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P R E Á M B U L O

En el Universo ocurren de manera común fenómenos conocidos co-
mo eventos transitorios, que se caracterizan por un incremento en la
intensidad de su emisión electromagnética y cuyas duraciones pue-
den ser del orden de nanosegundos hasta años. En particular, hay
eventos transitorios rápidos (< 1 s) que han sido observados en el Sol
en la banda de radio y que se manifiestan de diferentes maneras, ya
sea en forma de radio picos, puntos, fibras u otras estructuras finas con
las que se les ha catalogado. Estos eventos son de interés puesto que
su estudio permite conocer los procesos físicos que ocurren en la co-
rona solar y su posible relación con otros fenómenos solares como las
fulguraciones solares, estallidos de radio o eyecciones de masa coronal, entre
otros.

Los eventos transitorios rápidos que ocurren en el Sol en la banda de
radio se pueden estudiar analizando datos obtenidos con observacio-
nes, o bien utilizando simulaciones numéricas. Ambos aspectos son
de utilidad para refinar los modelos teóricos que existen sobre los
mecanismos que producen estos fenómenos. Para las observaciones
del Sol se requiere del uso de antenas e instrumentación apropiada
para poder detectar este tipo de eventos, mientras que en la parte de
las simulaciones se requiere de un código que permita describir la
evolución de la distribución de partículas y de las ondas que se gene-
ran durante estos eventos, como consecuencia de las inestabilidades
en el plasma e inhomogeneidades de densidad y campo magnético
del medio. Es posible entonces estudiar eventos transitorios rápidos
solares si se cuenta con los medios necesarios para su estudio, en
este caso un instrumento con características adecuadas para realizar
las observaciones y/o un código para realizar simulaciones con base
en modelos que describan con similitud el comportamiento de estos
eventos.

El objetivo del proyecto de investigación que se presenta en esta tesis
comprende los dos ámbitos de exploración arriba mencionados: la
instrumentación y las simulaciones numéricas. De esta manera, la
finalidad del proyecto consistió, por un lado, en la construcción de
un espectrómetro de alta resolución temporal y espectral utilizando
antenas pequeñas en conjunto con técnicas digitales para la detección
de eventos transitorios rápidos en el Sol; y por otro, en desarrollar un
código propio para estudiar la evolución de un pulso de un haz de
électrones inmerso en un ambiente astrofísico similar al de la corona
solar en el tope de un bucle magnético.
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La parte del proyecto que se relaciona con la instrumentación es muy
ambiciosa desde el punto de vista científico, la cual requiere de in-
fraestructura y recursos humanos adicionales para su conclusión de-
finitiva. Sin embargo, con el trabajo realizado durante el proyecto se
lograron avances concretos en el desarrollo de las etapas que confor-
man el espectrómetro: la construcción de los amplificadores de bajo
ruido y de los receptores, así como el inicio de la programación de
la tarjeta FPGA para la adquisición de datos. Adicionalmente, se han
construido los módulos para el control local y remoto de motores,
además de que se ha realizado el montaje de las antenas que se utili-
zarán en el proyecto. El desarrollo de este trabajo ha sido presentado
en diversos congresos como en la UGM (Unión Geofísica Mexicana)
y la AGU (American Geophysical Union, por sus siglas en inglés).
Actualmente se trabaja en la preparación de reportes técnicos, para la
publicación correspondiente a la instrumentación desarrollada como
parte del espectrómetro.

Con respecto al trabajo hecho con las simulaciones, se encontró que
la evolución de un pulso de electrones inyectados en la corona solar
se ve influenciado de manera importante por efectos de colisiones
coulombianas y que gran parte de la población de electrones que con-
forman el haz de electrones dejan la distribución en un tiempo menor
que un segundo. Los resultados obtenidos con las simulaciones de es-
te trabajo han sido publicados en el trabajo de Casillas-Pérez et al.
(2016)

La estructura de este trabajo está dividida en tres partes. La primera
parte se compone de una introducción y dos capítulos donde se pre-
senta el marco teórico del proyecto de investigación. En la segunda
parte se describe la instrumentación desarrollada como parte del pro-
yecto para la construcción del espectrómetro digital que se utilizará
para monitoreo del Sol en búsqueda de eventos transitorios rápidos.
En la tercera parte se presenta el trabajo realizado con simulaciones
numéricas, en donde se muestran resultados de la evolución de un
pulso de haz de electrones inyectados en la corona solar. La última
parte incluye las conclusiones de este trabajo y los trabajos a futuro
que se piensa realizar.
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R E S U M E N

Los eventos transitorios rápidos son fenómenos dinámicos que presen-
tan incrementos súbitos en la intensidad de su emisión durante tiem-
pos menores que un segundo. En el Sol estos eventos se han obser-
vado bajo diversas formas en la banda de radio, tales como los radio
picos por ejemplo, que muchas veces se observan acompañando otro
tipo de fenómenos como los estallidos de radio y las fulguraciones
solares. El estudio de eventos transitorios rápidos es importante para
entender los procesos físicos que ocurren en el Sol y su posible re-
lación con otros fenómenos solares donde se liberan grandes canti-
dades de energía. Para su estudio, en este proyecto se trabajó en la
construcción de un espectrómetro digital que permitirá hacer obser-
vaciones del Sol para estudiar los eventos transitorios rápidos solares.
Los avances del desarrollo de la instrumentación que conformará el
espectrómetro se encuentran actualmente en la etapa de programa-
ción para la adquisión de datos. Adicionalmente, en el proyecto se
ha desarrollado un código que permite estudiar la evolución de un
pulso de haz de electrones inyectados en la corona solar simulando
la fuente de origen de un radio pico. Los resultados demuestran que
durante su propagación, los pulsos de corta duración se ven afecta-
dos por efectos de colisiones coulombianas perdiendo la mayor parte
de energía en menos de un segundo; Se encuentra también que el haz
de electrones con una energía de corte pequeña es termalizado más
rápidamente que el de un haz con una energía de corte mayor.
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A B S T R A C T

Fast transient events are dynamic phenomena that show up sudden in-
creases in their emission with durations less than a second. In the Sun
these events have been observed in the radio band in several forms,
such as radio spikes for example, often seen accompanying other solar
phenomena like radio bursts and solar flares. The study of fast transient
events is important to understand the physical processes occurring in
the Sun, and their posible relation with other solar phenomena where
large amounts of energy are released. For their study, in this project
we worked on the construction of a digital spectrometer to make ob-
servations of the Sun in order to study solar fast transient events. The
advances in the development of the instrumentation that will form
the spectrometer are currently in the stage of data acquisition pro-
gramming. In addition, it has been developed a numerical code that
allows to study the evolution of an electron beam pulse injected in-
to the solar corona simulating the source of a radio spike. The results
show that, during their propagation, short duration pulses are affec-
ted by Coulomb collision effects, losing most of their energy in less
than a second. It is also found that the electron beam with a lower cut
energy is thermalized faster than a beam with a higher cut energy.
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Parte I

B A S E S T E Ó R I C A S

En esta parte del trabajo se presenta una breve introduc-
ción sobre los inicios de la Radio Astronomía y los avances
importantes en este campo, que condujeron a la construc-
ción de radio telescopios para el estudio de fuentes de
radio en el cielo. También se presentan dos capítulos en
donde se hace una revisión de las bases teóricas en Radio
Astronomía y se exponen consideraciones sobre la investi-
gación de eventos transitorios en el Sol y otras fuentes.





1
I N T R O D U C C I Ó N

1.1 historia de la radio astronomía

Uno de los campos de interés de conocimiento que ha existido desde
la aparición de la humanidad ha sido la Astronomía. Esta área de co-
nocimiento se ha manifestado en diferentes civilizaciones, siendo su
interés desde sus inicios el conocimiento de los orígenes del Universo.
Al comienzo, los estudios de Astronomía consistían en observaciones
por apreciación o mediante el uso de instrumentos sencillos. Con el
desarrollo de la ciencia y la tecnología, alcanzado gracias al avance
en diferentes ramas de la Física, fue posible la construcción de instru-
mentos cada vez mas sofisticados que fueron de gran utilidad para
los estudios en Astronomía.

En particular, el descubrimiento de las ondas electromagnéticas pro-
porcionó las bases para el desarrollo de una nueva área de estudio
dentro de la Astronomía, la Radioastronomía. El descubrimiento de
las ondas electromagnéticas realizado por Hertz, que demostraba la
teoría de Maxwell acerca de la naturaleza electromagnética de la luz,
trajo como consecuencia que muchos investigadores se sintieran atraí-
dos por la novedad e importancia de este descubrimiento. Pero fue
hasta el año de 1901 cuando se concretó una aplicación práctica en
el ámbito de los sistemas de comunicación, cuando Guillermo Mar-
coni realizó un experimento de comunicación inalámbrica enviando
y recibiendo señales electromagnéticas correspondientes a ondas de
radio de baja frecuencia (LF) entre Canada e Inglaterra.

Con el surgimiento de la Radio Astronomía, en la primera mitad del
siglo veinte, se comenzaron a utilizar radio telescopios que hicieron
posible el estudio de objetos astronómicos, con base al análisis de la
radiación electromagnética emitida por dichos objetos. El desarrollo
de la Radio Astronomía fue de gran importancia debido a que abrió
un panorama más amplio para el estudio de fuentes de radio estela-
res que anteriormente era imposible detectar utilizando únicamente
instrumentos ópticos.

Un acontecimiento importante fue la predicción de la existencia de
la ionosfera terrestre en 1902 por Heaviside y Kennelly de manera
separada, quienes sugirieron que una capa ionizada en la parte supe-
rior de la atmósfera terrestre permitiría reflejar las señales de radio
de ciertos rangos de longitud de onda emitidas desde la tierra, po-
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sibilitando la transmisión de señales de radio a grandes distancias
al rededor del planeta (Crya, 2009c). En la década de 1920 se logró
demostrar la existencia de la ionosfera terrestre y los rangos de fre-
cuencia que conforman la ventana de radio de la Tierra para permitir
el paso de señales provenientes del exterior.

Se considera que la Radio Astronomía tuvo su origen con los expe-
rimentos de Karl Guthe Jansky en los laboratorios de la compañía
de teléfonos Bell, en el año de 1931 (Kraus, 1966). Después de varios
meses de registrar señales a 20.5 MHz (Wilson, 2011) con una ante-
na montada sobre una estructura con ruedas, Jansky encontró que
había una interferencia constante de origen desconocido. Aunque ini-
cialmente Jansky pensó que la interferencia provenía del Sol, después
de varias observaciones concluyó que la dirección de donde provenía
era de una fuente fija, localizada en el centro de la vía láctea.

Estudios posteriores que dieron continuidad al desarrollo de la Radio
Astronomía fueron los trabajos de Grote Reber, quien realizó observa-
ciones a diferentes longitudes de onda. Finalmente, en 1939 después
haber adaptado su receptor para que trabajara con una longitud de
onda de 1.87 metros (160 MHz), obtuvo resultados favorables logran-
do detectar la emisión de radio proveniente de la vía láctea y con-
firmando el descubrimiento hecho por Jansky (Crya, 2009b). A los
trabajos de Reber se deben los primeros mapas de contorno del cielo
observados en la banda de radio.

