.

Una apertura tal da un rayo de abanlco. S} se quliere un rayo de
linea se tendra una apertura de amplitud y longitud estrechas. Un
interferémetro con separacién varlable en dos direcciones
proporciona la respuesta. Un buen método es tener un interferéme-~

tro de separacién variable en la forma T de la Fig. .12,

Radlotelescoeplo i

o).

'y
fiadiotetescaplo

Fig.1,12 Interferometro de linea base variable.

Las antenas se pueden separar en alguna direcclén con la
separacién maxima permitida por las longltudes de las trayectorias
En este sistema, las trayectorlias se ordenan para operar en las

direcciones E-O y N-S,



Para encontrar poslclones exactas de fuentes en el clelo, las
separaciones E-O pueden usarse en ascenclén recta y la N-S para
medir declinacién. Cuando se tlienen telescopios gobernables se
tiene libertad para variar la linea base efectiva. Supéngase que
se observa en angulos completamente diferentes, como se muestra en
la Fig.1.13. Entonces la linea base efectiva es BC. Notese que en
C la onda alcanza al receptor por la trayectoria CA + AD, mlentras
que en B viaja a lo largo de BO. En consecuencla, para lgualar las
fongitudes de las trayectortas, deben ajustarse las longitudes de
los cables en la junta O 6 compensar el retarde introducido., Los
tébules de! Interferdmetro colnciden cuando la diferencla de
recorrido total en la Junta es cero. Si las longlitudes de las
trayeclorias son desiguales, los lébulos menores coinciden exacta-
mente en las diferentes leongltudes de onda. Asi los grupos de
maximos y minlmos llegan a borrarse si el ancho de banda del
receptor es muy amplio. En consecuencia la Jgualdad de las
longitudes de las trayectorias es Importante al planear sistemas

interferométricos,

Lty

Fig.1.13 Linca basc efectiva para un Interfc-
romelro movible.
d) El interferémetro de rejilla {grating).
Otro tipo de sistemas de antenas es el de rejillia que
consiste de una serie de elementos receptores lgualmente espacla-~
dos dos como se muestra en la Fig. I.14. Supéngase que las ondas

de radlo de la fuente Inciden como se Indica. Las ondas para los
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Flg. [. 14 Interferémetro de rejilla (grating).

clementos sucesivos se sumaran en fase solo cuando las dife-
recias en las trayectorlas son un numero entero de longlitudes de
onda. Si la diferencia de trayectorjas entre las ondas que llegan
a cualquiera de los dos elementos adyacentes es nA, entonces las
ondas se suman en fase para n=0 cuando el arreglo afronta la
fuente, o direccliones Inclinadas tales que n=1, 2, 3 y asl sucesi-
mente, En consecuencia sc tiene una serle de rayos estrechos como

se muestra en la Fig. 1.15.

Benuisniang
a0 petarsin

. LR

Fig.1.15 Haces mulliples de un interferometro
de rejitla,

Cuando se elige una separacion entre las antenas de modo que
los haces estén separados un angule conveniente. Supéngase gue la
separacisén es de 19,y que el sistema de antena de rejilla se usa
para observar el Sol. Entonces se recibe la emision de radlo del

Sol y dado que ésta cambla a través de cada haz en turno, ¢l Sol
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queda - bajo observaclén contlnua con la resoluclén proporclionada
por las amplitudes de los haces estrechos.

S1 las antenas del grating se ponen a lo largo de una linea
recta, entonces se formardn haces de abanico. En este caso se
observa una franja del Sol como camblos a través de los haces. Un
mejor sistema tiene los elementos de la antena espaciados a lo
largo de dos lineas conectadas en angulos rectos como en un Mills
Cross. Los haces de este sistema corresponden a haces estrechos de

linea donde los grupos de abanico se cruzan uno con otiro.

e) Interferémetros de linea base grande.

El  propésitoe de la interferometria es doblemente
importante. Primero, para encontrar direcclones exactas de fuentes
para sus lidentificaciones opticas vy, segundo, para mapear
estructuras de fuentes utilizando diferentes separaciones. Los
Interferometros considerados hasta ahora, con antepas conectadas
en radio frecuencia cumplen este requisito. En separaclones de
pocos km pueden determinarse las posiciones de las fuentes en

longitudes de onda de cm.
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1.4 Arreplos de radio,

1.4.1 Introduccion,

La funcién de un radiotelescoplo receptor es detectar y
medir la emisién de radlo de fuentes celestes. En la mayoria de
los casos la emisién consiste de radiacién incoherente (Apéndice
B) cuyas propledades estaticas no difieren del ruldo origlnado en
el receptor o a la radlaclén de fondo asociada al receptor por
medio de la antena. En general el radlotelescoplo ideal debe ser
capaz de proporcionar informacién tan completa y exacta como sea
posible -sobre cada uno de los slgulentes pardmetros de las
fuentes:

a) La posicién de la fuente en el clelo.

b) El flujo total de potencia de la fuente y, en el caso de
fuentes de extenslén angular apreciable, la manera en la
que se distribuye el flujo por unldad de angulo sélido
{brillantez).

La polarizaclén, y en cl caso de una fuente extendida, la

c
manera en la cual ésta varia con la posicién.

d) La modulacién de la sefial.

e} La dependencia del flujo de potencia, sobre la frecuencia,
es declir, del espectro.

r

l.a varlaclion de la posleién, flujo de potencla, polariza~
cién y modulaciéon con el tlempo y varlabllidad en la

potencia de la fuente.

Los radiotelescoplos receplores son baslcamente similares en
construccion a los receptores en otras ramas de la clencia de
radio y la Ingenieria. El tipo mas comin es el receptor superhete-
redino que se muestra en la Flg. 1.16. La frecuencia de la sefal
tiene una frecuencla central f“r acoplada al receptor por una
antena y se amplifica en un amplificador de radlo frecuencla (RF)

con una ganancia del orden de 10 a 30 dB. La slgulenle etapa es un

23



. mezclador, que mezcla la sefial’débil con u‘na’ sefial fuerte en un
oscilador ‘local 'e’n una (rcéqepcl‘a f prhdhclenda una sefial de
salida en una rrécuenqlé intermedla (IF). La potencia de la sefal
de (IF) es directamente proporélonai 'ab la potencia de la sefial de
RF. La sefial de IF se amplifica con una ganancla del orden de 60 a
90 dB. La parte mas amplia de la ganancia en un receptor superhe-
terodino se obtlene en el amplificador de IF, el cual comunmentc

determina el ancho de banda'del receptor.

e

AMPLIF,
PASA D.

— —] INTEOQ.

AMPLIF. DETEC-
iF LEY C.

_{jn.c. |

Fig.1.16 Diagrama a bloques del receptor super-
heterodino.

El amplificador de IF es seguldo por un detector que normal-
mente es un dispositivo de ley cuadratica. En los receptores de
los radiotelescopios, el voltaje c.d. de sallda 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 potencla del ruido de salida de la secclén de
predeteccién en el receptor. Las etapas finales pueden consistlr
de un amplificador pasa-bajos o un integrador y un sistema de
registro de datos, tal como un Indicador analogico o un sistema de
salida digital.

En receptores superheterodlinos (Fig.1.16) el mezclador es el
mismo para todas las frecuencias, solo el amplificader de RF, el
mezclador, y el oscilador local deben dlsefiarse para cada rango de

frecuencia.
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1.4.2 Sintesis de apertura.

Supdngase que se tlene una gran apertura divida como se
muestra en la Fig.1.17 y que se tiene un telescoplo de seccién
pequefia. Si se pudiera tener esto con la posiclén de cada secclén
en turno y la combinacién de todas las sefiales simultaneamente
se obtendria el mismo resultado de gran apertura completa. Este
proceso sc llama sintesls de apertura y para esto deben cono-
cerse como estan relaclonados los movimientos de las ondas en fase
uno a upo. La mejor forma de entender la relaclén de fase entre
las secciones, es obtener la sallda de dos secciones Juntas, es
decir, con un interferéometro. Por ejemplo, las secciones Ay B en
el diagrama deben tomarse juntas. Las antenas C y D dan la misma
respuesta que A y B dado que la separacién relativa es la mlsma.
En este sistema, solo es necesario encontrar qué posiclones
relativas ocurren en la apertura, hacer las observaciones corres-
pondientes con el interferémetro y comblnarlas correctamente para
obtener el resultado de apertura completa. Un interferdmetro con
antenas movibles a lo largo de las trayectorias en forma de T es

acecuado para este tipo de sintesis.

Fig. 1.17 Sintesis de una apertura.
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En el sistema dé radlotcleséoplos gobernables de Cambridge se
utiliza el método sintes\s de apertura a parUr de un interferome-
tro de separnclén varlable en 1a lxnea E-0. ‘La rotacién de la
Tierra proporc!ona el rango complelo de direcclones para cada
scparac\én. : :

Ahora conslderese dos radXOtelescopios apuntando hacla el
Norle celeste snuadas en Ay B a lo,largo de la linea E-O como se
muestra enla. Flg. .l 18; ‘como’la Tlerra gira, 12 horas de observa-

sion son :suflcvlen’lcsvpara cubrir todas las posiciones que ocurren

8

Fig.1.18 Método usado en Cambridge para sinte-
sis de apertura.

en una franja clrcular ‘de diametro AB como en la Fig. 1.19. Sl el
grupo de radlotelescoplios apunta hacia alguna regién del clielo en

declinacién mas baja, la linea base proyectada mientras la Tilerra

Fig.1.19 Sintesis de apertura en una franja
circular.
gira, cubre una franja eliptica como en la Fig. [.20. El sislema
de Cambridge tiene tres antenas de 18 m de diametro, dos en
posiciones fijas y una movible y se conoce como radlolelescopio
One-Mill,
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Fig.1.20" Sintesis de apertura en una franja
eliptica, -

En 1970'. la fundac'lén holandesa de radioastronomia lnauguréd
en Westerbork un sistema de radiotelescopios en sintesis de
apertura, conslstente de una linea de 10 antenas en posiclones
fijas y dos antenas movibles a lo largo de una linea base E-O con
una separaciéon maxima de 1.6 km. Los reflectores gobernables son
de 25 m de didmetro y el sistema estad planeado para la sintesis
rapida de las estructuras de las fuentes de radlo en longtiudes de
onda de 6 a 50 cm. Los slstemas de Cambridge y Westerbork tienen
mucho en comin, ambos empiean antenas gobernables y fueron
disehados para medir la polarizacién de las sefiales recibidas.

El sistema en sintesis de apertura mias ambicioso es el
sistema conocldo como el "Very Large Array” (VLLA) construido par
el National Radio Astronomy Observatory, {(USA) en New Mexico. Su
locallzacion satisface los requlsitos de un sitio alto y plano
(2000 msnm), en una latitud aproplada de 34° N, para minimizar
efertos armosféricos permitiendo cubrir tode el clelo norte bajo
una declinacion  sur  de  20°. E} sistema  comprende 27
radioteiescoptos gobernables de 25 m de diametra colocados a lo
largo de tres brazos radlales en forma de Y como se muestra en la
Flg.1.21. Cada brazo es de 21 km de longitud con 25 estaclones
desde donde pueden posicionarse los radiolelescopios, Los radlote-
lescoplos de este sistema son sufcicolemente exactes como pacra

operar en longltudes de onda por debajo de 1.3 cm dando una
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Fig.1.21 El arreglo VLA del HNalional Radio
Astronomy Observatory, USA en cl Estado de New
Mexico.

resolucion angular maxima de 0".13. Como el sistema tlene tres
brazos, 8 horas de observacion son suficientes a partir de las
posiclones traslapadas de 120° de la rotaclén de la Tierra. EL
arreglo interferométrico multienlazado constltuyc cl me_)or slsl.ema
de radiotclescopios en sintesis de: apertura dlsponlble hasta ahora

para el mapeo ridpido y detallado de fucnt.es dc radlo. s
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1.4.3 El Mills Cross.

El radlotelescopio Mills Cross de Australla consiste de
dos grandes arreglos que operan en las trayectorias N-S y E-D. Los
dlagramas polares de los arreglos separadamente son dos rayos
verticales de abanico Iinterconectados uno con oiro, como se
muestra en la Fig.1.22, La regién de interseccién es un rayo
estrecho y solamente son detectadas las sefiales recibldas en é1l.
Los dos arreglos son conectados en fase y fuera de fase allernada-
mente ¥ en la region estrecha de Intersecclon las sefiales se suman
y se cancelan alterpadamente. En este sistema el receptor incorpo-
ra un rectificador de swilch-frecuencia de tal manera que solo la

sefial Interrumpida en el rayo estrecho se detecta a la sallda.

Fig.1.22 Regldén de interseccion de dlagramas
para ¢l arrcglo Mills Craoss,
El sistema Mills Cross consiste de 250 dlipolos con una longi-
tud de onda de 3.5 m extendidos en una longitud de 500 m. 13}
sistema estuvd operando como un telescoplo de trénsito con el haz
arrcglade para apuntar en diferentes elevaciones hacia el Sur.
Para alterar la clevacion del haz se Introdujeron diferenclas de
fase entlre lLodos los clementos del arregle N-S Interrumpiendo con

longlitudes de cable apropladas.
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1.4.4 El radlo uellograph de CuigouraJ .
Clerl.os' tipos .. de actlvldad sblar prescntan‘grandes
camblos en- Llempns muy r:orto v ;
. Estallldos de :

varlablcs. ; ’ res ciué cémh}lap"‘ .

rden ‘de. mlnutus ‘o serundos.

oqlcvl 6n

Lle:;mo muy-'éqrio. Para’ lograr estb se dlsehb ¢l sistema de radlo
de  Culgoora ‘en Australla. que conslste de un arregle de 96
radlote]éscbplos parabolicos gobernables de 13 m de diametro en

circulo como se muestra en la Fig, 1.23.

Fig. (.23 El arreglo circular de radio del
heliograph de Culgoora.
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En realldad las antenas se fijan en forma de Cruz o en forma
de T, pero el arreglo clrcular proporclona una particularidad
conveniente, es decir, el requisito esencial es que las antenas
proporcionen todas las separaciones relativas encontradas en una
apertura completa del mismo diadmetro. Combinando las antenas
apropiadamente, es posible sintetizar 48 haces espaclados 2' de
arc a partir de la linea N-S y asi examlnar la serie de haces E-O0
que cruzan el Sol para obtener una fotografia completa del Sol en

radio en 1 seg.
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11.~ RADICDETECCION DE PERTURBACIONES QUE VIAJAN
EN EL MEDIO INTERPLANETARIO.

11.1 Vlento Solar y Medio Interplanetario,

11.1.1 El viento solar.

El medio interplanetarlo fue durante un largo tlempo una
incégnita para el hombre -que desde la Tlerra ha hecho grandes
especulaciones sobre sus caracteristicas. E! estudlo de dicho
medio en forma consliente se Inlclé hace pocos afios, cuande la
tecnologia espaclal hizo posible su exploracién dlrecta. En el
desarrollo de la Investigaclén del medio interplanetario existe un
punto relevante que tlene una vinculaclén dlrecta con €): se ha
observado que ec! campo magnético del Sol evoluclona mostrande un,
ciclo que esta relaclonado con lo que se conoce como "actlividad
golar". La actividad solar se manifiesta de diversas formas, como
rafagas, erupciones de f(ilamentos, regiones actlvas, hoyos
coronales, etcétera y con todo un conjunto de fendémenos energeétl-
cos que varian con el tiempo en forma ciclica de manera que hay
épocas en que estas manifestaclones ocurren con mucha frecuencia y
energia, y otras en que el Sol esta bastante quleto, Todo fenémeno
vinculado con la actividad solar altera ¢l medio interplanetario,
que cn ocaciones llega a alterar de manera considerable el campo
magnético terrestre.

La exploracién del medico inteplanetario realizada por
satélites y sondas espaclales ha demostrado que este no es un
medio vacio como antes se creia, sino que es atravesado
continuamente por un flujo de particulas de origen solar. Este
flujo transporta las caracteristicas de la actlvldad solar al
medio interplanetario. Al estudiar la conductlvidad térmica de Ia
corona solar, S. Chapman, encontré en 1957 que ella no sdlo
deberia envolver al Sol, sino que deberia extenderse hasta
distanclas mucho mayores que el radio de la érbita terrestre.
Posteriormente, E. Parker demostrd que la temperatura de la corona

y su conductividad térmlca son tan altas que la corona solar debe
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estar en constante expansién. La expansioén constante de la corona

solar es ia del d quilibrlo entre los efectos térmlcos

y los gravitacionales.

Como la conductividad térmica de la corona es muy grande la
temperatura disminuye muy lentamente al alejarnos del Sol; ademas
la energia térmica del gas coronal es proporcional a la temperatu-
ra, de modo que esta encrgia Ltambién decrece lentamente con la
distancia,

Por otra parte, la energia gravitacional disminuye inversa-
mente con la distancia al Sol, que es una disminusién mas rapida
que la anterior. Por ello existlra una distancia mas alld de la
cual la agitaclion térmica del gas coronal supera a la atraccion
gravitaclonal, de modo que el Sol ya no es capaz de retenerlo y el
gas callente se expande en forma de viento solar.

Aunque no sc sepan con exactitud las causas por las cuales la
corona tlene una temperatura tan alta, es poslble predecir sus
consecuencias. Un gas tan caliente como el de la coroha no puede
quedar confinado en una capa alrededor del] Sol sino que se espera
se extienda muchisimo mas lejos, ya que la atracclion gravitacional
del Sol no es capaz de retenerlo. A flnales de los clncuentas
habia una imagen dinamica, desarrollada por E. N. Parker, fisico
estadounidense. En la lmagen dinamica, la corona dcberia flulr,
esto es, deberia estar escapando en forma continua del Sol, a lo
que Parker denomind viento solar. El viento solar es esenclalmente
una extension y expansion super alfavénlca y supersonica de la
atmosfera solar en el medio interpanctario, hasta mas alla de la
orbita terrestre. El viento solar fue delectado por primera vez
;;or el satélite ruso Lunik @Il en 1959 y su presencia fue mas
tarde confirmada por las sondas soviéticas y estadounidenses que
se enviaron a Venus. Mas aun, el flujo detectado de la corona
solar correspondia en reallidad a upa veloclidad muy alta, entre uno
y tres millones de km/h a la altura de la orbita de la Tierra.
Con estn quedé demostrado definitivamente que la corona sc;lar se
esta cscapando continuamente del Sol produciendo un viento solar
que barre el medio interplanetario a velocidades vertiginosas. los
vehiculos espaciales Plonero 10 y Plonero 11, las sondas

espaclales que mas lejos del Sol han llegado, siguen aln
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detectando -la presencla del viento solar a_distancias mayores que
60 unidades astronémlcas. Yy Leérlcamente .se, estlma que éste debe
estar soplando hasta unas 50 o 100 unldades astrondmicas, mis alla
de ia érbita- del ulleo ‘de “los"
‘viento® esté {

planetas ‘del Sistema Solar. Este

nclalmente pnr el plasma coronal,
formado esencla]mente ‘de’ pr Lones Y electrones libres del enlace

atomlco A la allura de la -Tlerra Uene una densidad de entre 10

un. vac&o mucho mds perfecto que
cualqulera que ‘se pueda obt.ener en los laboratorios terrestres vy,

Yy 100 paruculas por cm. ;

sln,embargo. muy capaz de hacer notar no s6lo su presencla, sino
sus erectbs. Los parametros principales del viento solar promedio

a una unidad ‘astrénomica se muestran an la Tabla I.

Tabla I

Parametros medios del viento solar a 1 UA (1.5x10'" m)

Parametro Valor
Macroscépicos

Densidad (n) 5 em”?

Velocidad (v) 300 - 800 Km/s

Temperatura (T) 10% k°

Campo magnético 6y = 6x10°% G
Velocidades (Km/s)

" Viermica {protones) a0

Viermica {electrones} 1000

La ‘imagen estaclonaria de un viento solar promedio que se
muestra en ‘1a Tabla I, esta muy lejos de representar el comporta-
micnto real del viento solar. El viento solar es un flujo
altamente variable, lo cual se observa de los datos tomados en ¢l
medio interplanetario. No es extrafio que el viento solar presente
una gran variablilidad sl se considera que su fuente es el Sol, que
tamblén presenta una gran actividad, deblda a las variaclones en
su campo magnhético. Las observaclones de frentes de choque que
viajan en el medio interplanetario son tan vlejas como las
observaciones del viento solar en la década de los scsentas. En la
actualldad se sabe con certeza que el origen de las ondas de

choque que viajan en e) medlo inlerplanetario es el Sol. Los
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pi‘lmeros andllsis de estas estructuras se llevaron a cabo hasta la
década - de los setentas, "Iniclando con Burlaga (1971) y Hunhasen
(1972).- estos frentes-de choque, que viajan a velocldades super
magnetosénicas réspecto al viento solar, que a su vez es super
magnetosénico,. perturban el entorno terrestre cuando golpean el
borde de ‘la magnetésfera producliendo, entre otras cosas, las
tormentas genmagnr’:tlca:{y las espectaculares auroras polares.

Para ‘simpiificar el problema Parker consideré simetria esfé-
rica, un Sol estatlco rodeado de vacio hasta el Infinito (presion
cero), no considera el campo magnétice del Scl, ademas que todo
plasma e¢s solo hidrégeno lonlzado (protones y electrones en lgual
nimero) por io que utillzd las ecuaciones de la hidrodinamica.

1) Ecuacuén de Euler en el caso estaclonario:

dr dr 2
r

11) Ecuacién de conservacién de la masa:

dy d GMoMN
NMy == + ——-[ZNkT] + =0

N v r?=No vea®
donde N es la densidad de particulas, M la masa de las particulas,
Mo la masa det Sol, v la velocldad del viento, r la dlstancia
radial desde el centro del Sol, r=a corresponde a la base de la
corona, Vu.és la velocldad en r=a, T es la temperatura, k es la
constante de Boltzman y G es la constante de gravitacion universal.

Parker resolvid el problema considerando una corona isotérmi-
ca (T = cte) y anallza varlos casos para diferentes valores de
‘temperatura como se muestra en la Fig.l1.1, de donde se puede ver
que para una temperatura realista de la corona (1x10° K) 1a
velocidad del viento solar a la altura de la érbita de la Tlerra
es de = 400 km/s. Sin embargo, se han observado velocidades de
hasta 2000 mk/s.

Se han hecho multiples intentos para mejorar la descripcléon
del viento solar principalmente para explicar las corrientes de
alia velocidad, incrementando el namero de parametros cn los
modelos de fluidos, algunos de ellos lncluyen:

i) Fuerzas adliclonales: tales como presién por ondas, visco-
sidad, fuerzas rotaclonales, presion de radlacioén, etc.

11) Ecuaciones de cnergia mas realistas (e)l aspecto mas débil

de la solucién mostrada por Parker, Fig.1[.1) se hacen adlclones
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Ltales . como conduccién de calor, adicién de energia debida a

disipaclén por. ondas, etc.

tie0

wle) km/s

T T AU Lt 2 bifa de fn
” 3 so I 1o P bl 750 Tierra.

v oen ynidades de 10¢ k.

Fig.11.1 Velocidad de expansion (kms™') dc una
corona isolérmica, como funcién de la distancla
radial (en unldades de 10° km) para varias
temperaturas.

1i1) Ecuacliones para dos fluidos una para electrones y otra
para protones. Esto es mas real dado que los protones y los elec-
trones estan desacoplados colisionalmente en la mayor parte del
medlio interplanetarlo.

iv) Tensores de presion anisotroplcos: con cast ausencia de
collisiones, las distribuciones de particulas no permanecen como
maxwellianas isotropicas,

v} Geometria no esférlca: modelando la interacclion del campo
magnético y del flujo en reglones de divergencla mayor que la
radial tales como las orillas de los hoyos coronales.

El problema de modelar el viento solar aln no esta terminado
y por mucho tiempo mas serd objeto de estudios, los cuales Inten-
taran relacionar los parametros antes mencionados con el fin de
aclarar oscuridades en las teorias actuales y en un futuro cercano

tener una descripclon mads reallsta del viento solar.
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finalmente Preuman’

1t. 2. Corrlentes de viento.solar de alla velocldad
Bllllngs y Roberts (1964), suglrlcron que las corrientes

de.. viento solar_de alta vclocldad s podlan originar en

eslruclura% de campo, magnéuco_'coronal ablerto (hoyo coronal) en

vez de reglones .q\‘mk “lineas magnétlcas cerradas,

1968) dlé un'gran apoyo a esta propuesta y

Poslerlormcrlﬂlie w; 1co

1971) y- Noci (1973) proporcionaron
dg la posibilidad de esta idea.

es’'una estructura coherente que

evidencia tedrica ar
Una’ corrlente de vlento sola

tiene un perf\l caracterlstlco de temperatura, densidad, veloclidad

y campo,magnetlco Y ’la“al'tura, de la o6rbita terrestre. Rota con el

Sol’ cruzando - Ja::tierra irecurrentemente (en el caso de que el
tiempo de 'vida dcl hoyo Eb}'onal del que proviene sea de varlas
rotacliones solares) con un periodo sinédico de 27.1 dias que es el
periodo “ecuatorial 'de la fotésfera. Estas corrlentes estan
constituidas por viento solar mas rapldo que el viento solar
normal cuya velocldad es de aproximadamente 300 a 400 km/s.
Feldman el. al. (1976) estudiaron una muestra de 19 corrientes
extensas con velocldades maAximas superiores a los 650 km/s y
encontraron que su anchura en longitud solar va de 4E° a 159° con
un promedio de 89° Fig.11.2. Estas corrienles se observan en todas
las fases del ciclo solar, pero las mas estables ocurren durante
la lase decllinante. La primera asoclaclén observacional entre las
corrientes de viento solar rédpldo y los grandes hoyos coronales
fue manifestada por Krieger et. al. (1973) quicnes mostraron que
un hoyo coronal observado en rayos X por medio de cohctes sonda
era la fuente de una corriente de vliento solar de alta velocidad
que recurrid mientras el hoyo exlstld. Posterlormente con los
datos del Skylab una gran cantidad de trabajos confirmaron que los
hoyos coronales sen la fuente de las corrientes de viento solar de
gran velocidad. Coles y Ricket (1976) y Ricket et. al. (1976}
midleron la veloclidad del viento solar fuera de la ecliplica por
medio del centelleo interplanetario (IPS}) de radlo fuentes
estelares y establecieron que los hoyos coronales polares son
también fuentes de viento solar rapido, con velocidades de hasta
#00 km/s. Gosling  et, al. (1976) manifestaron que la

caracteristica basica del viento solar en ausencla de un campo
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magnético cerrado que lo confine es la alta velocidad. Actualmente
parece ser que )os hoyos coronales son las unlcas fuentes del
plasma que sale del Sol y llena todo el medio interplanetario,
{ncluyendo el viento solar de baja veloclidad.

TILRRa

Fig.11.2 Djagrama csquemdtico mostrando la
estruclura general de una perturbacion del Lipo
haz corrotante {CIR).

11.1.3 El campo magnético en el medio Interplanetario.

En el desarrollo de las primeras teorias sobre viento
solar, no se consideraba la interaccién del viento solar con cl
campo magnético del Sol. No es recomendable olvidar que el campo
magnético del Sol cubre todo lugar del espacie interplanetario vy
es determinante en la ecvolucién del viento solar. Notesé también
que un campo magnético solar demasiado fuerte, tendria como efecto
un confipamiento de la corona solar e impediria la existencla del
viento solar. Pero como existe una expansién, el viento solar
arrastra el campo magnético solar congelado en &1 hacla fuera del
Sol debido a su alta conductividad eléctrica. Para determinar la
estructura del campo magnético solar en el espaclo interplancta-
rio, es necesario considerar la rotacién del Sel y un plasma que
sale con velocidad radial constante de una reglén alslada, cerca
del ecuador solar, dara lugar a una estructura con las lineas de
campe magnético en forma de una espiral de Arquimides en el
ecuador solar. El angulo formado entre cl radlo vector y la
tangente a la espiral de Arquimides sc denomina "angulo de

manguera”, y csta dado por:
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Qar
tano = —‘7;
donde R es la velocldad angular del Sol, r es la distancia hello-
céntrica y Vs es-la velocidad del viento solar. Para r=1 UA {1/Q =
24.7 dias. el periodo de rotacién del ecuador solar}, se encuentra
que 02 45° con la linea Sol-Tierra, lo cual concuerda con las
mediciones directas. La primera demostracién experimental de esta
estructura espiral, 1a obtuvo Mc. Craken (1952), usando datos de
rayos coésmicos provenientes de ua rafaga solar, recliblidos en la
superficie de la Tierra. Para un viento solar de Vs = 400 km/s y
r=1.5x10" km, el angulo de manguera a la altura de la orbita de la
Tierra es de = 45° Fig. 11.3.

Fig.Il.3 Gcometria del campo geomagnético
interplanctario en el plano del ccuador solar,
presentande un angulo de 45% la altura de la
orbita de la Tierra.

51 el Sol no girase, las lineas de campo tendrian una repre-
sentacion radial respecto del Sol, pero como el Sol gira las line-
as de campo magnético toman una confliguracién de forma espiral
sobre el ptlano del ecuader solar. Lo anterlior se puede expllicar
considerando que el campo magnétice en un plasma altamente
conductor se comporta como sl estuviese "congelado" en el
matertal. Eslte comportamiento fue demostrado primeramente por H,
Alfvén (1950). Para demostrar esto, se parte de las ecuaciones de
Maxwell con las restricciones de que la velocidad del fluldo es
mucho menor que la velocidad de la luz y los flujos tienen lugar
en los campos cuasiestacionarios o de baja frecuencia, de donde se
obtiene que:

a3l

2 = ——
-nU°H + ¥ x {v x H) = ETY
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donde n=1/jc es el coeficiente de difusién magnética. Si v es dls-

tinta de cero y ¢ es muy grande como en el viento solar entonces:

an - : SR

TS Uxvem -
£l Vlél;mlno ‘del lado - derecho . de l'a ebc\;aclén anterjor es el
rotacionatl de tina “fuerza" inducida por el éan]pb éléctrx\co E, pues
en el caso en que o tiende a ‘Infinito, |E]=|v x Iij. Entonces
cuando un plasma se mueve en un campo magnético, se Induce un
campo ecléctrico. Pero la conductividad tiende a infinito, y E=0.
Esto es, un observador moviéndose con el viento solar no vera
campos eléctricos. Consecuentemente si E=0 no existe movimiento
en H relatlvo al materia! fonizado, por lo que se dice que el
campo magnético esta “congelado” en el plasma, esto implica que el
campo magnético es transportado por el plasma.