Otra contribución importante en la Radio Astronomía fue la aporta-
ción de Jan H. Oort y Van de Hulst quienes despertaron el interés
por la búsqueda de una línea de emisión monocromática dentro del
amplio espectro de radiación que se sospechaba era emitido desde
el espacio interestelar, y que podría ser usada en sus observaciones
(Kraus, 1966). En 1944 Van de Hulst encontró que el hidrógeno neu-
tro del espacio interestelar contenía una línea espectral, la cual, de
ser detectada traería repercusiones favorables en las investigaciones
de Radio Astronomía. En marzo de 1951 Ewen y Purcell, de la Uni-
versidad de Harvard detectaron esta línea. Casi simultáneamente, fue
también detectada por Muller y Oort en Leiden, y por Christiansen
en Australia. Dado que el hidrógeno es el elemento más abundante
en el universo, observaciones en la línea del espectro correspondiente
a una longitud de onda de 21 cm (1420 MHz) proporcionó informa-
ción importante sobre la estructura y distribución de materia en la
vía láctea y otras galaxias.

Cabe mencionar que en la etapa previa y durante la segunda gue-
rra mundial, los descubrimientos en radio logrados permitieron el
desarrollo de nuevas tecnologías que aportaron beneficios significati-
vos al desarrollo de la Radio Astronomía. En Inglaterra se desarrolló
una amplia tecnología de RADAR (Radio Detection And Ranging)
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empleando tecnología semejante a la utilizada en Radio Astronomía,
como medida de seguridad para prevenir posibles bombardeos aé-
reos por parte de Alemania (Crya, 2009a). Gracias al uso del radar
fue posible detectar por primera vez y de manera fortuita señales del
Sol en la banda de radio frecuencias (Benz, 2002), con la sospecha de
que estas señales detectadas como perturbaciones provenían de radio
transmisores enemigos. Posteriormente a la segunda guerra mundial
se desarrollaron diversos programas importantes para la creación de
radio telescopios en Inglaterra, Australia, Estados Unidos, Japón y
Rusia. Con el desarrollo de radio telescopios más grandes se llevaron
a cabo estudios en donde se lograron descubrimientos importantes
como la detección de fuentes de radio como Cignus A y Casiopea
A. Estos descubrimientos fueron de gran importancia debido a que
sugerían que la Radio Astronomía podía jugar un papel crucial en el
estudio de los objetos más distantes del universo.

Es importante mencionar que detrás de los descubrimientos mencio-
nados existe un enorme esfuerzo y cantidad de trabajo que involucra
a muchos investigadores en la historia de la ciencia. En particular, en
el campo de la Radio Astronomía, figuraron otros personajes que no
han sido mencionados en este trabajo, pero que no por ello, dejan de
ser importantes por sus aportaciones a la Radio Astronomía. La infor-
mación presentada en esta sección esta fundamentada en fuentes de
información que se pueden consultar con mayor detalle en los sitios
dados en las referencias: NRAO (2001), Crya (2009c), Crya (2009b),
Crya (2009a) y en el libro de texto de Kraus (1966).

1.2 historia de transientes

Los eventos transitorios o transientes, son eventos dinámicos o ex-
plosivos que pueden tener tiempos de duración desde nanosegundos
hasta años o más (Bhat, 2011; Hankins et al., 2003). Los eventos tran-
sitorios pueden clasificarse de acuerdo con su tiempo de duración en
transitorios lentos (mayores de un segundo) y en transitorios rápidos
(menores de un segundo). El estudio de eventos transitorios es de
gran relevancia para entender los procesos físicos del Universo cuyos
cambios ocurren de forma constante en diversas escalas de tiempo. Se
sabe que desde la antigüedad astrónomos de algunas culturas, como
la China por ejemplo, ya habían registrado eventos transitorios que
pudieron observar a simple vista. Tal es el caso de la supernova re-
gistrada en 1054 cuyo remanente dio origen a la nébula del Cangrejo
(Collins et al., 1999) o la supernova descubierta por Tycho Brahe en el
año de 1572 (Penprase, 2010). Actualmente se tiene conocimiento de
que estos eventos correspondían a explosiones violentas de estrellas
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mucho más masivas que el Sol, conocidas como supernovas1, las cua-
les expulsan grandes cantidades de materia y energía produciendo
abrillantamientos muy intensos que explican el por qué se puedieron
apreciar a simple vista desde la Tierra.

Por otro lado, se sabe también (Cortiglioni et al., 1981) que las pri-
meras observaciones de eventos transitorios rápidos en radio inicia-
ron en 1950 con investigaciones de centelleo ionosférico llevadas a
cabo por Smith (1950), quien logró observar estallidos de 10− 20 s a
45 MHz. Posteriormente, un descubrimiento relevante fue el hallaz-
go de los pulsares, estrellas de neutrones que emiten pulsos cortos
en radio y que se caracterizan por tener un diámetro pequeño, alta
densidad, grandes campos magnéticos y altas temperaturas de brillo.
Los indicios del primer pulsar descubierto se encontraron en registros
con observaciones realizadas durante investigaciones sobre centelleo
de fuentes de radio provenientes de regiones fuera del sistema solar
(Hewish et al., 1968). Poco tiempo despues también se descubrió el
pulsar del Cangrejo gracias a la detección de sus pulsos gigantes (Stae-
lin and Reifenstein, 1968). Así, una área de investigación que despertó
mucho interés en Radio Astronomia a raíz del descubrimiento de los
pulsares fue el estudio de eventos transitorios rápidos. Posteriormen-
te se llevaron a cabo diferentes investigaciones (Taylor et al., 1972;
Colgate and Noerdlinger, 1971; Cortiglioni et al., 1981), encaminadas
a la búsqueda de pulsos provenientes de diversas fuentes cósmicas
provenientes del centro galáctico, así como de otras galaxias.

Otros descubrimientos de eventos transitorios en la banda de radio co-
mo el caso de los transientes rotantes en radio (RRATs2) (McLaughlin
et al., 2006) y el de un pulso de menos de 5 ms de duración de origen
desconocido descubierto por (Lorimer et al., 2007), dieron un nuevo
empuje a la búsqueda de eventos transitorios caracterizados por un
simple pulso. Los RRATs y el pulso descubierto por Lorimer, que se
caracterizaba por un retraso en su arribo en función de la frecuencia,
despertaron un interés por la exploración del cielo en búsqueda de
objetos más exóticos en el universo.

Las exploraciones del cielo en búsqueda de eventos transitorios fue-
ron llevadas a cabo en diferentes bandas del espectro electromagnéti-
co. Muchos de los eventos transitorios explorados se encuentran en el
rango de altas energías como rayos-X y rayos gamma, aunque existen
también estudios en la banda óptica, ultravioleta (UV), infrarrojo (IR),
y radio.

En el rango de energía de los rayos gama existen estudios que se han
realizado a bordo de globos aerostáticos. En estos estudios se repor-

1 Fenómenos que ocurren en la etapa final de vida de una estrella y que a su fin
pueden decaer en una estrella de neutrones o en un hoyo negro

2 Cuerpos de rotación periódica con emisiones irregulares formados posiblemente en
la fase final de un pulsar (Burke-Spolaor and Bailes, 2010; McLaughlin et al., 2009)
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tan eventos transitorios con emisiones en rayos gama asociados con
estallidos de radio solares, donde se considera que la interacción de
la atmósfera solar con protones y núcleos atómicos de alta energía ori-
ginan la emisión de fotones de alta energía (Hirasima et al., 1970). En
otros trabajos se ha reportado que electrones acelerados con energías
de hasta 1 MeV sufren desaceleraciones durante su viaje alrededor de
fuertes campos magnéticos hasta llegar a la fotosfera dando origen a
emisión por rayos gama (Peterson and Winckler, 1959). En otros estu-
dios se menciona la participación de sistemas binarios que involucran
la coalescencia de cuerpos compactos como estrellas de neutrones, ho-
yos negros y estrellas gigantes que producen transientes en forma de
estallidos de rayos gama (GRB) (Bloom et al., 1999; Cheng and Wang,
1999).

Los estallidos de rayos gama fueron detectados por primera vez en
1967 por las misiones espaciales estadounidenses Vela 4, cuyo proyec-
to inició con la finalidad de detectar evidencias de emisión de rayos
gama que podrían originarse en caso de que Rusia realizara pruebas
nucleares ilegales fuera de la atmósfera terrestre (Schilling, 2002). El
análisis de las observaciones de varios estallidos detectados por dife-
rentes naves condujo a la conclusión de que no eran de origen solar
ni terrestre.

Por otra parte, los estudios de eventos transitorios en la banda óptica
incluyen la detección de eventos con explosiones espectaculares, co-
mo supernovas y estallidos de rayos gama (Kulkarni, 2012; Baade and
Zwicky, 1934), en donde se utilizan telescopios de amplio campo de
visión. En la banda de rayos-X existen estudios sobre transientes que
se originan en una clase de estrellas binarias, cuando el flujo de ma-
terial desde la estrella menos masiva hacia su acompañante (estrella
de neutrones u hoyo negro) produce estallidos de rayos-X solamente
en ciertos intervalos de tiempo. Este tipo de transientes conforman lo
que son las fuentes más brillantes de rayos-X. Aún en la actualidad
existen estudios donde se le da seguimiento a transientes de este tipo
descubiertos desde hace varias décadas (Zurita et al., 2015).

En cuanto a investigaciones en las longitudes de onda UV e infrarrojo
hay estudios donde relacionan la generación de eventos transitorios
con colisiones entre cuerpos celestes. Por ejemplo, desde 1994 ya se te-
nían reportes de la probable existencia de planetas extrasolares duran-
te la detección de señales en IR producidas por colisiones de posibles
planetas y sus respectivas estrellas (Stern, 1994). Se piensa también
que durante la colisión entre cometas y estrellas jóvenes, la estructura
difusa del cometa aminoraría la intensidad de flujo del evento fulgu-
rante producido en la colisión, con lo cual se favorecería una mayor
generación de radiacion tipo IR (Safonova et al., 2008). Con respecto
a estudios en la banda UV, se tiene la idea de que en colisiones de
tipo planeta-planeta se originan destellos de radiación en el extremo
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UV con duraciones de horas, y cuyas fulguraciones son más brillan-
tes incluso que las estrellas que los hospedan (Zhang and Sigurds-
son, 2003). Actualmente existen programas científicos para realizar
observaciones con la finalidad de detectar eventos transitorios en el
rango de energía UV, cuyo posible origen sean fulguraciones conoci-
das como enanas tipo M o como resultado de colisiones en sistemas
planetarios extrasolares (Safonova et al., 2008). Otros estudios en don-
de se han utilizado observaciones en los rangos de energía UV e IR
han permitido evaluar la distribución de transientes luminosos en
la atmósfera terrestre en diferentes longitudes y latitudes. En estos
estudios se ha encontrado que el origen de los eventos transitorios
observados se deben a descargas eléctricas atmosféricas a altitudes
> 50 Km (Garipov et al., 2011).