En realidad el campo magnético solar presenta una estructura
mucho mas compleja que una simple espiral de Arquimides. De las
medicliones de Pionero 5, del Mariner 2, del IMP 1, y del Mariner 4
se encontré la existencia de una componente del campo magnético
solar ortogonal al plano de la ecliptlca, cuyo valor es slgnifica-
tiva.

La cxistencla de dicha componente es de suma Importancia en
las relaclones Sol-Tlerra, dado que cuando la magnitud de la com-
ponente ortogonal del campo magnético es distinta de cero y apunta
hacia abajo del plano de la ecliptica su reconexidén con el campo
magnétlico genera dlversas e importantes perturbaclones geomagnéti-

cas.

11.1.4 Extension del viento solar.
Considerando que el vlento solar se expande radialmente
y la densidad de masa decae como 1/r2. y suponiendo que la presion
del plasma en el Inflnito es cero y conslderando que el viento
solar barrerd a su paso el materlal del medio interestelar, hasta

que la presién del viento solar esté equlillibrado con la presion de
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este medlo. a una distancia hellocéntrlca T Debldo a la
presencia de plasmas con . una veloc]dad relatlva supersbnlca. ‘se

formara un frente de chnque y"el vlenlo, solar

transicion volvlendose subsénic ' esta fronte

hellopnusa. la regién dellmltada pur ésta y do el
supersénico se . ‘conoce ‘como hellbsf‘era. Cuando cl vlenlo solar'
pasa c‘e‘r'ca de- un plancta, slentc -a este como un obqtécula en su
camino y fluye a su alrededar, creando una cavidad. Si-el planeta
tiene. un campo magnético, este campo sera el obstaculo y se
creard una "magnetésfera" alrededor del planeta, es declr, una
reglon donde impera su campo magnético confinado y comprimido por
el flujo del viento solar. Como este flujo es supersénico, se
formard un frente de choque antes de la magnetésfera, el cual es
una region muy delgada en la que el viento supersénico se vuelve
subsénlco. La dislancia entre el frente de choque y el obsticulo,
asl como el tamafio de la magnetdsfera, son determinados por la
intensidad relativa del campo magnético del planeta con respecto
al campo transportado por el plasma y por la energia clinética de
éste. Cuando el viento empuja mids fuerte, ¢l campo magnético del
planeta es mas comprimldo. Cuande la presién del viento solar
disminuye, el campo magnético (la magnetosfera) se expande., La
pusteion de la frontera de  la magnetosfera, la “magnetopausa”,
estara determipnada por un equilibrio de presiones el viento solar
y el campo magnético del planeta., De la misma manera, la
magnetésfera del Sol, la "heliésfera” estd controlada y delimitada
por la interacclén entre el viento solar y el medio interestelar y
la frcnn.cra de ésta, la “"helliopausa” estard determinada tamblién
por un equiiibrio dek presiones entre el viento solar y el plasma
lnterestclar."La ‘helioésfera es entonces la reglon alrededor del

Sol enkd"onde‘ ia aétlﬂ'l}iad solar domina. Dentro de esta reglién, las

condiciones fisicas son estableclidas, modiflicadas y gobernadas por

-hoy en:dia, exlsten muchas preguntas sin respucsta

a_he.l')é's“f'éra. poco se sabe de su morfologia, coémo
el spaclo y el tlempo, o qué tan lejos se expande
en. el mcdlo interestelar. Sln embargo, algunas de
sus prop dadcs han sido deducidas de manera Indirecta. Otro

efecto’del vlenln Interestelar seria empujar a la hellésfera y
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crear una larga cola magnética en la direccién del movimiento del
flujo. Debido a lo anterlor, no se puede esperar que la forma de
la heilésfera sea simétrica con respecto al Sol. La heliésfera
se extenderd a distanclas mayores en la direccion del antiapex
(contraria al movimiento del Scl) que en la del apex (direccién
del movimiento solar). No se sabe qué tan leJos esta la heliopausa
" del lado del apex solar, 100 UA aproximadamente. La distancia a
la hellopausa del lado contrario al apex es aun desconocida, pero
se ha sugerido que puede ser de 10 000 UA o alrededor de un sexto
de aho luz, Fig.11.4. Para conocer mds acerca de la forma de la
heliosfera y tener datos sobre la distancia a la hellopausa, se
lendra que esperar a tener los datos de las mislones espaclales

cuando lleguen a los limites de dicha regién.
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Fig.I11.4 Esquema gecneral que muestra la
configuracién de la heliésfera, la configu-
raclon de la heliopausa y el frente de choque
del plasma interestelar con cl viento solar en
cxpansion.
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11.2. Perturbaciones gue vialan en el viento solar y su efecto
sobre la tierra.

Desde hace muchos afios se pensaba que el medio interplaneta-
rio de una manera u otra servia como medio transmisor de eventos
que se generaban al suscitarse fenémenos violentos en la superfi-
cie solar. En los primeros afios de desarrollo de la teoria de
viento solar. se habia desarrollado una controversia de si en el
viento solar - se- podrian generar choques o discontinuidades,
considcrandn que Loda discontinuldad se caracteriza por un camblo

brusco en. la- densidad y ‘1a velocidad del viento solar 6 variacién

de ‘la Lemperatura de los protones. Esta controversia se resolvié

con la‘ bse\r’jvaclén de los frentes de choques en el medio

demds, las observaclones real lzadas por

lnterplan'eiar{

vehiculo espaclales mostraron que en una primera aproximacién el

viento: solar actua como un fluldo (Spreiter et. al; 1966). Esto
permlné que las teorias sobre fluldos pudiesen aplicarse para
- comprendcr la ".dinamica y estructura del viento solar. Una
dlsertacién sobre las estructura de los frentes de choque se puede
ver en Greenstand y Kennel (1985). La teorfa y las observaciones
muestran que la naturaleza de los choques es muy dependiente de
los parametros de flujo del viento solar. La estructura del choque
depende de la direccién del campo magnético relativa a la
transmision del choque. lLos choques en el viento solar estan
frecuentemente asoclados a las perturbacliones generadas en el Sol
(Greeshedey, et. al; 1985). Tales perturbaciones se han asoclado a
emisiones subitas de masa solar que posterlormente se propagan en

el espaclo.

11.2.1 Efectos magnetosféricos de las perturbacliones de
viento solar.

Ya se ha menclonado que un plasma de muy alta conductividad

eléctrica como el viento solar arrastra en su flujo el campo magné

tico que en ¢l se encuenira; pero de la misma forma como este

plasma no puede abandonar el campo de su lugar de origen, tampoco
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pucde aceptar . la precencia de campos ajenos, como serfan los
campos magnét&qos de algunos cﬁerpos del slistema solar., En
pai-tlcixlar. 1a Tierra posee un campo magnético intrinseco, genera-
do en su Xntcrv'loyr. el cual se puede representar como dipolar y
cuyo e_]e esta on una direcclén ligeramente Inclinada respecto del
eje de rotaclén.

Si- el viento solar no fluyera, el campo magnético terrestre
- se extenderia por todo el medio Interplanetario, siendo cada vez
mids débil pero conservando su configuracién dipolar. Pero el
viento solar fluye y es un plasma que no admite en su seno campos
ajJenos al de su origen, al fluir "barre" el campo magnético de la
Tierra, lo comprime y lo deforma dentro de una cavidad reduclda
alrededor de ella. Esta cavidad se denomina Magnetdsfera y tlene
el aspecto de un cometa con una cola estirada en la direccion
radial contraria al Sol {ver Fig.l1.5). La frontera que delimita
la magnetésfera se 1lama magnetopausa; al exterior de esta
frontera el campo magnético de origen terrestre deja de existir y

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

—_—
—_—

—
VIENTO
—

SOLAR
—

Fig.11.5 La magnetésfera de la Tlera. El viento
solar no sélo arrastra hacia el medio interpla-
netario el campo mapnético del Sol, sino que
ademds barre a su paso lodos los otros campos
magnéticos que se encucnlra, come por c¢jemplo,
cl campo magnético de la Tierra y no permite
que se cxtienda mas alla de la magnétosfera, en
la cual lo confina y lo deforma dando como
resultado la configuracién de las linecas contl-
nuas de la flgura.
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La varlabllidad de! vienlo solar orlgina algo parecido a un
“tiempo" o “clima" interplanetario que estd en condlciones de
cjercer una gran \Iinfluencla sobre la magnetosfera terrestre.
Cuando el Sol esta activo, evoluclonan en é1 una serie de fenome-
nos que transmiten perturbaciones haclia el medlo interplanetario,
ademas de particulas y ondas electromagnéticas de alta energia que
se propagan hacla afuera Interactuando en ocaclones con la magne-
tosfera terrestre,

La interacclon del campo magnétlico interplanetario y el campo
geomagnético se puede explicar sl se considera que el campo magné-
tico interplanetario se puede reconeclar con el campo geomagnétlico
51 el campo magnético interplanetario tienc una componente (Bz)
sur, la forma de esta reconexldn no esta clara ain y es motivo de
estudio. Sin embargo, los estudios de correlacion de tormentas
geomagnéticas  Intensas con los  pardmetros del  viento solar
muestyan que la exlislencla de una Bz sur grande (= 20y) y de larga
duracien (= 3 hrs.) es necesaria para lograr una Lormenta geomag-
nética.

Eslas zonas de Bz sur intenso y duradero se han asocladoc a
las ondas dec choque interplanetarias, pues en general aparecen
detras de ellas, pero su relacidén ain no es clara,

Mas adelante Bravo y Hewlsh (1988) analizaron 96 perturbaclo-
nes detectadas por medio de IPS de Julio de 1978 a scptiembre
de 1979 y reportaron que las perturbaciones detectadas corres-
pondlan a reglones de lnteraccléon corrotante y a conchas rapldas
moviéndose radialmente hacia fuera del Sol. Cuarenta y cuatro de
las perturbaciones rastreadas se pudieron relaclonar con intcios
stbitos de los cuales 36 pertenecian al tipo de haces eruptivos y
8 3l tipo de reglones corrotantes. De 48 Iniclos stbitos (SC),
s6lo 4 choques asoclados a éstos inicios no se lograron detectar
en los mapas de centelleo antes de arribar a la Tlerra. Para cada
uno de los choques asoclados a un inlclo, el lapso de tiempo (At)
entre la primera identiflcacion de la perturbacion en el medio
interplanctario por medlo de IPS y el regisiro del Inicio siblto
{SC) se muestran en el histograma de la Fig.l11.6. Del histograma
se observa que muchas de la perturbaciones flucron detectadas con

mis de un dia de anticlpacién a su arribo a la Tierra y algunas de
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ellas se lograron observar hasta por cuatro-dias durante su
trinsito a la Tlerra,

3%
-

>4 o Jo 42 54 66 78 sC ro2 114 At {nrsh
5 195 120

Fig.11.6 Porcentaje de perturbaclones detecta-
das en difercntes Liempos de antlclipacién {At)
de su llegada a la Tierra {Bravo y Hewish,
1988).

2 -

UDe un monitoreo constante del medio interplanctario, usando
una red gilobal de radlo Llelescoplos para centelleo se puede
conocer mucho mas acerca de las caracteristicas relevantes de las
perturbaciones que viajan en el medio interplanetario con direc-
clén hacia la Tlerra con el fin de determinar la fisica del proce-
so responsable de la generacién de las tormentas geomagnéticas.
l:ara enlender su importancia basta con anallzar los sistemas afec-
: tados por la actividad geomagnétlca. Algunos slstemas son:

R 1) Corrientes inducidas.

Las ri‘uctuaciones del campo magnétlco lnducen corrlentes en
cables y lineas de aita tensién. Los efectos en los cables son
lnterrupclones de periodo corto en el flujo que acasionan el mal
funcionamiento de los sistemas electronicos. En las lineas de alta
tension, los problemas son mds eriticos ya que las corrlentes
dil;ectas inducldas pueden sumarse a la fase de los transformadores
produclendo saturacidén y eventualmente un estallldo del transfor~
mador y por lo tanto un corte de la potencia. Por ejemplo, en USA

se perdieron 22 millones de délares en 1989 en transformadores.
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1i) Comunicaclones por radlio y radares.

Asocliadas con la preclpitacién de particulas que producen la
aurora, hay perturbaclones Jlonosféricas en latitudes allas y
medias. En particular, los sistemas de alta frecuencia (HF de 3 a
30 MHz} que operan a latitudes medias pueden sufrir una alteracién
de la maxlma frecuencia usable hasta de un 50 %. Ademas de la
auroral (A=60 a 75°) frecuentemente se forman capas E lonosféricas
esporadicas que afectan la propagacién IIF por absorcién de estas
ondas. Los sistema LF (30 a 300 MHz) y VLF (3 a 30 KHz) que operan
en las reglones polares y aurorales experimentan avances de fase.
Los radares VHF (30 a 300 MHz) y UHF (300 MHZ a 3 GHz) de la zona
auroral pueden sufrir una retardacion lnusual de la sehal, lo que
provoca errores de scilalamlento. Por ultimo, los sistemas de comu-
nlacién via satélite VHF, UNF, e inclusive SHF (3 a 30 GHz) que
operan a travées de la londsfera perturbada, pueden sufrir un

inceremenlo en la fase e incrementar la amplitud del centelleo.

i11) Prospecclon geofisisca.

Para la busqueda de petroleo, minerales o andlisis arqueolé-
glcos, los geofisicos utillzan mapeos geomagnétlcos del terreno,
lo cual conducira a un sondeo erréneo en dias perturbados. Por
otra parte, para el método magnetotelurico son deseables condicio-
nes de tormenta gromagnética ya que este método se basa en las
oscllaclones naturales del campo geomagnético a frecuencias
menores a 1 Hz para explorar la resistividad eléctrica profunda en
sltios nspeciflicos. lLos sondeos mineralégicos mediante percepcién
remota en dias magneticamente acllivos ocaslonan errores de posi-

clon.
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11.3 Oeteceion de perturbaciones en el medio interplanetario per
medio de centelleo.

11.3.1 Centelleo interplenetario (IPS) de fuentes de radio

estelares,

Una de las principales herramientas que sc emplean para mape~
ar y rastirear zonas de gran escala en el viento solar con densida-~
des mayores o menores que la densidad media del piasma Interplane~
tario, es el método de centelleo interplanetarlo {(IPS) de las
sefiales de radio provenlentes de fuentes de radio estelares de
tamafio angular muy pequefio. El lendmeno de centelleo interplaneta-
rio fuc descublerto en los afios sesentas (Hewlsh et. al., 1964) y
originalmente se empled para determinar el tamafio de fuentes de
radio esielares de diametro pequefio. Mas tarde, el centelleo empe-
26 a usarse para estudiar estructuras del viento solar a pequefia
escala (Hew'lsh. et. al. 1964; Denisson, 1969; tlewish y Simons,
1969). Sin embarge, al observar las varlaciones del centelleo de
fuentes indlviduales dia a dia, Denlsson y Welsseman (1963)
descubrieron una relacion de éstas con las corrientes de viento
solar répido de larga vida, finiclando de esta forma el uso de las
gbservaciones de cenlelieo interplanetarioc  para rastrear
perturbaciones de gran escala que viajan en el viento solar.