Por otro lado, en la banda de radio existe una gran variedad de estu-
dios que incluyen observaciones de transientes en diferentes longitu-
des de onda. En el caso particular del Sol, se han reportado estudios
con observaciones en longitudes de onda decamétricas, métricas, de-
cimétricas, centimétricas y microondas. De la misma manera, se han
reportado una variedad de eventos transitorios rápidos con estruc-
turas extravagantes. Entre estas estructuras se puede mencionar a las
estructuras supercortas (Super Short Structures) con duraciones entre
4− 60 ms que se han encontrado en estallidos de radio Tipo IV (Mag-
dalenić et al., 2006). Estas estructuras presentan patrones de diversos
tipos de acuerdo con su forma (pulsos, picos, puntos, estructuras tipo
cebra, etc). Otro tipo de estructuras son las que se han encontrado en
estallidos de radio Tipo III y que se conocen como estallidos solares
en microonda a pequeña escala (Solar Small Scale Microwave Bursts)
(Tan, 2013a). Este tipo de estructuras están asociadas a fulguraciones
solares con duraciones de 5− 18 ms y frecuencias con un ancho de
banda estrecho (< 5%). Estas estructuras se han encontrado en dife-
rentes etapas de una fulguración, incluso después de que la fulgura-
ción termina, principalmente en fulguraciones de larga duración.

Cabe mencionar que salvo algunas excepciones y excluyendo el caso
de los pulsares, así como el de las fulguraciones solares y estelares,
la mayor parte de los eventos transitorios en radio no han sido bus-
cados de forma directa, sino que han sido encontrados de manera
fortuita durante estudios en otras frecuencias como rayos-X, rayos ga-
ma y banda óptica (Bhat, 2011), durante observaciones hechas para
estudios con otros fines (Bower et al., 2003, 2007).
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1.3 desarrollos recientes sobre investigación de tran-
sientes

El estudio de eventos transitorios en radio ha sido favorecido por los
avances logrados hasta el momento en Radio Astronomia. Las inves-
tigaciones de eventos transitorios como pulsares o radio picos solares
requieren de observaciones con alta resolución que actualmente ya
se han logrado. Se han presentado también mejorías adicionales en
la instrumentación utilizando observaciones con múltiples frecuen-
cias, como en el caso del radio telescopio GMRT (Giant Meter Wave
Radio Telescope) (Joshi and Ramakrishna, 2006). En la actualidad se
pueden hacer observaciones en longitudes de onda que van desde
algunos metros hasta escalas submilimétricas, con resoluciones angu-
lares menores a milésimas de arco segundo y con receptores de mayor
sensibilidad, además del uso de técnicas de síntesis de apertura con
las cuales se pueden obtener imágenes de calidad comparables con
las de un instrumento óptico (Wilson, 2011). Tal es el caso del arreglo
VLBA (Very Long Baseline Array). Las observaciones en longitudes
de onda del orden milimétrico presentan mayor dificultad para su
detección, ya que suelen ser atenuadas en la atmósfera terrestre. Las
mediciones en estas longitudes de onda han sido posible gracias a la
construcción de radio telescopios en lugares sin humedad con gran-
des altitudes y usando receptores de mayor sensibilidad. Un ejemplo
es el radiotelescopio ALMA (Atacama Large Millimeter/Submillime-
ter Array) situado a 5 Km de altura.

Otro aspecto importante que se ha tomado en cuenta para el desa-
rrollo de la instrumentación en el estudio de eventos transitorios ha
sido el uso de técnicas nuevas para el procesamiento de grandes vo-
lúmenes de datos que se generan durante las observaciones. En este
sentido, los radio telescopios modernos hacen uso por ejemplo de téc-
nicas digitales y dispositivos programables como FPGAs (Field Pro-
gramming Gate Arrays) que proporcionan un fuerte soporte en el
procesamiento de datos con arreglos de antenas o para la construc-
ción de espectrómetros en programas de investigación sobre pulsares
(McMahon, 2011).

1.4 motivación del trabajo

Los eventos transitorios aparecen en muchos lugares del Universo y
su origen abarca diferentes ambientes astrofísicos, entre ellos el siste-
ma solar (Katz et al., 2003; Zucca et al., 2012; Jester and Falcke, 2009),
incluyendo al Sol y los planetas con magnetósfera que presentan emi-
sión en radio en forma de auroras (Tierra, Júpiter, Saturno, Urano y
Neptuno) (Keane, 2010).
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Enfocándonos en el caso del Sol, se han observado eventos transi-
torios que emiten radiación en un amplio rango del espectro elec-
tromagnético. En la banda de radio, los flujos de energía de estos
eventos tienen duraciones desde milisegundos hasta meses, con emi-
siones que superan por mucho la radiación emitida por el Sol duran-
te una fase de actividad quieta (Benz, 2009a). El estudio de eventos
transitorios solares ofrece una vía posible para entender los procesos
dinámicos que se generan en el Sol. Para entender estos procesos es
necesario realizar observaciones sistemáticas que proporcionen infor-
mación del comportamiento de la actividad solar en diferentes etapas
de su ciclo. Eventos solares tales como las eyecciones de masa coronal
(CME3), fulguraciones solares, estallidos de radio, radio picos o algunos
tipos de estructuras finas, son ejemplos de eventos transitorios que al
ser estudiados pueden aportar elementos importantes para determi-
nar si existe alguna relación entre la ocurrencia de dichos eventos o
bien para describir posibles mecanismos de interacción que dan ori-
gen a estos transientes.

Con respecto a los eventos transitorios rápidos de origen solar, se sabe
que estos ocurren de manera aleatoria y por lo tanto su detección re-
quiere del monitoreo diario del Sol. Aún cuando existen radiotelesco-
pios con alta resolución temporal y espectral apropiada para detectar
este tipo de eventos, sólo algunos radiotelescopios están dedicados a
observaciones exclusivas del Sol (p.e., Bastian et al., 1998; Grechnev
et al., 2003).

La emisión en radio de los eventos transitorios rápidos de origen solar
puede ser captada desde la Tierra si se utilizan radio telescopios con
características adecuadas para su detección. Puesto que estos eventos
son mas brillantes que las variaciones normales de emisión durante
un Sol quieto, es posible detectarlos en la banda de de radio utilizan-
do antenas pequeñas en conjunto con receptores que pueden cons-
truirse usando componentes de bajo costo. Para el estudio de eventos
transitorios rápidos se requiere básicamente del uso de radio telesco-
pios con alta resolución temporal y espectral que permitan detectar
eventos con duraciones del orden de milisegundos o menos, así como
distinguir de la mejor forma posible las frecuencias que componen la
señal que se capta. La instrumentación que conforma un radio teles-
copio también debe tener la sensibilidad apropiada, esto es, que el rui-
do generado por la instrumentación sea lo suficientemente pequeño
de tal forma que la señal de la fuente observada pueda distinguirse,
sobresaliendo con respecto a la señal de ruido del sistema. Un ra-
dio telescopio con estas características que conste de un receptor, un
detector, una tarjeta ADC y una tarjeta FPGA, en conjunto con una
antena o arreglo de antenas, permitiría monitorear el Sol diariamente
para poder detectar eventos transitorios de corta duración e investi-

3 Coronal Mass Ejection, por sus siglas en inglés
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gar su origen, comportamiento y posible relación con otros eventos
producidos en el Sol.

Otro aspecto importante en el estudio de eventos transitorios rápi-
dos en el Sol, es el uso de simulaciones numéricas que describan
el comportamiento de la evolución de una población de partículas
durante el periodo de vida del evento. El uso de las simulaciones
permite conocer los parámetros más apropiados para explicar los fe-
nómenos que resultan de las observaciones y permite refinar los mo-
delos que se proponen para explicar los mecanismos que provocan la
generación de los eventos transitorios. El código utilizado en las si-
mulaciones debe contemplar parámetros físicos como la densidad de
partículas, intensidad del campo magnético, altura de la corona solar,
energía de las partículas, etc. Dichos parámetros deben acercarse lo
mejor posible a los valores de una situación real del fenómeno que se
quiera estudiar.

Para llevar a cabo estudios de eventos transitorios rápidos en el Sol, se
planteó un proyecto de investigación que consistió en la construcción
de un espectrómetro digital conformado por un amplificador de bajo
ruido, un receptor analógico de ancho de banda amplio (60 MHz),
una tarjeta ADC y una tarjeta FPGA. Esto, complementado con el
desarrollo de un código numérico para estudiar la evolución de una
distribución de un pulso de haz de electrones inyectados en la corona
solar. El espectrómetro, que permitirá medir el espectro de potencia4

de la señal radiada por una fuente, en conjunto con el código numé-
rico serán de gran utilidad para investigar y conocer más sobre los
procesos que dan origen a eventos transitorios rápidos en el Sol.

4 Forma en que está distribuida la potencia sobre las frecuencias que conforman una
señal capturada por la antena de un radio telescopio
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F U N D A M E N T O S D E R A D I O A S T R O N O M Í A Y
S E Ñ A L E S R F

2.1 radiación electromagnética

Los fenómenos que se van a estudiar en este proyecto involucran la
detección de señales provenientes de fuentes de radio celestes para
su posterior análisis. Los mecanismos de propagación y detección de
estas señales comprenden diferentes etapas, desde la emisión de la
señal hasta su detección en la Tierra. Estos mecanismos obedecen a le-
yes básicas de electromagnetismo que ayudan a comprender como se
llevan a cabo los procesos de transmisión y detección de señales que
se propagan como ondas electromagnéticas. En este capítulo presen-
tamos de manera general algunos conceptos importantes que están
relacionados con el desarrollo de este proyecto.

2.1.1 Espectro electromagnético

Las fuentes interestelares que vamos a estudiar como el Sol y los
pulsares, emiten radiación que puede ser detectada desde la Tierra.
Una forma de conocer las propiedades de estos objetos, así como el
de otros fenómenos que tienen lugar a distancias muy lejanas de la
Tierra es mediante el análisis de las señales que provienen de estos
objetos o fenómenos.

Los avances logrados en el campo de la Radio Astronomía han per-
mitido el desarrollo de radio telescopios, con los cuales es posible
detectar señales en frecuencias que no pueden ser captadas usando
telescopios que sólo observan en la banda de luz visible.

Aunque los objetos celestes emiten radiación con frecuencias que
abarcan un rango amplio del espectro electromagnético, no todas las
frecuencias pueden ser captadas desde la Tierra. Por ejemplo, la ra-
diación a altas frecuencias son bloqueadas por la atmósfera terrestre
como consecuencia de la absorción que sufre la radiación por parte
de los componentes de la atmósfera. En otros casos, para longitudes
de onda cortas la densidad de electrones en la ionosfera es un factor
fundamental que afecta la propagación de las ondas de radio. Algo
distinto sucede con la radiación en el espectro de radio para el ran-

13
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Figura 1: Componentes de una onda electromagnética. Los campos eléctrico
y magnético son perpendiculares entre sí y perpendiculares a la
dirección de propagación de la onda.

go de frecuencias de 300 MHz a 30 GHz en donde la ionosfera de la
Tierra se comporta transparente (Kraus, 1966).

El espectro electromagnético es el rango de frecuencias en que se pue-
de encontrar la radiación electromagnética. El espectro se divide en
regiones con intervalos de frecuencias, dependiendo de las caracterís-
ticas de la radiación en cada intervalo. Así, tenemos que las frecuen-
cias altas corresponden a radiación con mayor energía y longitudes
de onda pequeñas, mientras que las frecuencias bajas corresponden
a radiación de menor energía y longitudes de onda mayores. El es-
pectro electromagnético abarca frecuencias en diferentes rangos que
son: radio, microondas, infrarrojo, luz visible, ultravioleta, rayos X y
rayos gama. Estas longitudes comprenden longitudes de onda desde
varias decenas de metros hasta longitudes de onda de nanómetros.
Las señales de radio para las cuales la atmósfera de la Tierra es trans-
parente corresponde a las señales con longitud de onda en el rango
entre 1 cm y 10 m aproximadamente, apareciendo también algunas
regiones para algunas longitudes de onda correspondientes a decá-
metros y milímetros.

2.1.2 Onda electromagnética

Las señales que provienen del espacio se propagan a través del medio
en forma de radiación electromagnética. La radiación electromagnéti-
ca consiste en ondas que se componen de un campo magnético y un
campo eléctrico, cuyas direcciones son perpendiculares entre sí como
se muestra en la Figura 1. El comportamiento de las ondas electro-
magnéticas esta descrito de manera completa por cuatro ecuaciones
fundamentales postuladas por Maxwell a finales del siglo XIX.
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Figura 2: Onda plana con un campo eléctrico en la dirección Y , y campo
magnético en la dirección Z. La onda se propaga en la dirección X.

La ecuaciones de Maxwell permiten entender el comportamiento de
las ondas electromagnéticas y la interacción que existe entre el cam-
po eléctrico y campo magnético. Con estas ecuaciones se puede de-
mostrar que una onda electromagnética que se propaga en el medio
cumple con la ecuación de una onda que viaja en el tiempo y el espa-
cio. Si consideramos un onda electromagnética cuyo campo eléctrico
oscila en la dirección Y y el campo magnético en la dirección Z tal
como se muestra en la Figura 2), la ecuación de una onda para los
campos eléctrico E y magnético H propagándose en el vacío donde
no hay densidad de cargas (ρ = 0) ni corrientes (J = 0), está dada por
(Alonso and Finn, 1987)

∂2E

∂t2
=

1

ε0µ0

∂2E

∂x2
(1)

∂2H

∂t2
=

1

ε0µ0

∂2H

∂x2
(2)

donde ε0 y µ0 son la permitividad eléctrica y permeabilidad magné-
tica en el vacío. Estas expresiones son similares a la expresión de una
onda, que viaja con velocidad c = 1/

√
ε0µ0. En particular, la ecuación

de onda se satisface para una onda sinusoidal con E y H de la forma
E = E0sen(kx−wt) y H = H0sen(kx−wt) respectivamente, donde
w es la frecuencia de la onda y k es el número de onda, dados por
w = 2π/T y k = 2π/λ , donde T es el periodo de un ciclo de la onda y
su inverso la frecuencia ν . Como la onda electromagnética viaja con
rapidez de la luz c, la longitud de onda λ que recorrerá en un tiempo
igual a su periodo T es λ = cν.
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2.1.3 Energía de una onda electromagnética

Las variaciones de un campo electromagnético en el tiempo originan
ondas electromagnéticas que se propagan con la rapidez de la luz.
Una onda electromagnética es una forma de radiación que transporta
energía. Esta radiación se produce cuando las partículas con carga
sufren un cambio en su velocidad, aunque también puede producirse
por decaimiento de elementos radiactivos, en donde se irradia ener-
gía para alcanzar un estado estable. En el primer caso, cuando una
partícula se acelera, da como resultado la emisión de radiación en
forma de una onda electromagnética. La tasa de energía radiada por
unidad de volumen (densidad de energía) asociada con el campo eléc-
trico E y con el campo magnético H de la onda electromagnética esta
dada por (Alonso and Finn, 1987)

UE =
1

2
ε0E

2 (3)

UH =
1

2µ0
H2 (4)

Tomando en cuenta que la intensidad de los campos E y H se relacio-
nan con la ecuación

H =
E

c
(5)

y que la rapidez de la luz c se relaciona con la permitividad eléc-
trica ε0 y la permeabilidad magnética mediante la relación µ0 c =

1/
√
ε0µ0, la expresión para la densidad de energía magnética nos da

UH =
1

2
ε0E

2 (6)

Dado que una onda electromagnética lleva consigo un campo eléctri-
co y magnético con una energía asociada, al propagarse la onda se
transmite también la energía asociada de la onda. Esta energía puede
ser transmitida al medio y provocar oscilaciones en las partículas car-
gadas que se encuentran en el medio. De esta manera la interacción
entre partículas cargadas se realiza gracias a la absorción y transmi-
sión de la energía transportada por las ondas electromagnéticas.
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La energía total radiada por una onda electromagnética es la suma
de las energías debidas a las contribuciones del campo eléctrico y del
campo magnético. Entonces, la energía total esta dada por la relación

UT = UE +UH (7)

y de las expresiones para UE y UH dadas previamente obtenemos
que

UT = ε0E
2 (8)

Por otro lado, la energía que radia la onda electromagnética fluye en
la dirección determinada por el vector de Poynting, dado por

S = c2ε0|E×H| (9)

cuya magnitud nos da el flujo de la potencia que radia la onda elec-
tromagnética. Usando H = E/c y el hecho de que E y H son per-
pendiculares, la magnitud del vector de Poynting se puede expresar
como

|S| = c2ε0E2 (10)

que nos da la energía que atraviesa una unidad de área por unidad
de tiempo. Si integramos esta cantidad a través de una superficie
obtenemos la potencia total que se propaga a través de la superficie.

P =

∫
c2ε0E

2dS (11)

2.1.4 Polarización

Las ondas electromagnéticas están compuestas por un campo eléctri-
co E y H. Estos campos son variables y oscilan en el tiempo, en alguna
dirección del espacio. En particular, la dirección de las variaciones del
campo eléctrico es la que define la polarización de la onda. Si las va-
riaciones del campo E en el tiempo ocurren en una misma dirección,
entonces se dice que la onda está linealmente polarizada (Figura 3a ).
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Figura 3: Polarización lineal (a), polarización circular positiva (b) y polariza-
ción elíptica positiva (c). Las variaciones de E se muestran en un
solo plano XY, suponiendo que la onda se esta propagando en la
dirección perpendicular a la página.

Cuando la dirección de polarización del campo E varía con el tiempo
puede ocurrir que la dirección del cambio sea en el sentido positivo
o negativo respecto a la dirección de la propagación de la onda vis-
ta desde la parte posterior. Una polarización positiva corresponde al
cambio de dirección de E en sentido contrario al de las manecillas del
reloj (polarización derecha), mientras que una polarización negativa
corresponde a un cambio en la dirección en el sentido de las maneci-
llas de reloj (polarización izquierda). Si además, la magnitud de las
componentes vertical (Ex) y horizontal (Ey) del campo eléctrico E son
iguales, entonces la polarización de la onda es una polarización cir-
cular (Figura 3b ). En el caso de que la magnitud de las componentes
Ex y Ey de E sean distintas en magnitud, la polarización de la onda
es una polarización elíptica ( Figura 3c ).

2.1.5 Flujo de potencia e intensidad de radiación

La energía radiada o transferida por una onda electromagnética por
unidad de tiempo es la potencia radiada P de la onda y sus unidades
de medida son Joules t−1 o Watt. La cantidad de potencia infini-
tesimal dP recibida en una área infinitesimal dσ desde una región
de ángulo sólido infinitesimal dΩ subtendido por una fuente sería
(Wilson et al., 2009)

dP = IνcosθdΩdσdν (12)

donde θ es el ángulo entre la normal al área dσ y la dirección a dΩ,
dν es el ancho de banda de la emisión e Iν es la intensidad específica
dada en Wm−2Hz−1sr−1. La densidad de flujo total proveniente de
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Figura 4: Señal con ruido blanco originada mediante una simulación de
4000 señales con frecuencias aleatorias.

la fuente tiene unidades de Wm−2Hz−1 y se obtiene integrando la
ecuación 12 sobre el ángulo sólido Ωs que subtiende la fuente

Sν =

∫
Ωs

Iν(θ,ϕ)cosθdΩ (13)

2.2 señales rf de una fuente de radio

Una fuente de radio emite radiación electromagnética que se propaga
a través del medio. Al propagarse lleva consigo energía que se trans-
mite a las partículas en el medio, dándose así una interacción entre
partículas y ondas que hace posible la transmisión de información
que traen consigo las ondas.

La radiación emitida por las fuentes de radio tienen mezcladas ondas
electromagnéticas de diferentes frecuencias. Estas frecuencias abarcan
un amplio rango del espectro electromagnético, incluyendo el rango
de frecuencias de radio que cubre frecuencias entre 3 KHz a 30 GHz
aproximadamente. A las señales que se encuentran en este rango se
les conoce como señales de radio frecuencia o señales RF.

Cuando se detecta una señal RF ambiental, es posible que dentro de
la señal captada este contenida la señal de una fuente de radio en
combinación con otras señales que se están generando y propagando
en el medio de manera aleatoria. A estas señales que se producen de
manera azarosa y que en conjunto forman una señal compuesta por
un rango de frecuencias cuya potencia no sobresale una de la otra
ya que todas ellas tienen en promedio la misma potencia (densidad
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Figura 5: Componentes del campo eléctrico asociado a un dipolo para una
geometría esférica (Balanis, C. A., 1997).

espectral de potencia constante), es a lo que se conoce como ruido
blanco.

Una imagen en donde se observa ruido blanco se muestra en la Figura
4. La señal de la imagen se generó por medio de un programa que
produce señales aleatorias con diferentes amplitudes, frecuencias y
fases para un rango de frecuencias entre 0.14 y 24 GHz. Las señal de
la imagen mostrada es la suma de todas las frecuencias generadas
aleatoriamente.

2.3 detección de radiación usando un dipolo

Al llegar a la antena, la onda electromagnética induce en los conduc-
tores de ésta una corriente eléctrica que es proporcional al campo
eléctrico de la onda. Si el campo eléctrico de la onda recibida por la
antena oscila en el tiempo, entonces la corriente inducida en los con-
ductores de la antena también presentará oscilaciones con la misma
frecuencia que la del campo eléctrico de la onda. Para el caso de un
dipolo de dimensiones finitas con una longitud λ/50 < L 6 λ/10 ,
la distribución de la corriente es función del ángulo entre el eje del
dipolo y la línea a la fuente desde el dipolo.

Para una geometría esférica, la relación de las componentes de los
campos eléctrico (E) y magnético (H) de la onda con la corriente in-
ducida por la onda para la región del campo lejano de la antena

z 



2.4 radio antena 21

r > D2/λ (D=diámetro de la antena), está dada por las siguientes
ecuaciones (Balanis, 1997)

Eθ ≈ jη
kI0Le

−jkr

8πr
senθ (14)

Hϕ ≈ j
kI0Le

−jkr

8πr
senθ (15)

Er ≈ Eϕ ≈ Hr ≈ Hθ = 0 (16)

Donde k = 2π/λ es el número de onda, L es la longitud del dipolo,
η la impedancia intrínseca (377 ≈ 120π), r la distancia radial, θ el
ángulo correspondiente a la dirección latitudinal e I0 la corriente in-
ducida. En la Figura 5 se muestra el eje del dipolo y las componentes
del campo eléctrico para un arreglo geométrico esférico.

La corriente inducida por las variaciones de la radiación electromag-
nética que inciden en la antena evidencia la existencia de una diferen-
cia de potencial también oscilante en los extremos de los conductores
de la antena.