El centelleo interplanetario se refiere a las varlaciones
oscilantes en la Intensidad de la sefial registrada que provienc de
una fuente de radio estelar extragaldctica como respuesta a su
interaccién con el plasma interplanetarlo en su irayectoria hacla
la Tlerra Fig.11.7. Readhead et. al. (1978} encontraron que e
cenlelieo gque presenta una fuente estelar de radio es inversamcnte
proporcional a ta frecuencia (£}, esto es:

’ S et
donde S ©s el centelleo o las variaclones oscilantes en la inten~
sldad de la schal registrada que proviene de una fuente estelar.

" El centelleo se debe principaimente al fenémeno de dispersion
de las ondas generado cn ¢l medio interpianetario, el cual se debe
a la microturbulencia del plasma (Ananthakrishnan, 1980). Esto

produce un patrén de difracclén que al cruzar por la llnea de
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visién del observador en la Tierra prodﬁce el centelleo de 1la
sefial de radlo captada. Cabe hacer notar que el empleo. del
centelleo para el estudio de las estructuras de gran escala en
el medio interplanetario se basa principalmente en relaclones
empiricas. El método de rastreo por centelleco es andlogo a las
técnicas empleadas en la deteccléon de las eyecciones de masa
coronal (EMC) por dispersiéon Thomson, donde las perturbaclones se
muestran medlante alteraciones en los valores amblente de la
densidad de electrones libres del plasma y ademas en que lo que se
registra es una integracién de la sefial de la fuente de radlio a
lo largo de la linea de vislién, Una diferencia importante en el
método IPS es la sensibilidad de deteccién, la cudl es maxima
para perturbaciones que viajan hacla la Tlerra. La posibllidad de
registrar estas perturbaciones desde dentro, en los casos en que
estas envuelven a la Tlerra, ellmina alguna de las diflcultades
de observacién que surgen en los mapas bidimensionales proyectados
sobre el clelo y dan una callbraclién Gtll ya que los parametros de
centelleo se pueden contrastar con mediclones hechas por vehiculos

espacliales cerca de la Tlerra.

Potencia

Tiempo

Fig.11.7 Registro de la seiial de centelleo,
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11.3.2 El centelleo interplanetario y las perturbaciones que
viajan.en el viento q&la%.

) En 1971, Houmlner mostro cvldencla convlnccnte de que algunos

de los '\umentos n el centeuco interpldnetario eran causados por

ompreslén) corrotantes con el Sol ge-

1a d vlyelnl.o“solar de alta velocidad., Ademas

c\aleq.

Heulsh v lloumlner (1972) trabajaron con el método IPS sobre
32 fuenlcs de rad\o por un periodo de ocho meses, después del cual
confirmaron los resuuados de . Houminer 'y ademas mostraron una
fuerte correlacién entre la veloéldad del viento solar y el nivel
de centelleo con un retraso de entre 2 y 3 dlas. llewish y Houmliner
propusieron que cl \ncremcnlo en ¢l centelleo tenia relacién con
el incremento en la dpns\d;\d del viento solar causado por la in-
leraccion del viento. rapido con el viento lento del medio
interplanctario, Estas observac\unes fueron la primera. evidencia
experimental de;la ex\stencla de los frentes de choque alineados
con la espiral del campo magnético interplanetario (ilundhausen
1971). Tamblén hicleron notar, que ocurrian intensificaclones cn
el centelleo que no se podian asoclar con espirales corrolantes y
por lo tanle este cenlelleo fue asoclado con frenles de choques
esféricos los cuales .se sugerian como generados por rafagas
solares (Houminer y lewish, 1974). Como resultado de una serie de
estudios como los ya menclionados, se estableciéd la existencla de
dos ‘Lipos diferentes de interaceidn de flujos rapldos y lentos en
el viento ‘solar, esto es, sectores alineados con la espiral de
Arquimedes del campo magnétlico interplanetario corrotanies con el

Sol (CIRs) y cacaras o ‘conchas de frente esférico desplazandose

radialmente h'u:!a fuera del s\stenn solar Fig.J1.8.

Iloum\ncr ut\lim observaclones de IS para esludiar

Xon dc \os soctores de centelleo intensificado fucra del
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Sol

VIEMIO SOLAL DATDO

O VIENTO SOLAR

Fig. t1.8 Diagrama csquematico mostr
eslruculura  peneral de una  perlurbacion del
Lipo concha csiférica desplazindose radialmente
hacla afuera del Seol.

plano de la eliptica. Mas tarde Houminer y Erskine (1974),
mostraron que existian algunas correlacliones significativas, prin-
cipalmente en aquellos casos en los que se reglstré un centelleo
intensificado en todo el clelo, correspondlente al cruce por la
Tierra de las reglones de alta densidad de plasma. Encontraron que
el nivel de centelleo se correlacionaba con medidas simultaneas de
densidad de plasma en el medlo interplanetario cerca de la Ticrra
y con la velocidad del viento solar corrida por dos dias (Erskine
et. al: 1978).

Para 1979, Vlasov utilizé el centelleo de una red de 140
fuentes, lIntentando mapear el viento solar; el periodo de obser-
vacién fue de noviembre de 1975 a abril de 1976 en una frecuencla
central de 102.5 MHz. El anallsis de Vlasov resulté poco confliable
pues debido al bajo numero de fuentes y al breve periodo, solo se
pudieron registrar algunas “nubes" individuales de centelleo in-
tensificado que variaba en cl tiempo y el cual fuec asociado a una

mayor turbulencia de las regliones de vienlo solar observadas. Una
48Sobs -
g = Do (donde

S"nor"
AScbs es el centelleo obscrvacional o flujo rms de la sefial y

"

calibracién de centelleo que se define como

S"nor" es el centelleo promedio asoclade a un viento solar quieto)
contra medidas obtenidas por vehiculos espaciales a 1 UA ha
mostrado que la magnitud de "g" proporciona una estimacién bastan-

te confiable de la densidad media del plasma (Hewish et. al.,
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1955). Callibracliones hechas en 32 ocaciones entre 1978 y 1980,
cuando zonas de gran escala de densidad casl constante existian
cerca de 1 UA, dleron el resultado slguiente:

g=(Ncms9)%%

Para periodos breves de observacién existe un problema, que
estriba en que el centelleo de una fuente de radio estelar es tam-
bién funclién de su elongacién ( la elongacién "g" se define como
e)] &ngulo formado entre la linea Sol-Tierra y la linea de visién
Tierra-Fuente de radio estelar, Flg.I11.9} y si se desconoce esta
dependencia para cada fuente observada no se puede saber cuil es
el efecto especifico de la densidad del plasma interplanetarlo.

La soluclén a este problema consiste en observar cada fuente
durante un periodo sufuclentemente largo como para hacer una bucna
estadistica que determine lo que seria un centelleo “normal“ para
cada fuente como funcién de su elongacién y entonces poder deter-
minar el efecto especifico debido a las fluctuaciones en la

densidad del plasma.

A,
vl

Fuente
Esteler

Tierra

Fig.11.9 La eclongacién (&), se define como el
angulo formado entre la linea Sol-Tlerra y la
linea de visién Tierra-Fuente estelar.

En el plasma del viento solar, la fluctuacién rms en la
densidad de electrones, ANe, disminuye con la distancia al Sol (R)
siguiendo la ley 8Ne « R? (Armstrong et. al, 1978), Esta rdplda
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disminucién provoca que la regién efectiva de disperslén esté
confinada a reglones en la linea de visién cercanas al Sol, lo
cual provoca que el centelleo tenga un miaximo en elongaciones
cercanas al Sol.

La contribuciéon de la fluctuacidén de la densidad de electro-
nes en reglones cercanas a la Tierra (< 0.3 UA) no contribuye al
centelleo, debldo a que esta regién esta dentro de la zona de
Fresnel (Mitchell y Roelof, 1976). La Flg.11.10 muestra el
centelleo asociado a la fuente de radic 3C237 como funcién de la
elongacidon (e£), en la cual se puede observar que el centelleo
tiene un maximo en 22° para una frecuencia de B1.5 MHz y disminuye

rapldamente para elongaciones menores.

4s

03 |-

02

AN

0o

o 20’ 40 60 [ 100 120
ELONGACION (c)

Fig.I11.10 Determinacién 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
polinomlios de Chevichev para obtener la curva
que representa el centelleo "normal" de la
fuente.
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11.3.3 Observaclones prolongadas de IPS con un arreglo de

antenas de gran drea.

Como respuesta para rastrear de manera slstematica las
perturbaciones en el medio lnterp.lanetarlo, el Observatorio
Mulllard de la Unliversidad de Cambridge, Inglaterra, realizé un
importante proyecto que le permitié la elaboracién de mapas dia-
rios de centelleo que cubrian gran parte del cielo. Dichos mapas
permitieron el rastreo de las perturbaciones en el medio interpla-
netario e hicleron posible trazar la trayectoria hacla atras de
tales perturbaciones, lo que permite localizar un lugar en el Sol
en el que posiblemente se originé la perturbacién.

El analisls de IPS reallzado en la Universldad de Cambridge
para obtener mapas dlarlos del clelo, utilizé una red de 900
fuentes de radio estelares de dlametro pequefio, permitiendo una
buena definiclén en la zona de sensibilidad del radiotelescopio
como se indica en la Fig.!11.11.

W EN GRADOS

2

LECLINC:

Fig.11.11 Mapa del cielo que muestra la posi-
clén (ascencién recta y declinacién) de cada
una de las fuentes que fueron ldentificadas
y usadas en Cambridge para producir mapas de
centelleo (Bravo, 1988).
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11.4 El arreglo de Cambridge,

El arreglo de radio de gran 4rea en Cambridge, tlene una
extension de 3.6 hectidreas y monitorea fuentes estelares en una
frecuencia central de 81.5 MHz, El arreglo tiene una configuracién
dipolar de 128X E-O por 20.8A N-S, lo que permite la observacién
simultanea del paso de fuentes por el meridiano en un lntervalo de
decllnacién, enire -10° y 70° ( el ‘intervalo de declinaclén esta
directamente relaclonado con la ubicaclén geografica del
observatorio), utilizando simulténeamente 16 receptores y
observando cada fuente durante aproximadamente 2 minutos . La Fig.
11.12 representa el diagrama del sistema. Un arreglo de radio para
IPS proporciona diferentes opciones de operacién. Este sistema
opera con la configuracion Interferométrica, por lo cual el

arreglo se dividié en dos partes iguales sobre un eje E-O , que se

N
s

16 lineas [ Pl ANTEHRA
18 llneas [ i S, i

matrices de Butler
declipacidn de 16 haces

. ewichig
tucalver
4

sIn ofP o £0S OIP
FILTRO PASA-ALTO
HULTIPLICALH

cealelleador

UNADOR

TILTI, PASA-RASY

Fig.11.12 Dlagrama a bloques del radiotelesco-
pio para centelleo.
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manejaron como switch-interferométrico de fase N-S produciendo
simultaneamente salldas seno y coseno para cada declinacién del
16bulo. Cada salida se conecta a un centelleador de potencla
total, el cual primero filtra la salida de la sefial en componentes
de fluctuacldon baja propias del paso de la fuente de radio a
través del 1lébulo de la antena, luego se suman las sefiales y
finalmente se suaviza el resultado en un filtro pasabajas. El
centelleo registrado se promedia cada 10 5 y se ellminan los datos
contaminados por interferencia, ruido de orlgen solar 6 centelleo
ionosférico y se obtiene el valer "rms" del flujo centelleante
{ASobs) para el transito de cada fuente durante el dia.

11.4.1 Frecuencia de operacién.
La frecuencia de operacién de un radio telescoplo para

IPS en el hemisferio norte esta limitada a pocas bandas reservadas
especialmente para radio astronomia. La operacidn fuera de estas
bandas es difficil debido al intenso trafico de radio que provoca
severa interferencla a la pequefia sefial proveniente de una fuente
de radio estelar, Otro factor que debe considerarse para la
optimizacién de la frecuencla en estudios de IPS es el costo.

La sensibilidad del radio telescoplo estd dada por (Duffett-
Smith, 1976):

ASmin = K A

xTn [ ariafz)'/*
arn?

donde ASmin es la intensidad rms minima de centelleo detectable
por el sistema cuando la temperatura de ruldo es T, NA es el 4area
cfectliva de deteccién, donde A es el area flsléa del arreglo, 7 es
ta eflclencia de deteccién de la antena, Afu es el ancho de banda
de alta frecuencla, Af:1 es el ancho de banda de pos-detecclén y
Afz es el ancho de banda de la fuente centelleante; K es una
constante de orden unitario y x es la constante de Boltzmann (k =
1.38 X 107 g™y,

56



Si el indice de centelleo est4 dado por:

ASobs

Snor .

donde ASobs es el centelleo observado y Snor es el centelleo
“normal” asoclado a un viento solar quleto, entonces podemos
escribir:
gain & TH (nA)! 7!

donde S es la densidad de flujo total de la fuente estelar de
radio. La temperatura de ruldo estd determinada enteramente por la
radiacién de fondo Intergalactica en la banda VHF y ésta varia
con la frecuencla f como:

T o« 258

El 4rea efectiva del telescopio es proporclonal al area geométrica
y considerando que estd cublerta por un numero fljo de dipolos se
tiene:

(nA) o« 72

[.a densidad de flujo de una fuente de radio estelar tipica obedece
la ley de potencia de la forma:
~0.75
S« f

Consliderando limitantes basicas en la construccién del arre-
glo de radio se tiene que para:

a} Un area fija:

gmin o £72:55.0.75.1.0  ~0.80
b) Un numero f1ijo de dipolos:
gnin & (7255 p2 (0.75 1.0 1.20

Del Inciso (b), se suglere una frecuencia adecuada para opti-
mizar la sensibilidad al centelleo. Existen otros factores para
determinar la frecuencla éptima de operacién de un arreglo de ra-
dio tales como:

1) El ‘“centelleo lonosférico" (centelleo producido por la
dispersion de la sefial a través de la lonosfera) se incrementa ra-

pldamente al disminulr la frecuencia, hasta que la lonosféra se
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hace opaca al centelleo cuando f = 10 MHz.

i1) El indice de centelleo se incrementa con el decremento de
la elongaclén solar (e), hasta que la intensa dispersién lo hace
indistinguible y entonces tlende a cero. El valor del centelleo
varia con la frecuencia y tlene su maximo en co tal como se
muestra en la Tabla II. 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 responderad en forma

adecuada a las finalidades clentificas de estos arreglos de radlo.

TABLA 11
v (Hhz) ¢, (grados)
. (1]
81,5 5
151 20

El valor de €o, que representa la elongacién minima en la
cual se puede detectar centelleo, varia con la frecuencia como se
muestra en la tabla Il de ta! manera que la seleccién de la
frecuencia de observacién determina que tan cerca del Sol se puede

mapear el viento solar.

11.4.2 Dimensiones del arreglo de radio.

El1 tamafio del arreglo determina el numero total de
fuentes estelares de radio que pueden detectarse y usarse para
mapear las perturbaciones que viajan en el medio Interplanetario.
Entre més dipolos constituyan el arreglo, éste es mas sensible al
centelleo. Las experlenclas del arreglo de Cambi‘ldge muestran que
el nimero minimo de fuentes de radio estelares necesarias para
mapear el viento solar en los 7 esterorradianes del clelo visible
es de 500. Este numero determina las dimensiones minimas de un
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arreglo de radio para detectar centelleo. En la Tabla 111 se
muestra la cantidad de fuenies de radio estelares centelleantes en
el clel'o segin el requerimlento minimo absoluto (a), el
requerimiento minimo para trabajar (b), y el requerimiento ideal
(e).