2.4 radio antena

Las señales de radio que provienen de fuentes estelares son señales
muy débiles que son difíciles de distinguir del ruido inherente de la
antena, del receptor y del ruido de fondo cósmico. Para detectar se-
ñales con ciertas características es necesario que el radio telescopio
cuente con las propiedades adecuadas para lograr captar las señales
deseadas. Un elemento importante que conforma a un radio telesco-
pio es la antena. En las siguientes secciones describiremos algunos
parámetros que se utilizan para caracterizar la antena.

2.4.1 Patrón de la antena

Cuando una señal de radio llega a la antena, es mas probable que la
señal sea captada cuando proviene de ciertas direcciones que cuando
viene de otras. De igual forma, si la antena radia energía o potencia,
esta energía es mayor en algunas direcciones que en otras. Esto se
debe a que la antena tiene un patrón de radiación que es función
de la dirección y que determina la cantidad de radiación emitida o
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Figura 6: Arreglo geométrico de un dipolo infinitesimal (Balanis, C. A.,
1997).

recibida. El patrón de radiación de la antena puede ser expresado
en términos del campo eléctrico (patrón del campo) o de la potencia
(patrón de potencia), cuya distribución es función del ángulo θ dado
entre el eje principal de la antena y la línea que apunta desde el centro
de la antena hacia la fuente de radio (ver Figura 6). En la Figura 7 se
muestra el patrón de radiación para una antena de tipo dipolar. De
acuerdo con el principio de reciprocidad este patrón es el mismo para
la antena tanto en modo de transmisión como en modo de recepción.

El patrón de la antena está compuesto por lóbulos de radiación con
cierta distribución. Sin embargo, no todas las direcciones cubiertas
por la distribución del patrón de la antena pueden captar la señal con
la misma potencia, siendo solamente en el lóbulo principal de la ante-
na en donde se detecta la mayor parte de la señal. El lóbulo principal
tiene un ancho que determina el valor del ángulo en el cual el lóbulo
puede capturar la señal. Comunmente, el ancho del lóbulo se toma
como el ángulo formado entre los dos puntos del lóbulo en donde
la potencia o intensidad de la radiación de la señal es la mitad del
máximo. A este ancho angular se le conoce como el ancho a potencia
media (HPBW1). Algunas veces también se emplea el ancho entre los
primeros puntos nulos menores (BWFN2) del lóbulo principal, que
es el ancho entre los puntos nulos a ambos lados del lóbulo princi-
pal. En la Figura 8 se muestra una gráfica de la intensidad de la señal
captada por la antena y los puntos HPBW y BWFN correspondientes.

1 Half power beam width, por sus siglas en inglés
2 Beam width between first nulls, por sus siglas en inglés
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Figura 7: Patrón de la antena para un dipolo, visto en el plano XY.

Figura 8: Ancho a potencia media (HPBW) del lóbulo principal del patrón
de una antena y ancho entre los primeros puntos nulos menores
del lóbulo principal (BWFN).

• 

• 
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2.4.2 Área efectiva y eficiencia de apertura

El área efectiva de una antena es el área neta o fracción del área geo-
métrica (física) de la antena que recibe radiación. Esta área depende
de algunos factores que pueden afectar la captura de la señal, por
ejemplo, los soportes de alimentación, las irregularidades de la ante-
na, etc. Una antena con mayor área efectiva permitirá obtener mayor
información proveniente de una fuente. Por otro lado, la eficiencia de
apertura es un parámetro de la antena que nos permite conocer la
razón entre el área efectiva y el área real de la superficie reflectora
de la antena η = Aeff/Ageom . Una antena ideal tendría entonces
eficiencia de apertura 1.

2.4.3 Eficiencia del haz

La eficiencia del haz generado por la antena es otro parámetro impor-
tante. Una antena cuyo haz es muy ancho recibirá radiación de mu-
chas fuentes repartidas en el espacio ocupado por el haz. En cambio
un haz mas angosto asegurará que la radiación que se capte corres-
ponda a la radiación proveniente de la fuente de radio a la que se está
apuntando. Un estado ideal de la antena sería aquel en el cual toda
la radiación recibida desde una fuente en el cielo, fuera captada en
su totalidad únicamente por el haz principal de una antena, sin tener
contribuciones adicionales de otras fuentes. La eficiencia del haz se
define como

ηhaz =
ΩM
ΩA

(17)

donde ΩA es el ángulo sólido del haz, definido como la integral del
patrón de la antena a lo largo de todas las direcciones en el cielo.
Cabe señalar que el patrón de la antena no abarca forzosamente to-
do el espacio. ΩM corresponde a la integral sólo en la dirección del
lóbulo principal y es llamado ángulo sólido del lóbulo principal. La
eficiencia del haz varía entre 0 y 1 y es mayor en cuanto sea mayor la
concentración del patrón de la antena en el lóbulo principal, es decir,
nos indica la fracción de la potencia que está concentrada en el lóbulo
principal (Wilson et al., 2009).

2.4.4 Directividad

La directividad de una antena se define como la razón de la máxima
intensidad de radiación (dada en watts/rad2) que la antena genera
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en alguna dirección y la intensidad de radiación promedio en todas
las direcciones

D =
Umax

Uprom
(18)

Tomando en cuenta que la intensidad de radiación promedio es igual
a la potencia total radiada W entre 4π y que a su vez la potencia total
es igual a la intensidad de radiación integrada sobre 4π, la directivi-
dad quedaría expresada como

D =
Umax

W/4π
=
4πUmax∫∫
4π

UdΩ
=

4π∫∫
4π

U
Umax

dΩ
(19)

Como el integrando del denominador de la ecuación anterior es la
intensidad de radiación normalizada para cada valor de U, la integral
doble sobre 4π corresponde al ángulo sólido del patrón de la antena
ΩA, obteniéndose otra expresión para la directividad de una antena

D =
4π

ΩA
(20)

Esto es, la directividad esta dada por por el ángulo sólido de una
esfera dividido por el ángulo sólido de la antena. Una antena con di-
rectividad 1 correspondería a una antena que es igualmente sensible
a todas direcciones, que es el caso cuando el ángulo sólido del patrón
de la antena a lo largo de todas las direcciones en el cielo es igual a
4π, es decir, cuando el valor del ángulo sólido a través del cual toda
la potencia transmitida por la antena (emitiendo en forma constante
y con valor máximo) tuviera un valor 4π.

Considerando una relación importante en donde aparecen los térmi-
nos de longitud de onda, el área efectiva y ángulo sólido del patrón
de radiación de la antena (Kraus, 1966)

λ2 = AeffΩA (21)

y combinándola con la ecuación (20), una expresión más para la di-
rectividad, asociada con el tamaño de la antena es

D =
4π

λ2
Aeff (22)
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También, de acuerdo con la definición de eficiencia de apertura que
vimos en la sección 2.4.2, la directividad puede escribirse como

D =
4π

λ2
ηAgeom (23)

2.5 detección de las señales

Además de las características de la antena, otro aspecto importante
que se debe considerar para observar señales de radio provenientes
del cielo, está relacionado con las características del receptor del radio
telescopio. En las siguientes secciones se tratará esta parte importante
que conforma a un radio telescopio y se describirán sus características
principales.

2.5.1 Receptores

En una antena de radio, la función de un receptor es captar y medir la
emisión de radio de las fuentes celestes. Las señales de radio frecuen-
cia que se reciben en un radio telescopio son muy débiles, tal que al
ser transmitidas por un cable corren el riesgo de sufrir atenuaciones
y pérdidas importantes respecto a la señal original captada. Por ejem-
plo, el nivel de potencia de la emisión de la fuente de radio captada
por el receptor de una antena es muy pequeña del orden de 10−15

a 10−20 Watts (Kraus, 1966). Si se trabajara con estas frecuencias el
receptor del sistema sufriría inestabilidades al realizar mediciones de
la señal, por lo tanto, los receptores deben de ser muy sensibles de tal
forma que puedan detectar señales aún en presencia de ruido.

Existen diferentes tipos de receptores, pero todos tienen la finalidad
de medir la densidad del poder espectral de una señal (Wilson et al.,
2009). Las componentes básicas de un receptor son: un filtro pasa
bandas para seleccionar el rango de frecuencias que caracterizarán
al receptor; un detector de ley-cuadrática (law-square) que genere
una señal de salida proporcional al promedio de la potencia sobre el
rango de frecuencias de la entrada al receptor; un filtro que realice
el suavizado o promedio de los datos y que determine el tiempo
de respuesta de la salida. Algunos receptores contienen también un
oscilador y un mezclador. La función del mezclador es trasladar la
frecuencia central de la señal a otra frecuencia intermedia donde es
más sencillo manejar la señal. Al aplicar un filtro a una señal es más
fácil si movemos la señal de interés a una frecuencia intermedia (IF)
y luego aplicamos el filtro en la frecuencia intermedia (McClaning
and Vito, 2000). El oscilador se utiliza para generar una señal que se
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Figura 9: Frecuencia intermedia generada a partir de la frecuencia local y la
frecuencia de la señal RF de entrada. Las frecuencias generadas al
mezclarse la frecuencia νL0 y la frecuencia νRF son νL0 + νRF y
νL0 − νRF.

combina con la señal RF captada por la antena. Al mezclar la señales
se produce una frecuencia intermedia, que es la frecuencia de la señal
con la cual se trabaja. Esto lo veremos con más detalle al hablar de
los receptores superheterodinos que describimos a continuación.

Los receptores más comunes son los receptores de tipo superhetero-
dino. En general, la operación de este receptor es la siguiente:

a) La señal RF que capta la antena tiene una frecuencia central νRF
que se acopla a la entrada del receptor y es amplificada usando un
amplificador de radiofrecuencia (RF) con una ganancia del orden de
10 a 30 dB. Después, la señal pasa por un conversor de frecuencia me-
dia, en donde la señal se mezcla con una señal artificial de frecuencia
ν0 producida con un oscilador local. El conversor de frecuencia ge-
nera dos señales: una cuya frecuencia es la suma de la señal original
más la del oscilador local (ν0 + νRF) y otra cuya frecuencia es la dife-
rencia de estas señales (ν0−νRF) (Figura 9). Esta última frecuencia de
salida es llamada frecuencia intermedia (IF) la cual es una frecuencia
menor que puede transmitirse con más facilidad y con menor pér-
dida de información. Es común que las señales recibidas de más de
1 GHz sean bajadas a varias decenas de MHz. Por otro lado, se debe
tomar en cuenta que con el oscilador local se puede bajar no solo la
frecuencia de la radiación de la fuente que nos interesa, sino también
alguna otra frecuencia, cuya resta con la frecuencia del oscilador nos
de también una frecuencia igual a la frecuencia de operación del re-
ceptor. Si no se filtran antes las señales, las tendremos superpuestas
en el conversor. En caso de que se haga un filtrado previo, el sistema
receptor será de banda simple, pero si no se realiza el filtrado el sis-
tema receptor será de banda doble y se procesará al mismo tiempo la
emisión de estas dos frecuencias distintas (PARTNeR, 2009).

b) Después de pasar por el conversor de frecuencia intermedia, la se-
ñal IF pasa por otro amplificador (amplificador IF) de ganancia del
orden de 60 a 90 dB. La mayor parte de la amplificación, y normal-
mente la determinación del ancho de banda del receptor, se llevan a
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cabo en esta etapa de amplificación (Kraus, 1966). Después, la señal
pasa por un detector, el cual comunmente genera un voltaje de sali-
da DC proporcional al cuadrado de la señal del voltaje de entrada,
lo cual implica que también el voltaje de salida es proporcional al
cuadrado de la señal de ruido a la entrada del receptor. En la etapa
final, el receptor puede constar de un amplificador pasa-bajo o un
integrador para observar la potencia de la señal durante un lapso de
tiempo, así como también de un grabador de señal analógico o un
sistema digital. Para detectar una señal con cierto rango de frecuen-
cia, es necesario diseñar por separado los bloques correspondientes
al amplificador RF, el mezclador y el oscilador local, mientras que
la sección conformada por los bloques después del mezclador es la
misma para todas las frecuencias. Normalmente a la sección anterior
al detector se le conoce como la parte de alta frecuencia del receptor,
mientras que a la sección después del detector se le idntifica como
la parte de baja frecuencia del receptor o etapa de post-detección. Si
queremos estudiar la emisión de una fuente que emite a una frecuen-
cia νF, con un receptor diseñado para captar señales de frecuencia νR,
utilizamos un receptor superheterodino.

Existen otros tipos de receptores como el receptor superheterodino
de dos canales, o el receptor directo. En el receptor superheterodino
de dos canales no se utiliza un filtro entre la antena y el receptor, por
lo que no existe selectividad de señal RF antes del mezclador. En este
caso se generan dos frecuencias, ν0 − νIF y ν0 + νIF, por lo que el
receptor tiene dos canales separados por una frecuencia 2νIF (Kraus,
1966). En el caso de mediciones continuas, las señales en cada canal
son prácticamente iguales e independientes, dando como resultado
un receptor con doble sensibilidad. Por otra parte, el receptor directo
se usa cuando se hacen mediciones en un amplio ancho de banda
en donde no es necesario separar la frecuencia RF. En este caso no
se utiliza el mezclador ni el oscilador, conectándose directamente el
amplificador RF al detector, para después seguir en la etapa de post-
detección. Por otro lado, un receptor superheterodino multicanal es
un receptor de tipo superheterodino normal en donde el bloque de
amplificación IF al igual que el resto de bloques del receptor se apli-
can a varias bandas de frecuencia estrechas.

2.5.2 Parámetros de un receptor

Los parámetros que caracterizan a un receptor son la sensibilidad y
la estabilidad. Estas propiedades están relacionadas con la ganancia,
el ancho de banda y el ruido del receptor.

Un receptor debe de ser muy sensitivo, es decir, capaz de percibir
señales débiles aun en presencia de ruido. La señal capturada por la
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antena no contiene solamente la señal de la fuente de radio observa-
da, sino también la señal debida al ruido por señales no deseadas que
se generan en el medio. Al ser amplificada la señal dentro del recep-
tor, se amplifica también la señal del ruido. Para que un receptor sea
de utilidad, su ganancia debe de incrementar el nivel de potencia de
entrada al sistema y asegurar que la señal de la fuente de radio ob-
servada sea mayor que la señal del ruido del sistema, es decir, que el
valor de la razón de señal a ruido (SNR) sea mayor a uno. Típicamen-
te un valor aceptable para el valor de SNR es de cinco. Mientras más
grande sea la relación de la señal de la fuente con respecto a la señal
de ruido, diremos que habrá una mejor sensibilidad del receptor.

El receptor de un radio telescopio lo conforman diferentes compo-
nentes electrónicos, como filtros y amplificadores por ejemplo, que
generan de forma aleatoria ruido electromagnético. En el caso de re-
ceptores coherentes en los que la fase de la señal de entrada se pre-
serva, es común que la potencia del ruido se mida en términos de la
temperatura. Si se considera que la señal que se observa proviene de
un objeto que tiene comportamiento similar al de un cuerpo negro,
entonces se puede utilizar la temperatura del objeto para medir su in-
tensidad de radiación emitida. Esto es debido a que para un cuerpo
negro la intensidad de radiación está relacionada con su temperatura.
El brillo o intensidad de radiación dado por la distribución espectral
de la radiación de un cuerpo negro en equilibrio termodinámico de
acuerdo con la ley de Planck es

Iν =
2hν3

c2
1

ehν/KT − 1
(24)

donde K es la constante de Boltzman (1.38x10−23Joule/ ◦K). Para el
caso de las ondas de radio se cumple que hν << KT y la ecuación
anterior puede simplificarse haciendo el desarrollo de Taylor del tér-
mino exponencial, dando como resultado la aproximación de Raley-
Jeans

Iν =
2ν2

c2
KT (25)

en donde vemos que la intensidad emitida por el cuerpo negro es
proporcional a la temperatura.

También podemos relacionar la potencia promedio por unidad de
ancho de banda con la temperatura. La ecuación que nos proporciona
esta relación es

Pν = KT (26)
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Para un radio telescopio la temperatura total, TT , es la suma de las
temperaturas involucradas que afectan al radio telescopio. En forma
general sería la suma de la temperatura del sistema Tsys y la tempe-
ratura de la señal de la fuente de radio Ts

TT = Tsys + Ts (27)

La temperatura del sistema está compuesta por ruido blanco, una se-
ñal aleatoria compuesta por diferentes frecuencias y cuya potencia es
constante en promedio. Esta señal se compone de la temperatura del
receptor, la temperatura que se genera debido al cableado utilizado
para la transmisión de la señal desde la antena hasta el receptor y la
temperatura de fondo del universo.

La temperatura del receptor, es la generada por los amplificadores y
filtros utilizados en el receptor. La temperatura de fondo es la tem-
peratura debida a la radiación de fondo del universo. Esta se debe a
la radiación de todos los elementos que lo componen y su valor es
de alrededor de 2.8 K (Fixsen, 2009). La temperatura de la señal de
la fuente es la temperatura o ruido que produce una fuente y que
queremos detectar con el radio telescopio.

2.5.3 Señal mínima detectable

La señal mínima que puede ser detectable por un radio telescopio
depende de los valores de la temperatura del sistema, el ancho de
banda y el tiempo de integración. El valor de la señal mínima detecta-
ble esta determinado experimentalmente en términos del valor RMS
de las variaciones de temperatura o ruido del sistema (Wilson et al.,
2009) dado por

σT =
Tsys√
∆ντ

(28)

lo cual nos da la sensibilidad o temperatura mínima detectable del
radio telescopio. El tiempo de integración del receptor es el tiempo
en el cual el receptor realiza el promedio de las fluctuaciones de la
señal. Esta integración puede hacerse electrónicamente por medio de
un filtro RC (resistor y capacitor) o bien haciendo el muestreo de las
señales, luego digitalizarlas y haciendo un promedio de la señal. De
acuerdo con la ecuación, el valor rms del ruido del sistema disminuye
si el tiempo de integración o el ancho de banda aumenta. Entonces,
para que sea detectable una señal de radio su temperatura debe ser
mayor que la variación RMS del ruido del sistema. Típicamente se
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consideran señales válidas aquellas cuya temperatura producida en
la antena sea al menos 5 veces σT , sin embargo este criterio está de-
terminado de acuerdo con el requerimiento del estudio.

2.6 detección de una señal típica usando srt

Para el proyecto que vamos a desarrollar se utilizarán dos antenas
del Observatorio de la Luz. Estas antenas tienen las mismas caracte-
rísticas que la antena SRT (Small Radio Telescope) del Observatorio
Haystack, del Instituto Tecnológico de Massachusetts (MIT). En las
siguientes secciones describiremos las características de las antenas.

2.6.1 Características físicas de la antena

Las antenas que usaremos son antenas parabólicas de 2.3m de diáme-
tro, distancia focal de 85.7 cm, y un haz de ≈ 7◦ de ancho. Están cons-
truidas con una malla de material C/Ku (Carbón y Kurchatovium)
empotradas sobre un marco de aluminio. Su peso es de 72.5 Kg inclu-
yendo su montura que provee movimiento de 360 y 90 grados en las
direcciones azimutal y elevación respectivamente.

2.6.2 Cálculo de la sensibilidad de la antena

La señal mínima que puede ser detectada por un radiotelescopio de-
pende del valor de la temperatura del sistema, el ancho de banda y
el tiempo de integración de acuerdo con la ecuación (28).

Considerando un ancho de banda de ∆ν = 10 MHz, una temperatura
del sistema de 150 K y un tiempo de integración de 1 ms, la señal
mínima detectable por las antenas SRT que usaremos sería

σT =
Tsys√
∆ντ

= 1.5K (29)

y para un ancho de banda de ∆ν = 100 MHz, la señal mínima detec-
table sería

σT = 0.47K (30)

Para poder detectar señales de radio utilizando las antenas SRT del
observatorio de la luz, la temperatura de la señal TA debe ser mayor
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al valor RMS σT de las variaciones de la temperatura del sistema
(TA > σT ). Podemos ver que si aumentamos el ancho de banda con la
que trabajarán las antenas, la señal mínima que se puede detectar es
menor y por lo tanto el radio telescopio es mas sensible. Sin embargo,
debe de tenerse cuidado de que al incrementarse el ancho de banda
se abre también la posibilidad de recibir más interferencias, por lo
que se tiene que tener cuidado cuando se considere dicho parámetro.

2.6.3 Cálculo del ancho del lóbulo a potencia media HPBW

El ancho del lóbulo a potencia media es el ancho del ángulo formado
por dos puntos del lóbulo principal de la antena, para el cual la po-
tencia es la mitad de la potencia máxima. Las antenas SRT operarán
a una frecuencia central de 1420 MHz (λ = 0.21m) y un ancho de
banda de 10 MHz. El ancho del lóbulo a potencia media (HPBW) del
lóbulo principal de las antenas esta dado por

θHPBW = 1.22
λ

d
(31)

en nuestro caso d = 2.3 m, que corresponde al diámetro de las ante-
nas. Esto nos da un valor teórico de θHPBW = 6.3◦ para el ancho del
lóbulo a potencia media.

El ancho HPBW se puede medir experimentalmente recorriendo con
la antena una fuente de radio muy brillante, como el Sol por ejem-
plo. La gráfica del escaneo de la fuente con la antena, mostrará un
incremento en la intensidad de la señal hasta llegar a un máximo en
el momento en que el lóbulo principal esta frente a la fuente, segui-
do de un decremento en la intensidad cuando la fuente se aleja del
lóbulo.

2.6.4 Cálculo de la directividad

Para el cálculo de la directividad de la antena podemos utilizar la
ecuación (23). Tomando en cuenta que el SRT tiene un diámetro de
2.3 m y una eficiencia de apertura de 50%, para una frecuencia de ob-
servación de 1.4 GHz la directividad en decibeles (10Log10(D)) sería:

DdB ≈ 27.8dB (32)
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2.6.5 Polarización de la antena

Los campos alrededor de una antena se pueden dividir en la región
de campo cercano o zona de Fresnel y la región de campo lejano o zona de
Franhaufer. En la región de campo cercano el flujo de potencia no es ne-
cesariamente radial y el patrón de radiación depende de la distancia
a la antena. En la región de campo lejano el flujo de potencia sale en for-
ma radial y el patrón de radiación es independiente de la distancia a
la antena, siempre y cuando las distancias sean grandes comparadas
con el tamaño de la antena o con la longitud de onda radiada.