TAULA 131
(a) rejllla minima abgoluta 71 fuentes centelleantes / str.
(b) relilla minima trabajando 142 " 7 sir.

(c) rejilla ideal 6 " " / sie.

Los requerimientos de los incisos a), b) y c} calculadoé para
un arrregle 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 sigulentes suposiclones:

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

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

aproximadamente 0.1 .

ii11) El conteo de fuentes en el hemisferio norte y sur es

similar.

iv) El arreglo de radio funciona como interferoémetro.

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

v1) afu = 10° Hz; Af1 = 5 Hz.

TAULA 3V
Caracteristica g(81.5) Jy g ein WA (07,
Lladiaiee abedlute 0.1 (133 10,000,
(LMinimo Lrabnjando 6.7 6.22 20. 200,
(e}ideal a2 0.14 31,800,

El arreglo desarrollado en Cambridge cuenta con una area de
trabajo de aproximadamente 20,000 m?. Pruebas realizadas con este
arreglo han demostrado que un arreglo completo de apertura de 1i-

neas E-0, con dipolos espaciados A/2 (A es la longitud de onda co-
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rrespondlente a la frecuencia central de deteccién del arreglo),
presenta una eflciencia n = 0.8 (Duffettt-Smith, 1976, Nash,
1964). Conslderando este valor de n las dimensiones del arreglo
pueden expresarse de la sigulente forma:

Sea (mA)=(0.8)ab; donde a, b determinan las distancias marca-
das cn la Fig., 11.13, A es el area fisica del arreglo y % es la
eficiencla de operacioén en éste tipo de arreglos. Entonces, el ni-
mero de lineas E-O es:

Ne-0 = 2b/A
y el nimero de dipolos de onda completa por linea es:
Drow = a/A
El numero total de dipoles (N) en el arreglo queda determinado

por:
2 ab 2(qA)

2

A% o.8a%

-

Fig.11.13 Dimensiones y orientacién de un arre-
glo de dipolos de gran drea para detectar cen-
telleo.

El nimero total de dipolos para las diferentes condiclones en
cada caso se muestra en la Tabla V.

TADLA ¥
Requer imicnlo " = 2"
Minimo absoluto 2564 2088
Minimo Lrabajande 3727 095
tdeal 5867 106
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Las dimenslones maximas permisibles en la direcclién E-O estan
determlnadas por la preclsién con la que se desee hacer cualquler
medicion de centelleo.

El tiempo que una fuente tarda en pasar por el lébulo de la
antena es (Duffett-Smith, 1976):

A 13751
T T e

donde & es el angulo de declinacién de la fuente. Durante este
tiempo, se detectan aproximadamente t/2 centelleos por fuente,
considerando que el ancho de banda del espectro de centellec es de

0.5 MHz. Entonces la precisién de la medicién es de ~ (2/t)"2. En
la Tabla VI se desarrollan los tres casos para una fuente con

8=20°.

TAULA VI
i a v Mo. de cenlelleos  precimion (247
1280 1M 57 133
6A 229 14 9%
320 457 228 7%

De la Tabla VI, se observa que para una mediclén cuyo margen
de error es menor de 10% la longitud del arreglo de radio no debe
exceder una longitud de 64A en la linea E-O. Entre mayor sea la
dlstancia E-0, mayor serd el nimero de lineas necesarlas para
enrejillar el area y mayor la complejidad del arreglo. Si 64A es
la longitud E-O, las dlmensiones en la direccidén N-S5 se deter-
minan a partir de la ecuacioén:

2 ab 2(nA)

N = A

A% 0.82%

Estas dimenslones se muestran en la Tabla VII.

Una antena podria consistir de 32 6 64 filas E-0, de dipolos
dec onda completa, con una separacién entre fllas de A/2 y
separadas del plano horizontal en una altura de a/4 ( la pantalla
reflectora se debera construir de alambres paralelos estrechamente

cercanos).

61



TABLA V11,

Requerimlento E-0 N-S No, de filas.

Minlmo abisoluto 64A 167 32
Ninimo trabajando Gar a2z 61
Ideal 64A a2 64

11.4.3 Confliguracién de la antena.
Existen tres formas por medio de las cuales el arreglo

de radio. puede operar como radiotelescopio.

1) Configuracién 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 radlotelescopio en funcién del tiempo se muestra en la
Fig. I1I1.14.

La respuesta a la fuente de radlo se ve sobrepuesta a ligeros
cambios o deflexiones proplos del ruido del sistema. Estas defle-
xiones son mayores que las asocladas a la fuente de radio y
camblan con las variacliones de temperatura. Este modo de operacién
no es muy usado en radioastronomia. Como en las investigacliones de
i1PS sblo son importantes las fluctuaclones de potencia de }a
fuente de radio, se puede colocar un filtro externo para eliminar

Jas pequefias fluctuaciones de la sefial.

\ FUENTE DE RADIO

SERAL

!

IWIk0 DEL SISTEHA

J

Fig.11.14 Sefial de salida para un arreglo en
configuraclén de potencia totalen funcién del
tiempo.

»
TIEMPO
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La ventaja principal de este modo de operacién es el poder
duplicar la sensibilidad para centelleo con requerimientos minimos
de partes receptoras,

11) Configuracién camblo de fase E-O.

El arreglo se divide en dos partes lguales a lo largo del
bisector N-S, y las dos mitades operan como un interferdémetro mul-
tiple. La salida del telescopio como funcién del tiempo se muestra
en la Fig. 11,15,

SERAL

: ‘/ .
h '\ e
' P (O SR )

7 U
LA SERAL. PROHEDIO i,
ES CEAO Y

Flg.li.‘ls Sefial de salida para un arreglo en
configuracién E=-O0 en funcién del tiempo.

Es importante notar que no hay una correlacién de ruldo entre
la temperatura de ruido y el nivel de referencia cero.

111} Confliguracién camblo de fase.

La antena se divide en dos partes liguales a lo largo del
bisector E-0, y las dos mltades resultantes operan como un inter-
ferémetro miltiple. La salida del telescoplo como funcién del
tiempo se muestra en la Fig. II.16.

SEfIAL

Fig.11.16 Sefial de salida de un arreglo en con-
flguracion N-S. La respuesta a la fuente de
radio c¢s positiva o negativa dependiendo de la
posiclén de la fuente de radio respecto al
patrén de franjas N-S.
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La respuesta de la fuente de radio se puede ver como una
funcién seno cuadrado positiva 6 negativa dependlendo de su posi-
cién con respeclo al patrén de franjas N-S.

Los méritos y desventajas relativos de las tres conflguracio-
nes se muestran en la Tabla VIII. Es importante notar que las
configuracliones de cambio de fase N-S y E-0, ofrecen grandes fle-
xiblidades en las observaclones de radloastronomia aunque son

mucho mas complejas y reducen la sensibllidad para el centelleo.

Tabla VI
Configuraclén Venta jag Desvenla jas
POILKCIA TOTAL £l dnhls de won- Hitn problemsn do
s1bi11ded que ¢13 Interferencia  que
y iy tun,
Rezeptor Hatrices butler de
nde stmples. Ltomofio completn,
Una matiz o Butler Problemas pare dee .
con ls mited de ele- terminsr el nivel
santor. e rererancia,

Flitros sleples pats

centellen.
CARRIO GE FASE Menor respuesta a Ine Tlens la mitad do
£ terferencla weustbilidad al cene
triteo qus (12
Ha hay correlacidin Hiln tomplejn y care
pata encor .t ane
cero de referencia. Hatriz dal doble de

tansivs qur 111

Be srguleren mejntey
£1'1ros para NS,
CANDIU RE FASE Menot respuenia & in- Tienr 1a miled de
LR terferencia. sensIbllidad al cen-

rliea que 113,

Se requleren mate)= flrcaptares sis corple

ces de la mited de Jox v caros qur UL

tamato que (1. £l dshle de eatrices
que 110,

64



[1.4.4 Control de .declinacién por cambin de fase,

El ar“reglo_de_antenas es un instrumento diseflado para
dlrecclonarse en:declinaclén y ver el. transito del clelo por el
21 ‘control . de la declinaclén de los lébulos
‘ genorados por el arrcglo de dipolos de longitud A/2 sc logra por

merldlana central

nedio de la vurlac'on de la fase de la worriente eléetrica que
lpolo del arreglo {Shelton, 1961; Moody, 1964). Si
la’ seﬁal para cada linea del arreglo se combina con dlferentes

" allmenta ca a

Incrementos ‘de rase. el lébulo principal del patrén de la antena
podréa dirigirse a diferentes puntos de declinaclén, la Fig. II1.17
muestra un'16bulo direccionado en tres decllnaciones diferentes
sobre el meridiano central correspondiente #l lugar donde se ubica

el arreglo de radlo.

AT
i e e
PR Ty

4'1inean
32 elementos

Fig.11.17 E} 1lébulo principal decl arreglo se
direcciona a diferentes puntos de declinacién,
barrlendo todo el meridiano central lo que
permite observar todas las fuentes en transito
por el cielo,
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Una de las maneras mas ampllamente usadas para controlar la
fase de la corriente que alimenta a cada uno de los dipolos del
arreglo es por médlo de la matriz de Butler, (ver capitule 'IV),
Una matriz de Butler comunmente usada consiste de acoplédores
hibridos de 3 dB que combinan de la manera mis eflclente las sefia~
les de cada una de las 64 lineas (para minimo trabajo) en 64 for-
mas poslbles para generar un conjunto de 64 lobulos con leferentes
decl inaclones que cubran el mayor rango de declinacién disponible
para la antena, ver Fig. II.17 (Shelton 1968, Shelton et. el,
1979, Shelton et. al, 1961}.

Si la separacién entre las lineas de los dipolos que confor-
man el arreglo es de A/2, no se generara una respuesta secundaria
en el patrén de la antena. Un rango aceptable en declinacién para
cualquier arrcglo de dipolos puede ser +80" < & > -10°. De las
experlenclas de Cambridge se ha encontrado que empleandeo dos
matrices de Butler simultédneamente se obtlene una cobertura
amplia del clelo. La matriz de Butler podria tener 88 lébulos cu-

briendo todo el rango de declinaclén posible para la antena,

11.4.5 Detalles de operaclén del arreglo de radio para IPS.

La Fig.11.18 muestra un diagrama para una antena
propucsta de 64 dlpolos de onda completa por linea, los cuales se
dividen en cuatro secciones de 16 dipolos rada una. Cada uno de
los 16 dipolos allmentados por una linea de transmisién termina en

un preamplificador .
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T LABOIATORID

Fig.11.18 Un arreglo de 322 N-S por 64A E-0.
Cada 16 dipolos sc conectan a un preamplifica-
dor, los cuatro prcamplificadores de cada linea
se conectan a un segundo estado de preamplifi-
cacién del cual sc envia la sefial a un labora-
torio.

La Fig.I1.19 muestra un sistema para un arreglo de conflipgura-
cién de potencia total. Cada uno de los 88 lébulos se concctan a
su propio receptor y centelleador que consiste de un variador de
frecuencia, un preamplificador de frecuencia intermedia con un
control automitico de ganancia, un detector, un filtro pasa-banda,
un multiplicador de funcién cuadrada y un filtro pasa-bajo de¢ sa-
lida.
El filtro de frecuencia intermedia puede tener un corte de 1 MHz
arriba de la frecuencia de operacién seleccionada (la antena pro-
bablemente llegue a soportar un ancho de banda de 2 MHz, en condi-
ciones de Interferencia minima). La salida de la sefial del
detector se mantiene a nivel por el control de ganancia automitico
AGC, lo cual! implica que la constante de tlempo del AGC ecu mucho
mayor que l}a del centelleo, las fluctuacliones de la sefial sencra-
das por IPS no son disminuidas por este proceso. La sefial es fil-
trada por el filtro pasa-banda, amplificada y modulada por la
funcién cuadrada, generando una sefial promedio proporcional al
cuadrado de la densidad de flujo del centelleo. El filtro de¢ sall-
da pasa-bajo elimina ligeras fluctuaclones,

La sefial de sallda producto de los B8 haces se monitoreca cada
10 segundos, el sigulente paso es un multiplexaje pasando a un
convertidor analéglico-diglital. Las sefiales diglitalizadas se cnvian

por modem teléfonico para su anidlisis y almacenaje
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MATRIZ MONITOREO
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08CHADOR MULTIPLEXOR E _J

1.5 MHz
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—] cAG A/D 16 BITS .
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l llm I'ASA IMM
j>’<. NULTIFLICALOR
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F
MAPAS D/ \
0.08 H2 CENTELLEOC
Fig.11.19 Diagrama a bloques de la configura-

ciéon de un arreglo de potencia total conside-
rando 88 16bulos detectores.
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I11. EL ARREGLO PARA OBSERVAR CENTELLEO INTERPLANETARIO EN
MEXICO.

I111.1 Justificacién de un arreglo para observar IPS en México.

La construccién de un radiotelescopio para detectar IPS en
México tiene como objetivo fundamental conformar una red de moni-
toreo de perturbaciones en conjunte con los observatorios de
Cambridge en Inglaterra y Ahemedabad en la India; lo que permitira
mejorar el estudio sistematico de las perturbaciones que viajan en
el viento solar,

El observatorio que se construye en México presenta alpunas
ventajas sobre el radjotelescoplo de Cambridge como son: frecuen-
cia de operaclén mayor, fe¢=139.5 MHz que permitird observar en
angulos de elongacién menores (emin & 20°) y con ello poder obser-
var mds cerca del Sol, que con el arreglo de Cambridge. Por la
ublcacién geografica de Méxlco el radiotelescopio observara cn un
rango de declinaclién de -30° = 5 = 60° permitiendo observar regio=-
nes del cielo no observadas por los otros radiotelescopios.

Ademas dada la ubicacién geogrifica de Méxlco en bajas
latitudes no se presenta el problema de Intenso ruido inosférico
presente en altas latitudes y considerando la longlitud para cada
observatorio: 0° para Cambridge, 72° para Ahemedabad y 260° para
México (como se muestra en la Flg.l1I1.1) se podra formar un Lrian-~
gulo de observacién, lo que permitira el barrido del cielo tres
veces por dia permitiendo la observaclén ininterrumpida de la
reglén de la Tierra hacia el Sol. Es declr; durante las doce horas
de noche en la Indla, el arreglo de Méxlco estara mirando del lado

Cambridge

Rolaclon de
is Tierra

fadia

Fig.III.1 Ublicacién geografica de los observa-
torios.
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hacla el Sol y viséversa, el arreglo de Cambridge obscrvara
durante parte de la noche de la India y parte del dia de México.

Por otra parte, la construcclén de un cobservatorio de este
tipo no es muy cara y permitird muchas posibilidades de desarrollo
tecnolégico y de lnvestigaclén espaclal.

I11.2 Descripcién del arreglo.

111.2.1 El arreglo prototipo.

La banda de frecuencia protegida asignada por 1la
Secretaria de Comunicaclones y Transportes (SCT) para la operaclén
del radiotelescoplo es de 138.9 MHz a 140.4 MH2, con frecuencla
central fec = 139.65 MHz. Esta banda de frecuencia se garantiza
Jibre de cualquier interferencla naclonal y extranjera y se reser-
va exclusivamente para operacién del radlotelescoplo.

Actualmente su construcclén estd en su primera etapa, que
consiste de un arreglo prototipo que se construye en las
intalaclones del Campo 3 de la FES-Cuautitlan, Este arreglo proto-
tipo contara con todas las caracteristicas de operacién del arre-
glo final, pero con un nuimero menor de dipolos, asi{ como con un
arca efectiva de trabajo menor a la del arregle final.

Considerando el factor de eficiencia n = 0.8, determinado ex-
perimentalmente en Cambridge, el area efectiva minima para el
arreglo prototipo es de:

7Q = mSt = (0.8)(8.6m}(103.2) = 710.016 m®
donde t = 4A

S =12t

La apertura geométrica del arreglo pliloto es de aproximada-
mente 825.6 m° y cuenta con un numero de lineas E-O dado por:

2t 2(8.6}

A 215
donde A es la longitud de onda correspondiente a la frecuencia de

operacion (A = C/f, C es la velocidad de la luz, C = :!xlO‘g m/s).

New = = 8 lineas

El numero de lineas E-0 determina el nimero de 1lébulos prin-
clpales a emplear para barrer en declinaclién el meridiano central

y observar el translto de las fuentes de radlo estelares. Por lo



tante para el arreglo prototipo este nimero es de 8 lébulos
principales, con lo que se espera detectar alrededor de 60 fuentes
de radio que permitirén hacer callbraciones de todos los sislemas
que conforman el arreglo final.

El nimero de dipolos dé onda :completa‘por linea E-0 es:
Diin = S/A'=103.2/ 2.15 = 48

El numero total de dipolos parf-; el arreglo prétotlpo es :
25t 2(nQ) ©  2(710.02)

—- = = 38
A% o.e?  o.8(2.15)?

El diagrama de la Fig. III.2 indica las medidas de una antena

Npru!. =

unidad de cuatro dipolos de los 4096 que formardn el arreglo
final. Cada dipolo es de alambre de cobre AWG #10 y tienen una
longitud de 90.5 cm; las lineas de transmisién son de tubo flexi-
ble de cobre con didmetro de 1/4 pulgada.

1 4N |

> — e

Fig.111.2 Dimenslones de una antena unidad de
cuatro dipolos.

La Fig. 111.3 muestra el diagrama general del arreglo proto-
tipo en el cual cada grupo de 12 dipolos se conecta a un preampli-
ficador “nivel 1" y posteriormente un segundo preamplificador
“nivel 2", los combina y los alimenta a una matriz de Butler que
proporciona los camblos de fase.

Los preamplificadores de RF donde se amplifica la sefial con
una ganancia de 10 a 30 dB se muestran en la Fig.I11.4. Es
importante mencionmar que toda la electrénlca utilizada ha sido

disefiada en U.S.A por Lee Careway asesor técnico del proyecto.

7



PROTOTIPC DE OBSERVATORIO PARA "1'S*

o+ 1D .+ woroos e . taoeans e arumiey

PRIMEN
MIVEL PREAMPLIFICALONES

AT
" UUTLER -

SEGUNDO NIVEL

U LINEAS ESPACIADAY Wz "

e T T T T T ‘2 1

Fig.111.3 Diagrama general del arreglo proto-
tipo. .

IR RPIHS

Flg.111.4 Diagrama de los preamplificadores de
primer estado.
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I11.2,2 El arreglo final.

‘El arreglo final tendra una apertura geométrica minima
de trabajo dada por:

: 7A = 7mab = 0.8(137.6)(68.8) = 7573.5 m°
y una apertura geométrica de « 8806.4 n?.

El numero de lineas E-O para el arreglo flnal es:

Nnn = 2b/A = 2(68.8)/2.15 = 64
El nimero de dipolos de onda completa por linea es:
D“n = a/A = 137.6/2.15 = 64
El nGmero total de dipolos del arreglo final es de:
N=2 absa? = 2 aA%0.82% = 4096

El arreglo final contard con 64 lébulos detectores controla-
dos por una matriz de Butler, lo que permitira tener un barrido en
declinacién de -20° = § = 60° sobre el meridiano central obtenlen-
do de ecsta manera una buena observaclén de las fuentes de radio en
transito por el clelo. Con el arreglo final se espera detectar
alredededor de 5000 fuentes de radio estelares las cuales se
selecclonaran las 1000 de mejor resclucién para formar la rejllla
de deteccién.

La construccion del arreglo se realizara después de probar el
arreglo prototipo y obtener resultados positivos, un factor impor-
tante para su construccién es su ublcaclén pués debe ser un lugar
bastante alejado de la civilizacién, fuera del alcance dec todo
tipo de interferencia, la Fig.III.5 muestra las dimensiones del

arreglo final donde se Indica la parte que conforma el arreglo

prototipo,
% [F
83 ARREGLO PROTOTIPO
L] N
- .|
¥82 >
4y

ARREGLO FINAL

i

- A=

Fig.111.5 Dimensiones de los arreglos prototipo
y final.
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111,3 Prucbas.

111.3.1, Prueba del terreno.

Para hacer una prueba de ruide en el terrenoc donde
quedara ublcado el arreglo final se construyé una antena yagi.

Una antena yagl es un arreglo lineal de elementos parasitos,
en donde un elemento parasito es aquel que recibe su exitacidn por
el acoplamiento del campo de 1los elementos directores. Estas
antenas se caracterizan por su popularidad, alta ganancia vy su
gran directividad., En la Fig.111.6 se muestra la antena consiruida
asi como sus elementos y medldas.

Donde Lr = 0.5A es el elemento reflector.
[. = 0.47A es el elemento impulsado o dirigido.
Lo = 0.43A son los elementos directores,
So = 0.30A separacién entre elementos directores.
Sn = 0.25A separacién entre reflector y el clemento
dirigido.
Para el caso del observatorio
A = C/f = (3x10° m/s)/(139.65x10° e/5) = 2.15 m
Entonces las medidas para la antena de prueba son:
Lr = 0.50A = 1.075 m
L =0.47A = 1.0105 m
Lp = 0,432 = 0.9245 m
Sp = 0.30A =0.645 m
Sk =0.25 =0.5375m

i

Flg.I11.6 Antena yagl de seis elementos y sus
dimensiones.
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111.3.2 Conceptos de lineas de transmisién y ondas que viajan.

El voltaje y la corriente a lo largo de una linea de

transmision son funciones de la poslcién y el tiempo. Para una

excltaciéon senoidal, el voltaje y la corriente instantaneos pueden
expresarse en la forma:

vix, t) = Re (V(x) e¥¥%)
Lk, t) = Re [1(x) ed¥)
donde Re es la parte real y las cantidades complejas V(x) y I(x)
son fasores y expresan las varjaciones del voltaje y la corriente

en funcién de la posicién a lo largo de la linea de transmisién.

{.as ecuaclones diferenclales que satisfacen esos fasores son:

a®vix)
— -V =0
dx
i),
2 7 I(x) =0
dx
donde 7 es la constante compleja de propagacién dada por:
y=a+ JB = ((R+ LG + juC)1*?
y « es la constante de atenuacién en nepers/m

8 es la constante de propagacién en rad/m
R, G, L y C en unidades de longitud.

Las soluciones de las ecuaciones diferenciales son

Vix) = A e 4+ g™ (A)
A B
100) = —= X > o (B)

donde Zo, es la impedancia caracteristica dada por:

R + Jul]1/2
20 = |—————
G + JuC

Las ecuacliones (A) y (B) representan el voltaje y la corriente a
lo largo de la linea de transmisién como un par de ondas viajando
en direcclones opuestas, con velocidad de fase Vp = w/8 y decre-—

X 5 ™, La onda ¥ =

clendo en amplitud de acuerdo a e
e IB% o 1a onda incidente y e = % % 12 onda reflejada
y fBx se conoce como longitud eléctrica de la onda.

Para una linea de transmisién de impedancia caracteristica Zo

terminada en una carga ZL como sSe muestra en la Fig. 1I1L.7, el
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coeflcliente de reflexién se define como

k2.3
Be B
= o — o2¥X 27x
I(x) o = = To €

donde o es el coeficiente de reflexién de la carga
) Fo = T'(0) = B/A

Zintx)

L 220
oL &0

Fig.111.7 Linea de transmisién terminada en una
carga 2..

Por lo tanto la onda reflejada puede escribirse como ATec?® Yy

entonces
V(x) = Ae?® 4 Be™ = Ale™* + roe?™)
A B A
AN SR ¢ SR ¢ 7%
I(x) = Zs © Zo © Za (e Toe’ ™)

La impedancia de entrada de una linea de transmislén en

cualquier posicién x se define como:

v(x) e ™™ 4+ o &

2 (x) = =2

N 1{x) o oYX po X

donde T se calcula usando la condiclén Zm(D) = ZL
1 +To ZL - Zeo

Entonces ZL = Zo T-Tt. 6 To = 2L+ 2o

Obs#rvese que cuando 2L = Zo, To = 0; es decir, no hay reflexién

en una linea terminada apropladamente.
Sustituyendo Mo y si x = -d en Zm se tiene:
2L + Zo tanh yd
2ipld) = 20 I tanh vd
La sustitucién de x por x = -d se hace para medir distancias
positivas a partir de la carga hacla la fuente,
En general para una linea de transmisién sin pérdidas
x=0
7= JB

B=wvlC
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v o= ey
P

A= Vp/T
vix) = pe IBX 4 pelfx
A B

= o IBX L IBx
1(x) 7. © Zs ©
z = (LC)'?

Observe que Zo es real y la lmpedancia de entrada ZiN en una
linea de transmislén sin pérdidas puede expresarse en la forma
2L + J2o tan )
Zo - JZL tan fid

Las ondas que viajan en direcciones opuestas en una linea de

2.,(d) =20

transmisiéon producen un patrén de onda estaclonaria, de
Vi) = Ale™® + 1o ™)

El valor miaximo del voltaje a lo largo de la linea es:
IV(x) lmax = FAI(1 + {Fal)

el valor minimo es:
IV (x)}imin 1AI(1 - {Tel)

y el VSWR (razén de onda estacionaria de voltaje):

IV (%) Imax 1+ Tl

VSHR = VG0 min © 1 - 1Te]
VSHR - 1
° ITol = Vgum + 1

Para una linea de transmision con Te = 0 y Zm = Zo, VSWR =1
en una linea de transmisién acortada (ZL = 0), To = ~1, VSWR = m y
la impedancia de entrada Zu(d) esta dada por:

Z“(d) = JZo tan fid
En una linea de transmisidén en clircuito ablerto 2u = w, To=1

VSWR = » y la impedancia de entrada Zoc estd dada por:

Zoc(d) = -JZo cot fd
Otro caso importante es la linea de transmisioén de cuarto de onda
(conocida como transformador de cuarto de onda), con d = aA/4. La
2, es: Lz v =z
Esta ecuaciéon muestra que para transformar una impedancia real,
2L, a otra impedancia real dada por Zm(A/ll) puede usarse una

linea con impedancia caracteristlca

1z
Zo = [ZXN(AM) ZL]

77



111.3.3 Parametros S.

Introduciende la notacién V'(x) = A e 7%

y V(x) =B

e?™ donde ¥ = JB para una linea de transmisién sin pérdidas se
tiene
V(x) = V' (x) + V7 (x)
. - Vix)  Vx)
y Hx) = I'(x) ~ 1 fx) ="z " Tza
vVix)
y T{x) =

.
Donde I's = ['(0) = V7 (0)/V'(0) es ;& coeficiente de reflexién de la
carga.
Introduciendo la notacién normalizada
Vix)
20

vix) =

519

1(x) =V 20 1(x)

+

Vi)
a(x) = /T
vI(x)
y b(x) =

3

podemos escribir:

vix) = a(x) + b(x)
i{x) = a(x) - b(x)

b(x) = I'(x}(a)
Ahora, si en lugar de una linea de transmisién de un puerte
tenemos una red de dos puertos como se muestra en la Fig. III.8,
con una onda inclidente a1 y una onda reflejada b‘ en el puerto t,
y una onda incidente a, y una onda reflejada b2 en el puerto 2,
podemos generallzar b(x) = I'(x)a(x) y escribir
by =853 * 5,2

1 2

0 cn forma matriclal
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Puerto 1 Pusrto 2

Fig,I11,8 Ondas incidente y reflejada en una
red de dos puertos.

Observe que a,, az. b1 y bz son los valores de las ondas
incldente y reflejada en posiclones especificas denotadas como .
puerto 1 y puerto 2 (Fig.111.8).

£l término S”a‘ es la contribuclén en la onda reflejada de-
bida a la incidente a en el puerto 1. Similarmente, S:zaa repre-
senta la contribucién en la onda reflejada bI debida a la onda
incidente a,

A los pardmetros S”, S:z' Sz\ y S22 que representan los
coeficientes de transmisién y reflexidn en un circuito de dos

puertos se les llama parémetros de dispersién. A la matriz
Sn 512
[s) =
Szx Szz
se le llama matriz de dispersion,

Los parametros S se definen como:

b
1
S“= 5 a =0 Coeficliente de reflexién a la entrada
1 2 con salida terminada apropiadente.
b
2
S21 a a =0 Coeficiente de transmisién hacia ade-
lante con salida terminada aproplada-
mente.
b
2
522 = a =0 Coeficlente de reflexién a la salida
2 ' con entrada terminada apropiadamente.
b\
2= A la =0 Coeflciente de transmisién hacla atras
2 2 con entrada terminada apropladamente.

™ ESTA TESIS HD DIRE
SALR BE LA BiBLIGTECA



La ventaja de usar parametros S es que pueden medirse usando
terminacién apareada. (V-gr, haciendo a = 06 a, = 0). Por ejemplo
para medir S”, medimos la razén h'/a1 en e} puerto de entrada con
el puerto de sallda terminado apropiadamente, es decir; con a= 0.
La terminacién del puerto de sallda con impedancia igual a la
impedancia caracteristica de la linea de transmisién produce a= 0
porque una onda incidente sobre la carga sera absorbida totalmente
Yy no regresara energia al puerto de salida; esto se ilustra en la

Fig. 1IL.9.

=0 — 0
l P | T .
—_— —
Clreullo o rad by
Z de dos 2oz

rlos
b, oue

Pusro 1 Pusrto 2

Fig.I1I1.9 Procedimiento para medir Sii. Las im-
pedancias caracteristicas de las lineas de
transmisién son Zol y zoz'

Obsérvese que la impedancia de sallda del circuito Zout no
esta apareada a 202. En efecto es raro que Zout= 202, perc con
2L= 202 se cumple la condicién az= 0. Para mediclones en el puerto
de entrada se aplican consideraciones similares. También, las
impedacias caracteristicas de las lineas de transmisién general-

mente son idénticas (v-gr 2°‘= zuz]‘
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111.3.4 El analizador de redes.

El HP8751A de la Fig. 111.10 es un analizador de redes
vectoriales de 5 Hz a 500 MHz- para parametros de reflexién y
transmisién, integrado por una fuente de RF sintetizada de alta
resolucién, un canal dual y un receptor de tres entradas para
medir y representar magnitud, fase y una serle de retrasos en las
respuestas de circultos de RF activos y pasivos. Dos canales de
exhiblcién independiente y una panatalla de color CRT muestran los
resultados medidos en uno o ambos canales en formato de varios
tipos de coordenadas:

1) Coordenadas rectangulares: magnitud, logaritmica o lineal,
fase, fase expandlda, retraso de grupo, SWR, real, Imaginaria,
fase y magnitud logaritmica, retraso y magnitud logaritmica.

11) Coordenadas polares: con amplitud lineal o logaritmica,
fase, marcas real e Imaginaria.