Una antena puede recibir o transmitir radiación en diferentes direc-
ciones. En algunas direcciones la potencia transmitida (o recibida) es
mayor que en otras direcciones. La polarización de la antena es la
misma que la polarización de la onda que transmite o recibe la ante-
na. Se difine como el vector de polarización de la onda radiada por
la antena en el campo lejano (i.e. a una distacia de la antena > D2/λ,
donde D es el diámetro de la antena). Si una onda polarizada en cier-
ta dirección incide en una antena con polarización diferente a la de
la onda, entonces la potencia de la onda no va a poder ser recibida
en su totalidad por la antena, en cambio si la antena tiene la misma
polaridad que la onda, la potencia recibida sera máxima.

La polarización de la antena se puede calcular midiendo la potencia
de una señal que tenga cierta polarización y luego variar la polari-
zación de la señal hasta encontrar la dirección en la cual la potencia
captada por la antena sea máxima. Esto se puede lograr utilizando
una antena de prueba (un dipolo por ejemplo) que pueda rotar y
transmitir señales en diferentes direcciones hacia la antena que se
va a probar, hasta encontrar la dirección que produce una respuesta
máxima en la antena estudiada.

2.7 características de brotes que pueden ser detecta-
dos por la antena

Tomando en cuenta los cálculos de la sensibilidad de las antenas SRT
realizado en la sección 2.6.2, se puede calcular la densidad de flujo
mínimo detectable por las antenas. El valor de la densidad de flujo se
calcula usando la ecuación

F =
2KT

Aη
(33)

donde η es la eficiencia de la antena con un valor de 50%, A es el
área de la antena (4.15m2), K la constante de Boltzman y T es la
temperatura mínima detectable (σT ) calculada en la sección 2.6.2.
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Con estos valores, la densidad de flujo mínima detectable que se obtie-
ne para el caso de un ancho de banda de 10 y 100MHz, es ≈ 2.0× 103
y 6.2× 102 Jy respectivamente. Estos valores están por debajo de las
densidades de flujo reportadas para observaciones del Sol en el ran-
go de 1352 a 1490 MHz, en cuyos estudios se han encontrado eventos
explosivos conocidos como radio picos (radio spikes) con duracio-
nes menores a 0.1 s (Da̧browski et al., 2011a; Csillaghy and Benz,
1993; Messmer and Benz, 2000; Fleishman and Melnikov, 1999), que
emiten densidades de flujo del orden de 100 unidades de flujo solar
(1ufs = 104Jy) (Benz, 1986). Como podemos ver, las densidades de
flujo de este tipo de brotes solares es de 3 y 4 órdenes de magnitud
mayor que la densidad de flujo mínima que pueden detectar las ante-
nas SRT utilizando un tiempo de integración de 1 ms para un ancho
de banda de 10 y 100 MHz respectivamente. Por otro lado, el tiempo
de integración de 1 ms es un tiempo apropiado para las observacio-
nes ya que es mucho menor que el tiempo de duración promedio
de los radio picos, lo que permitirá realizar un muestreo de datos
apropiado para la detección de eventos transitorios con duraciones
de milisegundos.



3
E V E N T O S T R A N S I T O R I O S E N E L S O L Y O T R A S
F U E N T E S

A mediados del siglo pasado el estudio de objetos celestes se exten-
dió no sólo a observaciones realizadas en el rango óptico, sino que se
incursionó también en otras bandas del espectro electromagnético co-
mo radio, infrarrojo, ultravioleta, rayos X y rayos gama (Fender and
Bell, 2011). Se descubrió que una manera de entender el universo des-
de la Tierra era mediante el estudio de su emisión en radio, ya que
para cierto rango de frecuencias en esta banda del espectro electro-
magnético la atmósfera de la Tierra se comportaba transparente.

A partir del descubrimiento de los pulsares en 1967 (Hewish et al.,
1968) se comenzaron a descubrir fenómenos y objetos interesantes uti-
lizando mediciones en radio. Entre los fenómenos descubiertos que
causaron una gran motivación para ser estudiados fueron los llama-
dos eventos transitorios o transientes, cuyo estudio era posible extender
tanto a la exploración del sistema solar como a la del cosmos.

Los eventos transitorios son eventos dinámicos o explosivos que pue-
den tener tiempos de duración desde nano segundos hasta años o
más (Bhat, 2011; Hankins et al., 2003). El descubrimiento de estos
eventos dio origen en las últimas décadas al desarrollo de una nueva
área que ha crecido rápidamente dentro de la radio astronomía, da-
da la importancia que tiene su estudio para el entendimiento de los
procesos físicos del Universo, donde ocurren constantes cambios en
escalas de tiempo diversas.

3.1 estudios de eventos transitorios

Aunque los eventos transitorios que han sido más explorados son
aquellos que se encuentran en el rango de altas energías del espectro
electromagnético como es el caso de rayos X y rayos gamma (Bhat,
2011), existen también exploraciones en la banda óptica y en radio.
Sin embargo, las investigaciones en la banda de radio han sido esca-
samente exploradas y los pocos estudios que se han hecho en esta
banda corresponden a longitudes de onda que están por encima de
las longitudes de onda milimétricas (Bower et al., 2003). Es importan-
te hacer notar que muchos de los eventos transientes que han sido
descubiertos en la banda de radio, fueron descubiertos previamente
en otras longitudes de onda [Frail et al. (2003); de Bruyn (1973)] y
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que en algunos casos los eventos transitorios han sido descubiertos
de manera fortuita durante estudios ajenos a la búsqueda de estos
fenómenos (Davies et al., 1976; Bower et al., 2003).

Otro aspecto importante de los transientes es que aparecen por to-
das partes en el Universo, pudiéndose originar desde casi todos los
ambientes astrofísicos incluyendo el sistema solar (Katz et al., 2003),
estrellas en formación (Bower et al., 2003) , el centro galáctico (Bower
et al., 2005) y otras galaxias (Frail et al., 1997). Así mismo, los eventos
transitorios se han encontrado en todas las longitudes de onda, en
escalas de tiempo desde nanosegundos (Hankins et al., 2003) hasta
años (Hughes et al., 1992).

3.2 clasificación de eventos transitorios

Los eventos transitorios se pueden clasificar de diferentes formas de
acuerdo con las características que presentan. Dependiendo de su du-
ración pueden ser transitorios rápidos o lentos. De acuerdo con su lo-
calización pueden ser galácticos o extragalácticos. O bien, conforme al
tipo de emisión que presentan pueden ser coherentes o incoherentes.
Dentro de estas clasificaciones se pueden encontrar combinaciones
y una gran variedad de transientes como veremos en las siguientes
secciones. Una revisión más amplia sobre investigaciones históricas
de radio transientes puede encontrarse en el reporte de Cordes y
McLaughlin (Cordes and McLaughlin, 2003).

3.2.1 Transitorios incoherentes y coherentes

Los transientes de tipo incoherente regularmente se asocian a emisio-
nes de tipo sincrotrón, donde electrones semirelativistas con energías
entre 10 y 1 MeV (Hewitt and Melrose, 1986) giran alrededor de las
líneas de campo magnético produciendo radiación a diferentes fre-
cuencias. Las emisiones tipo sincrotrón en estado estacionario tienen
temperaturas de brillo cuyo límite es≈ 1012 K (Fender and Bell, 2011),
y los eventos asociados a este tipo de emisión tienden a evolucionar
de manera lenta a bajas frecuencias. Se encuentran en eventos explosi-
vos como novas, supernovas, estallidos gigantes de magnetoestrellas
(magnetars) y en chorros relativistas. Por su parte, los transientes de
tipo coherente se asocian a eventos cuyas emisiones tienen caracte-
rísticas de radiación debidas a efectos colectivos del plasma. Pueden
tener temperaturas de brillo más elevadas en intervalos de tiempos
cortos. Los transientes coherentes de corta duración más conocidos
son los pulsares y los fenómenos relacionados con ellos como los
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pulsos gigantes, pulsares nulos, transientes rotantes en radio (RRAT), así
como en los magnetars (Frail et al., 2012; Fender and Bell, 2011).

3.2.2 Transitorios rápidos y lentos

Dependiendo del tiempo de duración, los eventos transitorios pueden
ser rápidos o lentos. Se consideran eventos transitorios rápidos aque-
llos que tienen duraciones de milisegundos a nanosegundos, mien-
tras que los eventos transitorios lentos tienen duraciones de más de
un segundo hasta días y años (Bhat, 2011). Algunos ejemplos de tran-
sientes de larga duración son las estrellas fulgurantes y sus fenómenos
asociados. De larga duración y de origen extragaláctico están las su-
pernovas (Weiler et al., 2010) y las reminiscencias de estallidos de rayos
gama (GRB) (Gehrels, 1986). Existe también otra clase de estallidos de
tipo GRB, conocidos como huérfanos, con escalas de tiempo de años
(Ofek et al., 2010).

3.2.3 Transitorios galácticos y extragalácticos

El campo de investigación de los eventos transitorios se extiende a re-
giones del espacio galácticas y extragalácticas. Dentro de los eventos
transitorios galácticos se encuentran los pulsares, cuyo descubrimien-
to dio inicio al estudio de radio transientes. Todos los pulsares que
han sido detectados muestran una variación promedio en la intensi-
dad de sus pulsos. Sin embargo, en algunos de ellos se han observado
’pulsos gigantes’ cuyas intensidades superan el promedio por un factor
entre 100 y 1000 (Cordes and McLaughlin, 2003). El primer pulsar
donde se detectó este fenómeno fue el caso del pulsar Crab, donde
se observó un pulso de alrededor 100 µs con un flujo máximo de
≈ 105 Jy a 430 MHz, equivalente a una temperatura de brillo de
1031 ◦K. Otros estudios (Hankins et al., 2003) han reportado pulsos
con duraciones de algunos nanosegundos y flujos de ≈ 103 Jy a 5
GHz. Los pulsos gigantes están considerados dentro de los objetos
astronómicos más luminosos, alcanzando temperaturas de brillo de
hasta 1038 ◦K. Incluso, en otros estudios se menciona que estas tem-
peraturas pueden ser todavía más altas alcanzando valores hasta de
1042 ◦K (Bhat, 2011). De los registros existentes, los relacionadas con
estudios de pulsares son los que proporcionan mejor sensibilidad en
la detección de estallidos en radio, además de aportar la resolución
temporal y espectral necesaria para lograr distinguir entre estallidos
de corta duración (milisegundos) e interferencias terrestres (Lorimer
et al., 2007).
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Figura 10: Evento transitorio de origen desconocido (Lorimer, 2007). La grá-
fica principal muestra la evolución del evento transitorio con la
frecuencia, observándose un retraso del pulso en dirección de las
frecuencias menores. El recuadro dentro de la figura muestra la
forma del pulso.

Aun cuando los pulsares son un tipo de transientes que se han es-
tudiado extensamente, existen otros tipos de transientes que se han
observado desde otras fuentes dentro y fuera de la galaxia. Entre es-
tos transientes podemos mencionar a los provenientes de enanas cafés
(Berger et al., 2001), las fulguraciones de radio provenientes de estre-
llas activas a frecuencias de 1 GHz (Jackson et al., 1989), estallidos de
núcleos galácticos activos (AGN) observados a longitudes de onda mili-
métricas y centimétricas (Aller et al., 1985), reminiscencia de estallidos
de rayos gamma (GRB afterglow) y estallidos de radio provenientes de
supernovas.