111) Carta de Smith: normal o inversa con amplitud lineal o
logaritmica, fase, R + jX, G + JB o marcas real e imaginaria,

Las funciones de mediclén se seleccionan con un panel de
teclas y menus.

‘La traza matemdtica, el promedio de datos, la suavizacién de
la traza, el retardo eléctrico y su mayor exactitud preoporclonan
perfeccionamiento y flexibilidad en la medicién. La mayor exacti-
tud de los métodos de normalizazcidén de datos completan la correc—
cién del error vectorial en los puertos uno o dos. La correccién
del error vecterial reduce los efectos de directividad del
sistema, respuesta en frecuencia, fuente y carga de ajuste e
intercomunicacién.

En comblnacién adecuada con su equipo de prueba y accesorios,
el anallzador ticne la habllidad de hacer mediclones completas de
reflexién y transmisién en impedancias de 50 Q y 75 Q.

El analizador puede medir especificamente niveles de potencia
amplitudes de frecuencia de IF, puede reducir automatlicamente el
tiempo de barrido tanto como sea posible para el ancho de banda de
IF, numero de puntos, modo de promediar, rango de frecuencla y
tipo de barrido; puede medir y represenar dos trazas por canal o
cuatro trazas usando los dos canales. Ademas, muestra de valores
estimulos do frecuencla y potencla para cada canal independiente-
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mente.

Fig. 111.10 E1 anallzador de redes vectorlales.

Caracteristicas generales.

Rango de frecuencia 5 Hz a 500 MHZ
Resolucion 1 miz
Rango dinamico > 110 dB
> 130 dB con barrido de lista
Exactitud dindmica 0.05 dB de magnitud
0.3 fase en grados
Nivel de ruldo -130 a 0 dB
Marcadores 8 marcadores por canal
Tlempo de medlclén . 0.4 ms por punto (4 kHz IF BW)
’ : 2 a 801 puntos PSR

Resoluclén del nivel de potencla de ll.da

Ancho dé bahda o { ;
SO "2 Ha, 20. nz, 200 Hz, 1 Kilz, 4 Kiiz
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I11.3.5 Sintonlzacién de un dipolo.

La Fig. TII.11 muestra las dimensiones del dipolo de
prueba, para su sintonizacién se le hilcleron cortes de igual
magnitud (5 cm) en ambos extremos obteniendo los resultados de la
Tabla 1I1.1,

{ tre2aem ~—I
F_.L T —
8cm
—
V2

L

Fig. 111,11 Dipolo de prueba y sus dimensiones.

Tabla III.1
Lt {m) fr (MHZ) Z (kQ)
2.34 131.5 1.39
2.24 134.5 1.20
2.14 137.5 1.50
2.04 140,125 0.84
1.94 143.0 1.38
1.84 146.0 0.93

A partir de la tabla sc puede concluir que el dipolo.cuya
frecuencia de resonancia es fr = 140,125 MHz es el que mas se
aproxima a la frecuencia de operacidén del arreglo. La frecuencia
de resonanclia es el promedio de las frecuencias de mixima ganancla
que se muestran en la Flg. 111.12, esta figura muestra la respues-
ta en ganancia contra frecuencla para tres diferentes dipolos:

a) Dipolo de longitud total Ln.= 2.14 m y frecuencia de reso-

nancia fr = 137.5 MHz.
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b) Dipolo de LL= 2.04 m y una fr = 140,125 MHz, semejante a
la frecuencia 6ptima de operacién del arreglo.
c) Dipolo de Lt= 1.94 m y.una fr = 143.0 MHz.

&

ST
‘/"T’\'\f

O TS M 110 s 130 . 460 170 JU 310 230 60
T R Mz
) mresuencte i v e wic

=7 Frecuencia Pined 72 ® Int Mt
Frecuancis du resnsncis Fa v 137.0 Wil

FVATTA A
/ WY

LY RUSIG DU -

£

P e N M

)
St T 80 10 e 130 70w me o oo 200

Fig.11].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
c} L=1.94 m.

84



1V. DISENC DE LA MATRIZ DE BUTLER PARA EL ARREGLO DE MEXICO.

IV.1 Definiclén.,

La matriz de Butler es una clase de circulto que
consiste de Juntas hibridas y cambliadores de fase, y que ha sldo
aplicado extensamente en arreglos de antenas desde su concepcién
en 1959. La matriz consiste de N puertos de entrada e igual nuimero
de puertos de salida o elementos de radiacién, en la cual una
sefial en cualquier entrada produce exitacién de igual magnitud en
todos los puertos de sallida, pero con diferencia de fase constante
entre ellos, resultado de la radiacién en clerto &ngulo del

espacio.

1) La matriz de Butler tiene 2" entradas y 2" salidas,

P

(en general puede tener :-1l b" cP... entradas y salldas).

2} Tlene (N/Z)logzN Juntas hibridas, donde N=2P (p es un
enlerol.

3) Las salldas son la transformada de Fourler de las entradas

4) El esquema de una matriz de Butler es idéntlico al de la
FFT. (Transformada Raplda de Fourier).

Una matriz de Butler convenclional puede formarse usando un
acoplador hibrido simétrico de 3-dB. Cada matriz puede usarse como
un bloque de construccién para uno més grande. Las configuraciones
son simétricas alrededor del eje longitudinal que divide los puer-
tos de entrada y salida en dos mlitades, excepto para los mis

_ pequefios que no son simétricos en la mitad de la trayectoria entre
los puertos de entrada y salida. Las Fig.IV.1 y 2 llustran las
tres matrices de Butler mas pequefias y confirman estas
caracteristicas de simetria. Esto es, los puertos de allmentacidn
corresponden a un plano focal, y las salidas corresponden a la
'reglén de colimacién. Es posible la operacién de la lente en la
direcclén inversa rearreglando los puertos de entrada y sumando
cambjos de fase aproplados en algunos de los puertos de entrada.

Sin embargo, ademds de las caracteristicas del lente bidireccional
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de!l circuito, el circulto no puede exhibir simetria fisica entre
los puertos .de entrada y sallda, Es evidente que una matriz
slmétrlca en el"eJe central entre los puertos de entrada y sallda
es deseable. Una’ matrlz asi puede cortarse en el plano de simetria
tal- que los puertus de entrada y salida sean Indénticos, De esta

manera:la’ mltad de la matrlz corresponderd a un slstema tipo

reflexlén.

ual las posiclones de alimentaclén estan en el

plano ‘de apertura

Fig. IV.1° Matsiz dé Butler para N=2 Fig. IV.2 Matriz de Butler
“puertos’ de-entrada, N=4 puertos de entrada.

Para un ordenamliento aproplado de los puertos de sallda, todas las
distribuciones de fase son lineales. Esto es, si los puertos de
sallda se numeran n=1, 2, 3, ..., N, la diferenclia de fase entre
los puertos n y n-1 es constante para toda n. Esta constante es
diferente para cada puerto de entrada, Si los puertos de entrada
se numeran como m=l, 2, ... , N, la diferencia de fase puede
expresarse como:

ap = ¢+ 2nm/N
donde ¢D es una constante seleccionable, fl)a para toda m. La
transferencia de fase desde el puerto m hasta el puerto n puede
expresarse como

¢mn = ¢n + n(¢u + 2nm/N)
donde ¢m es una constante selecclonable para cada valor de m.

El valor de d)n generalmente queda determinado por la aplica-
cién deseada de la red. Note que wo puede alterarse a algun valor
deseado para alguna red dada simplemente agregando un conjunto
aproplado de camblos de fase incrementando linealmente en los

puertos de salida. Si los puertos de salida se conectan a un arre-
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glo llneal de antenas la distribucién de amplitud uniforme y fase
generada por cualquier entrada producird un patrén de radiacién
directiva de la forma

sen N(u - po)

E(u) = N sen(p = pa)
donde g = 2nd senB/A, con

d = separacién entre elementos

A = longitud de onda

8 = angulo relativo a la normal del arreglo
y donde po = 2nd sen Oo/A = A¢m, ¥ B0 es la direccién del rayo.

El sistema resultante consiste de un arreglo de N elementos
conectado a una matriz Butler de 2N puertos con N puertos, cada
uno de los cuales produce un rayo. Se puede mostrar que los
patrones de antena multiple forman un conjunto ortogonal, como lo
hace la distribucién de salida del arreglo. Un rayo corresponde a
una distribuclén de apertura y a un puerto de entrada particular.

La Fig.1V.1 muestra la configuracién de un acoplador hibrido
direccional de 3~dB, que tiene cuatro puertos y N=2. Las entradas
1 y 2 forman dos rayos en las direcciones B= + 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 uo= + 457 + 135°. En general, pueden
formarse redes con mayor numero de puecrtos 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 puertes de entrada. Primero reconocemos
que una matriz de cuatro puertos de entrada (N=4) transforma cua-
tro enlradas en cuatro rayos diferentes distribuldos uniformemen-
te en un espacio p. Por lo tanto inicialmente necesitamos cuatro
bloques (cada bloque es una matriz de cuatro puertos) conectados

como se muestra en la Fig.1Vv.3(a). Las salidas del bloque 1 se
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vuelven las salidas 1, S, 9 y 13, y las del bloque 2 se vuelven
las salidas 2, 6, 10y 14, ete. Un renglén adicional de matrices

ENTAADAS

b}

Fig.IV.3 a} Primer renglén de una matriz de
Builer usando matrices de cuatro puertos como
bleques de construceion. b)Matriz de Butler de
16 puerios,

de cuatro puerios es necesarlo para combinar las entradas de esos
cuatro bloques. La conexién para esas matrlces en 1los bloques del
primer renglén se muestra en la Fig,IV.3(b). Las primeras entradas
de los cuatro bloques en el primer renglén estan conectadas al
blogque 1 del segundo renglén, y formadas las cuatro entradas: 1,
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5, 9 y 13, Pugsto que las direcclones de los rayos apuntados (o
gradlente de fase) de la matriz de 16 puertos son diferentes a los
de 'la matrlz_ de cuatro puertos, el camblo de fase adicional debe
prever ‘la cémposlclbn de esta diferencia. Por ejemplo la entrada 1
del blc'que\_vuene un gradiente de fase de —450. pero en una ma-
Lriz‘ gie lé ‘puertos el gradiente de fase de la primera entrada es
T de —i{.zs". Para explicar esta diferencla son necesarios cambios
dg_ fase de 33.75° de 67.5° y de 101.25° para la segunda, tercera
y cuarta lineas de salida del primer blogue en el segundo renglén
respectivamente, Las entradas de este bloque ahora forman rayos
apuntando en las direccieones u, = -11.25°. 101.25 168.75° Yy
78,75°. Fases similares adicionales son necesarlias para los blo-
ques 2, 3 y 4 del segundo renglén. Las lineas de entrada del cir-
cuito general quedan entretejidas simétricamente con las lineas de
sallida.
En general, el bosquejo de la matriz de una red y sus
conexiones puede ser descrito por el siguiente procedimiento:

1) El producto del nimero de bloques de matriz de cada
renglén y el numero de puertos de entrada en cada bloque de matriz
es igual al numero total de puertos de entrada.

2) Sean los renglones numerados 1, 2, . . ., P. y los bloques
del l-ésimo renglén tienen Ll puertos. El numero total de puertos
en la matriz es tl = IIL!Ll y el numero de bloques en el 1l-ésimo
renglén es Mx= ﬂlZ‘L). donde la prima indica que el factor para
J=1 es omitido.

3) Puede establecerse una varledad de procedimientos para
interconexién de bloques en renglones suceslvos sobre todas las
matrices ecxactaomente andlogos a la varledad de diagramas de
flujo disponibies por la FFT. Aqui describimos wun procedimlento
simple: Los renglones a ser conectados son 1 y 1+#1; los tamafios de

bloque son Ll y L y el numero de bloques en cada renglén son

1+’

M‘ ¥y an' donde LlH‘=Lh‘M‘ﬂ= N. Las salldas de los bloques en

el repglén i1+l se conectan a las entradas de los bloques en el
renglén 1 los cuales se numeran secuenclalmente desde 1 hasta N.
Las salidas del primer bloque en el renglon i+l estan conectadas a

las entradas 1, M 1, 2M _+1, etc, Las salidas del segundo

+
141 141
blogque estan conectadas a las entradas 2, N‘HOZ. ZM“‘*Z. etc. En
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general, las salldas en el j-ésimo blogque en el renglén 1+1 se
conectan a las entradas J+kMM. donde k tiene valores desde k=0
hasta L, -1.

ie1

4)Ahora es necesario determinar los cambios de fase en la
linea de transmisién que deben sumarse para asegurar la colimaclén
del rayo para todos los puertos de entrada. Para los bloques del
primer renglén que tlenen Ll puertos, las direcciones del rayo
cuando uno de esos bloques se conecta a un arreglo de Ll elementos
(s} Ll es par) son po = #n/L1, %3n/L1, etec, con una separaclén
para p de 2a/Lt. S1 Li es impar, pe=0, #2r/L1, 24n/Li, etc. Puesto
que los puertos de salida de los bloques del primer renglén estan
alimentando a los elementos con separaciones incrementadas por un
factor de Mi, el maximo del rayo esta en po=tn/MiLi, #3n/MiLs,
etc.; se ve que a partir de un bloque Unico los rayos exhiben

lébulos discordantes.

La modificacién de las matrices a una forma de reflexién
simétrica se reallza en tres fases. Primero, el circuito debe arre
glarse de modo que los acopladores hibridos y las lineas de !nter-
conexlon sean simétricas alrededor de la linea medla de la matriz
sin considerar ningunc de los cambladores de fase en las lineas de
Interconexion. Segundo, es necesario un esquema para modiflicar los
cambiadores de fase y archivar la simetria alrededor de 1la linea
media de la matriz. Finalmente, es necesario un método por el cual
la matriz pueda cortarse en dos.

El método para obtener simetria topolégica se basa en la ne-

. cesidad de un arreglo fljo de los puertos de salida, determinado
por las distribuciones de fase de salida, con el arreglo natural
de acompafiamiento de los acopladores de salida. Esto nos permite
arreglar las entradas y los renglones de entrada de la misma for-
ma, como s¢ muestra en la Fig.IV.4 para la matriz de 8 puertos. El

slguiente paso es determinar las locallzaciones para el renglén
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intermedio de hibridos. Por el promedic de las posiciones se
ajusta la localizacién de los hibridos generales tal que las lon-
gltudes de las lineas correspondientes sobre los puertos de entra-
da y salida de los hibridos sean las mismas. Ahora es necesarlo
modificar los camblos de fase de tal manera que el circulto sea
completamente simétrico alrededor de la linea media. Es necesarlo,
primero, encontrar un grado de libertad adiclonal ademas del usado
en la matriz conveclonal de Butler. Esto es, todos los cambios de
fase fueron insertados en el Interior de la red, pero no existe
una razén por la cual camblos de fase adiclonales no puedan ser
insertados en ambas salldas y cualqulera de los coples de salida
no pueden ser insertados en ambas salldas y correspondientemente
en ambas entradas de las lineas de transmisién a cualquiera de los

coples de entrada.

L‘ 1 1
e e

=

P .
s 4 Gy T y
¢ A Le A N

Fig. V.4 Matriz de Butler simétrica de ocho
puertos.

Con este grado de libertad sumado ahora es posible promedlar

los camblos de fase localizados simétricamente en el interior de
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la matriz de la Flg.1V.4. En la red de la Fig.IV.4., los cambios
de fase extertores a 45° en la mitad 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 compensacion del camblo de fase a sumarse en las entradas y
salidas de la matriz. Nétese que al sumar un camblo de fase a una
linea de entrada de un hibride no altera el gradiente de fase
relativo producido por ese hibrido..

El objetivo con matrices mds grandes es generarlas por algun
procedimiento que no incremente la complejidad de la matriz que
incremente el tamafio. Por ejemplo, una matriz Butler convencional
con N puertos puede formarse a partir de des de las sigulentes
matrices mas pequefias con N/2 puertos mas un renglén de acoplado-
res hibridos. Es posible tamblién recurrir a técnlcas de construc-
clén de bloques para matrices simétricas. La Fig.IV.5. muestra
tres disposiclones para una matriz de 16 puertos, con todas las
L‘=2. La Fig.IV.5(a) es la disposicién para cuatro renglones de
acopladores hibridos, cn esta disposici6tn hay dos o tres grados de
libertad en el ajuste del camblo de fase. En la Fig.IV.5(b) se
usan dos renglones de redes de cuatro puertos. La matriz de la
Fig.IV.5(c) tiene un renglén intermedio de redes de cuatro puertos
los renglones superior e Inferlor son de acopladores hibridos.
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Fig.Iv.5 a) Matriz slmétrica de 16 puertos
usando cuatro renglones de acopladores
hibrides. b) Matriz simétrica de 16 puertos
usando bloques de construcclén de cuatro
puertos. c¢) Matriz simétrica de 16 puertos
usando un renglén de cuatro puertos y dos
renglones de bloques de construccién de dos
pucrtos.



tEn general, cualquler matriz Butler puede reallzarse por una
cun“ggraclbn cualquiera de dos renglones, (Flg.IV.5{b)}, o una
configuracién de tres renglones (Fig.IV.5(c)). El método para dos
renglones se aplica a redes con 2°" puertos. Para redes con 2°"'!
puertos son necesarlos tres renglones, y el primer y tercer
renglén pueden usar L’= Lf 2 acopladores, Para una confliguracién
de dos renglones, la topologia es automiticamente simétrica, Para
los casos de dos y tres renglones, una serie de cambios de fase de
compensaci6n pueden sumarse a la simetria establecida. En el caso
de dos renglones, se inserta en las lineas que conectan los
renglones de los bloques como se muestra en la Fig,IV.S5({b).

IV.4 Corte de la matriz Butler para hacerla reflectiva,

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 numero 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 alsla inevitablemente de la otra parte si el
corte es una simple rotura en las lineas de transmislén o compo-~
nentes. Sin embargo, esto nos permite examinar qué puede hacerse
con matrices mas slimples y entonces qulzi intentar extender el
procedimiento a algunas mas complejas. La matriz mas simple es,
por supuesto, el acoplador hibrido de 3 bB por si mismo. La linea
media de simetria pasa a través del centro del acoplador y es aqui
donde el corte deberia hacerse. La cuestlén es qué mitad estd
constituida de un acoplador de 3 bB. En la Fig.1V.6 se ve que un
acoplador de 3 dB direccional puede reemplarse por dos acoplado-
res direclonales de 8.3 dB, en cascada, resultandoc que la linea
media ahora cruza las dos lineas de transmisién que unen el aco-
plador de 8.3 dB. Por lo tanto, la mitad de la matriz para el caso
mas simple, es simplemente un acoplador de 8.3-dB con salldas en

circulto ablerto,
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Fig.1V.6 Acoplador hibrido de 3-dB construido
como cascada simétrica de dos acopladores hi-
bridos de 8.3-dB. a) Operacién de acopladores
direccionales de 3-dB. b) Acopladores de 3-dB.
c) Circuito cquivalente a la mitad de un
acoplador de 3-dB.

S1 consideramos la matriz de Butler de cuatro puertos mostra-
da en la Fig.IV.7(a), la linea de simelria para este caso pasa a
través de lineas de transmislén interconectadas entre acopladores
direcclonales. Se ve que sl esas lineas son simplemente cortadas,
el resultado son dos acopladores alslados de 3 dB con sallda;s en
clrcuito ablerto. Se ha encontrado que la unica alternativa es
emplear las dos lineas de transmisién que cruzan en la linea media
como se muestra en la Fig.IV.7(b).
La regla general que emerge de esos ejemplos simples es que las
lineas de transmisién y los acopladores estdn cortados sobre la
linea media de simetria de la matriz, pero algunas lineas o
componentes que estan cruzadas o superpuestas en la linea media no
estan en circulto ablerto sino que se emplean conjuntamente, Un
resultado posterlor de la aplicacién de esta regla se muestra en
la Filg.1V.B para N=8.
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Fig.1V.9 Diagrama de la matriz de Butler indi-
cando el procedimiento de disefio. La diferencia
de fase entre los elementos de radiacién para

la N-ésima entrada es yn, donde ym=2nd/Acosa =
* 2n(2p-1/2N) radianes.
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Flg. IV.7 Media malriz de cuatro puertos 1llus—
trando el método de corte. a)} Matriz simétrica
que indica el corte deseado. b) Matriz resul-
tanle después dc hacer el corte.

Fig.IV.8 Matriz reflectiva de ocho puertos.
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Fs posible verificar la operacién de esas redes rastreando la
trayectoria de la seflal desde cualquier puerto de entrada a través
del circulto a todos los puertos de entrada. Un resultado de esta
cper_aclbn reflectiva es que 1/N de la potencia de entrada regresa
al ‘puerto de entrada, por el mal apareamiento. Por consiguilente,
la ‘razén de voltaje de entrada de onda estacionaria (VSWR) de una
matriz reflectiva esta dada por

/T#l
V-

1V.S5 Disefio sistematico de 13 matriz Butler para un arreglo de 64

elementos.

La matriz de Butler puede trazarse de diferentes formas,
puesto que el procedimlento de disefio depende del arreglo es
esenclal que se dibuje de la manera ilustrada por la Fig.IV.9. El
punto esencial de esta disposicién es que, después de pasar a
través de una columna de hibridos la primera linea desde la
entrada vuelve al renglén que contiene la entrada. Por
consiguiente, todos los cambladores de fase y los elementos de
entrada y salida asoclados cada uno con la primera linea estéan
situados en el mismo renglén.

Las posiciones de los cambiadores de fase y sus camblos de
fase en grados quedan completamente determinados wuna vez
especificado el nimero de elmentos de radiacion N.

En este procedimiento se bosquejan la relaclones entre los
cambiadores de fase y sus locallzaclones, y las diferencigs de
fase entre los elementos de radiacién wn para varias direcclones
del rayo.

La diferencia de fase entre los elementos de radiacién para
una matriz de Butler con N elementos de radlaclén y para la

p-ésima locallzaclién del rayo esta dada por

2nd 2p-1 2p-1 .
wn= 3 cosa=:'—2N—2n rad = N ® 180
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donde la diferencia de fase, wn es mas o menos dependiendo de si
el rayo esta al costade derecho o 1zquierdo respectivamente.
{ver Fig.IVv.10).

Fig. IV.10 Fase de un elemento mostrando la ra-
diacién para el dngulo a.

A partir de esta ecuacién el valor de wn en grados, puede
calcularse para todos los valores de p, pero solo es nececsarlo
calcular para (p=1). Las entradas para dos rayos adyacentes en p=1
se locallzan en los dos puertos de entrada extremos en la columna
de entradas, Ahora consldérese la columna de entradas dividida en
grupos de dos, cuatro, ocho, etc; con el primer mlembro de los
grupos lIniciande con las dos entradas extremos. Entonces
despreciendo el signo se pueden establecer los valores de wn 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;’ entre los elementos
asociados con los dos puertos de entrada extremos la diferencia de
fase wn enire los elementos puede determinarse para cada entrada,
trabajando hacia el centro. El signo asociado con las entradas
alterna, V-gr avanzando hacia el centro los rayos alternan del
costado lzquierdo al derecho.

Ahora es necesario determinar los cambliadores de fase
requeridos. Pares de entradas adyacentes son combinadas por
hibridos de 3 dB seguldos por una columna de cambiadores de fase.
Los cambladores simples de fase se locallzan en los extremos
opuestos de cada grupo de cuatro. Despreclando el signo, los

valores de esos cambladores de fase son lguales a 90° menos la
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diferencia de fase Vl" entre los elementos de radiaclén asociados
con los puertos de entrada en el mismo renglén. Esta columna de
cambiadores de fase es seguida por otra columna de hibridos y una
segunda columna de cambladores de fase. En esta segunda columna
los cambiadores de fase se locallzan en extremos opuestos de
grupos de ocho y tliene valores iguales a 90° menos dos veces la
diferencia de fase wn entre los elementos de radiacién asociados
con la entrada en el mismo renglén. Hay tamblén cambiadores de
fase en renglones adyacentes en los renglones extremos de grupos
de ocho con los mismos valores de los renglones extremos, Esto
continua hasla que todos los cambladores de fase en la columna
final tlenen un valor de 45°, En cada columna de N renglones hay
N/2 cambladores de fase. Los demas N/2 renglones no tlenen
cambladores de fase, Esto se rezume en la Tabla 1IV.1 e llustrade
la Fig.IV.9. No son necesarlos cambladores de fase sl los valores
de ¢, 2y, 4y, etc; son mayores de 90° en las columnas sucesivas
respectlvamente.
Tabla IV.1
Valores de los cambiadores de fase
en las columnas sucesivas.
Columna 3 90-yr camblador de fase de este valor
Columna 5 90-2¢ dos cambiadores de fase de este valor

Columna 7 90-4¢ cuatro cambiadores de fase de este valor

Los cambladores de fase deben introducir un retraso de fase
de la cantldad indicada si los hibridos introducen retrasos de 90°
en las salidas secundarias. De lo contrario para hibridos que
introducen fases conductoras de 90° los cambiadores de fase
también deben ser conductores de fase. LLamando un retraso de fase
negativo, entonces el sligno asociado con la entrada extremo
derecha es el mismo que el de los hibridos. El signo asociado con
la entrada es el slgno del coseno para el angulo que el rayo forma
con la linea en el arreglo como indica la Fig.IV.10.

La Fig.IV.11 muestra el diagrama completo de una matriz de
Butler de 64 clementos Incluyendo los valores en grados para wn,

cl 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:

1) La construccién de un radiotelescoplo para observar IPS en
México aumentard las posibilidades de deteccién de fuentes de
radio estelares, ya que por tener un lintervalo de declinaclién
(-20° < & < #60°) podra observar mis cerca del Sol (e=25"). Esto
permitird rastrear zonas en el medlo interplanetario que estan
fuera del alcance de los otros observatorios y de manera conjunta
con los observatorios de Cambridge y Ahemedabad mantener la

observacién ininterrumplda del Sol.

11) Para México, esto representa un gran desarrollo tanto
cientifico como tecnolégico, ya que permitird un estudlo mas
profundo dentro de la fisica del medlo Interplanetario y 1la
formacién de personal técnico especlalizado en este tipo de
Instrumentos y equipos. E£s de suma importancia destacar que este
disefio de arreglos de radio y matrices de Butler seran aplicados

por primera vez en el pais.

111) Dentro del ambiente académico se obtendrin posibilidades

de fortalecer el desarrcllo de las cliencias espaciales.
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APENDICE A

Sistema de coordenadas.

La posicién exacta de una fuente es necesaria para
distinguirla de otras fuentes y ayudar a distinguirla en su
identificacién con objetos épticos cuando sea posible. Es
conveniente expresar la posiclén en coordenadas ecuatoriales
celestes, ascenciodn recta (a) y declinaclién (8). Los polos de este
sistema existen en los dos puntos donde los ejJes de la Tlerra,
extendidos Intersectan 1la esfera celeste. La mitad de 1la
trayectoria entre esos polos es el ecuador celeste coincidiendo
con el ecuador de la Tlerra expandido.

La declinacién de! objeto se expresa en grados y es el angulo
comprendido entre el objeto y el ecuador celeste, es positiva si
el objeto estad al norte del ecuador y es negatlva si esta al sur.
Por ejemplo, un punto directamente arriba del ecuador de la Tlerra
(el zenlth) tiene una declinacién de 0°mlentras en una latitud
norte de 40° la declinaclén sobre el zenlth es de +40°

El meridiano es un circulo grande que pasa por los polos y el
zenith. El circulo hora de un objJeto es el gran circulo que pasa a
través del objeto y los polos. El &ngulo hora de un objeto es el
arco del ecuador celeste comprendido entre el meridiano y el
circulo hora del objeto, este dngulo cominmente se mide en hrs.

Al punto de referencia elegido sobre el ecuador celeste
se le llama equinoxlo vernal. Al arco del ecuador celeste compren-—
dido entre el equlnoxlo vernal y el circulo hora del objeto se le
llama ascencién recta del obJeto y, comunmente se mide hacla el
este del equinoxio vernal expresandosé en hrs, min y seg. Tamblén
puede expresarse en grados (°), minutos (') y segundos (‘') de
arco. Puesto que

1 hr =15

o

1 min = 15’ 1 seg = 15""
La ascensién recta y la declinaclién definen la posicién de un

objeto en el clelo, independientemente de la rotacién dlurna de la

Tierra.
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APENDICE B

Para representar el movimiento de una onda (ver Fig. B.1).
Para una onda de agua el diagrama representa el desplazamlento
maximo y minimo del agua. Sin embargo, en una onda eléctrica, el
diagrama se usa para llustrar la vartacién de la amplitud del
campo eléctrico. Todo tipo de onda tiene una velocidad, frecuencia
y longitud de onda relacionada una a otra,

Fig. BY  Diagrama de una onda.

En el dlagrama la distancia de una cresta de onda a la
sigulente es la longitud de onda A, al nimero de ondas que pasan
por cualquler punto cada segundo se le llaxﬁa frecuencia, f. Asi la
distancla recorrida por la onda en 1 segundo es fA, Pero la
distancla recorrida por segundo es la velocldad de la onda, c.
Entgnces c=fiy, ¢c= :zxw“ m/s es la velocidad de la 1luz. Las
longitudes de ondas de radio generalmente se expresan en metros y
las frecuencias en megaciclos por segundo, esto es 10‘s c/s 6 Mhz
en honor al {isico alemin, qulén en 1888 produjo ondas de radio en
un laboratorio,

Cuando la potencia de radio no se genera termicamente, es
declir; cuando se produce hacliendo pasar una corriente eléctrica
hacla adelante y hacia atras en un circuito para una frecuencia
dada, la corriente de oscilacion puede alimentarse a un dipolo de
metal conductor de longitud de onda grande.
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Los electrones oscilan 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.

P Birescianes dut som

=1l

tig. B2 Onda sadiada a partir de un dipolo transmisor,

Cuando los electrones oscilan al unisono las ondas de radio
se suman juntamente y se tiene “radliacién coherente". Los movimi-
entos aleatorios, como en procesos de radiacién térmica, se cono-
cen como “radiacién incoherente”,

Notesé en la Fig.B.2 que el campo eléctrico de la onda es
paralelo a la longitud del dipolo, y por esta razén se dice que la
onda es linealmente polarizada. Sin embargo, los electrones
producidos por radiacién térmica en un gas o movimiento aleatorio
de un so6lido en todas direcciones. Consecuentemente el campo eléc-
trico en la emisién térmica de radlo cambia en direccliones
aleatorlas y se dice que la onda es polarlzada aleatoriamente. La
emision de radlo de fuentes astronémicas a menudo muestra

evidencia de polarizacién.
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