Por otro lado, el descubrimiento de los RRATs y el de una forma des-
conocida de estallido en radio de origen extragaláctico descubierto
por Lorimer et al. (2007) con observaciones del radiotelescopio Parkes
en Australia (Figura 10), fueron un factor importante que despertó in-
terés por la búsqueda de nuevas emisiones de pulsos (Burke-Spolaor
and Bailes, 2010). En particular, el interés por una nueva clase de
eventos transitorios a los que se les dio el nombre de estallidos rápidos
en radio (FRBs) surgió con el descubrimiento del pulso con alta dis-
persión encontrado por Lorimer. Recientemente otros casos de este
tipo de radio pulsos han sido descubiertos por Keane et al. (2012) y
Thornton et al. (2013), sin que se haya encontrado su equivalente en
otras longitudes de onda, y sugiriéndose que las fuentes de donde
provienen estos pulsos se encuentran fuera de la galaxia. Se piensa
que este tipo de transientes ocurren con una frecuencia de tasa alta
y que es posible su detección mediante el uso de arreglos de telesco-
pios con alta sensibilidad y campo de visión amplio (Trott et al., 2013).

• , 
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Se sabe también que al difundirse por el medio, un evento transito-
rio puede verse afectado por efectos de propagación en el plasma,
sufriendo una dispersión (Bhat, 2011). Esta característica puede ser
aprovechada para hacer un sondeo del medio por el que atraviesa el
transiente. El análisis de estos eventos ha mostrado que la medida
de dispersión (DM) que afecta a los pulsos es demasiado alta, so-
brepasando los valores esperados para columnas de densidades de
electrones calculadas en fuentes de radio conocidas. Este hecho su-
giere que los eventos provienen de fuentes extragalácticas situadas
a distancias cosmológicas (Loeb et al., 2013) ocasionando dispersión
alta a su paso por el medio extragaláctico.

3.2.4 Transitorios interplanetarios

Otro tipo de eventos transitorios son los eventos transitorios inter-
planetarios de tipo ’lighting’ o relámpagos, que se han detectado en
algunos planetas del sistema solar. La aparición de estos transientes
se debe a la formación de corrientes eléctricas intensas a consecuencia
de las grandes energías que adquieren los electrones en movimiento,
dentro de los enormes campos eléctricos que se forman en las atmós-
feras planetarias. En algunos trabajos se ha reportado la observación
de estos transientes en planetas como Saturno, Urano, Neptuno y Ve-
nus (Zarka et al., 2008), mientras que otro tipo de emisiones de radio
brillantes en rangos de KJy a MJy por debajo de los 30 MHz han si-
do detectadas en Júpiter (Jester and Falcke, 2009). Estas emisiones se
manifiestan en forma de estallidos de radio que se producen como
consecuencia de la interacción del campo magnético de planetas con
las partículas cargadas del viento solar. En la Tierra por ejemplo, es-
tos eventos se observan como estallidos de baja frecuencia conocidos
como Radiación Kilométrica Auroral (AKR). Para que en un planeta ex-
trasolar similar a la Tierra se pudieran originar este tipo de estallidos,
sería necesario que dicho planeta estuviera inmerso en un viento in-
terestelar altamennte magnetizado. Incluso sería posible que la taza
de detección de planetas extrasolares pudiera conocerse a partir de la
detección de este tipo de estallidos.

Por otro lado, recientemente se están llevando a cabo planes para ins-
talar una antena de radio lunar en el proyecto European Lunar Lander
(Klein Wolt et al., 2012). El proyecto permitiría estudiar fenómenos
solares como fulguraciones y CMEs y su efecto en el viento solar en
las cercanias de la Tierra, así como el estudio de eventos transitorios
de baja frecuencia en radio en Saturno y Júpiter.
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3.2.5 Transitorios solares

En el Sol se han encontrado eventos transitorios importantes. El Sol
es una estrella en donde se producen eventos explosivos que emi-
ten radiación en un amplio rango del espectro electromagnético. Por
ejemplo, las CMEs y las fulguraciones solares pueden producir osci-
laciones del plasma y provocar emisión de radiación en longitudes
de onda métricas y decamétricas conocidas como estallidos (Zucca
et al., 2012). Estos se pueden clasificar en estallidos Tipo I, Tipo II,
Tipo III, Tipo IV y Tipo V. Los estallidos Tipo I están asociados a emi-
siones debido a partículas confinadas en flujos cercanos a regiones
activas (Hewitt and Melrose, 1986). La producción de estallidos Tipo
II se relaciona con ondas de choque provocadas por CMEs origina-
das en la corona (J. and B., 1966). Los estallidos Tipo III se forman
por corrientes de electrones que fluyen desde la corona y escapan
a lo largo de líneas magnéticas abiertas hasta el medio interplaneta-
rio. Los estallidos Tipo IV consisten en extensas emisiones continuas
con variaciones suaves en intensidad (Fokker, 1963) y estructuras fi-
nas que varían rápidamente. Se atribuyen a la emisión por electrones
energéticos atrapados en estructuras magnéticas cerradas y se les ha
encontrado ya sea sobre regiones activas, dentro de estructuras muy
densas de CMEs, o en la fase final de fulguraciones solares (Hilla-
ris et al., 2016). Los estallidos de Tipo V se conforman de emisiones
continuas suaves y de duración corta que se originan a partir de los
estallidos Tipo III.

En las longitudes de onda centimétricas y decimétricas también se
han observado eventos transitorios que se clasifican básicamente en
dos tipos (Fu et al., 1995): a) Un tipo corresponde a eventos con du-
raciones largas, desde decenas de segundos hasta varias horas (Benz,
2009a), en donde en ocasiones la intensidad presenta un desplaza-
miento en frecuencia. Ejemplos de este tipo de transientes son las
pulsaciones decimétricas conformadas por pulsos de más de 100 MHz
de ancho de banda, asociados a emisiones de Rayos-X duros durante
fulguraciones; b) El otro tipo consiste en fluctuaciones rápidas cuyas
duraciones son del orden de unas decenas de milisegundos a varios
segundos y muestran un ancho de banda más estrecho. Un ejemplo
de este último tipo de transientes son los radio picos decimétricos (dm-
spikes), que se han encontrado en observaciones solares (Da̧browski
et al., 2011b).

Con respecto a observaciones de eventos transitorios en otras longitu-
des de onda, se han encontrado otra clase de transientes conformadas
por estructuras finas (FSs) que se originan en estallidos solares en mi-
croonda. Estas estructuras se caracterizan por tener un alto grado de
polarización circular, corta duración (hasta milisegundos) y un ancho
de banda pequeño (Fu et al., 1995).
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3.3 eventos del sol relacionados con transientes

En el Sol se producen eventos que emiten grandes cantidades de ener-
gia. En la banda de radio, los flujos de energía tienen duraciones que
varían en nueve órdenes de magnitud desde milisegundos a meses,
con emisiones que superan en varias órdenes de magnitud la radia-
ción solar quieta (Benz, 2009a). La variedad de estos eventos abarca
desde las CMEs y las fulguraciones solares, hasta estallidos de radio,
radio picos y otras estructuras finas que han sido observadas Zuc-
ca et al. (2012). Los rangos de radio frecuencia en la corona lejana y
la heliósfera interna corresponden a las bandas métrica, decamétrica,
hectométrica y kilométrica, en tanto que en la corona y corona ba-
ja corresponde a las bandas decimétrica, centimétrica y la región de
microondas (Benz, 2009a).

3.3.1 CMEs, fulguraciones y estallidos

En la región externa del Sol, la corona solar, se llevan a cabo pro-
cesos dinámicos en donde intervienen distribuciones de partículas,
campo magnético y una diversidad de ondas interactuando de forma
compleja. Los mecanismos de interacción partícula-partícula y onda-
partícula, junto con inestabilidades en la densidad del plasma dan
origen a perturbaciones que evolucionan en el tiempo dando como
resultado grandes emisiones de radiación y eventos explosivos que
transportan material solar y campo magnético hacia el medio inter-
planetario. Los eventos solares más evidentes de este tipo son las
CMEs, las fulguraciones (o protuberancias) y los estallidos de radio.

Las CMEs y las fulguraciones son fenómenos que se observan en
un amplio espectro electromagnético, desde los rayos gama hasta las
ondas de radio (Zucca et al., 2012). Estos eventos son capaces de pro-
vocar oscilaciones del plasma, que posteriormente dan origen a esta-
llidos con emisiones de radiación en diferentes longitudes de onda.

El estudio de estallidos de radio se ha realizado de forma extensa
mediante el empleo de diversos radiotelescopios. Por ejemplo, en el
estudio de Zucca et al. (2012) se muestran estallidos de Tipo II, III y
IV con frecuencias entre 10 y 400MHz detectados con los espectróme-
tros CALLISTO (Compound Astronomical Low frequency Low cost
Instrument for Spectroscopy Transportable Observatory) del Obser-
vatorio RSTO (Rosse Solar-Terrestrial Observatory). En particular, en
este trabajo reportan estructuras finas observadas durante estallidos
de radio Tipo II (Ver Figura 11), las cuales se cree que son producidas
por haces de electrones lanzados desde frentes de choque moviéndo-
se a través de la corona baja y alta.
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Figura 11: Espectro dinámico con estructura herringbone producida en un
estallido Tipo II (Zucca et al., 2012).

Tipo de A. banda Duración

estallido (MHz) (seg)

I 4 1

II 4 300

20 2

III 100 2

IV 200 1000

V 30 20

Tabla 1: Estallidos de radio en longitudes de onda métricas para una fre-
cuencia de 200 MHz, (Benz Arnold O., 2009).

Existen estallidos de radio que no están asociados necesariamente a
fulguraciones. Tal es el caso de las tormentas de ruido, que se relacio-
nan con regiones activas, y con fuentes que estan vinculadas a CMEs
(Benz, 2009a). Las tormentas de ruido emiten radiación en longitudes
de onda métricas y decamétricas, presentando una emisión continua
extensa y picos de banda estrecha, lo cual es una característica propia
de los estallidos de radio Tipo I. La intensidad de la temperatura de
brillo en el continuo de emisión de las tormentas de ruido está entre
107 − 1010 ◦K, aunque se sabe que llegan a exceder los 1011 ◦K, con
una duración entre 0.1 y unos pocos segundos (Benz, 2009a). En lon-
gitudes de onda decamétricas las tormentas de ruido se comportan
un poco diferente a las longitudes de onda métricas, presentando una
estructura con pares de rápidas derivas en frecuencia invertidas y di-
vididas. Por otro lado, en las longitudes de onda métricas se pueden
observar estallidos de todos los tipos (i.e. I al V). Las propiedades
de estos estallidos para una frecuencia de 200 MHz se muestran en
la tabla 1 reportada por (Benz, 2009a), en donde se menciona que a
excepcion del tipo I, los demás estallidos estan relacionados con ful-
guraciones, pudiendo llegar a alcanzar temperaturas de brillo de al
menos 1012 K.
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En longitudes de onda decimétricas también se pueden observar dife-
rentes tipos de estallidos. Por ejemplo los estallidos de tipo IV cuyos
tiempos de duración pueden ser desde decenas de segundos hasta ho-
ras. Algunas veces, dentro de estos estallidos se encuentran grupos de
picos con anchos de banda estrechos, así como estructuras finas con
derivas moderadas que se conocen como fibras (Benz, 2009a). El ori-
gen de las emisiones de radiación con alta intensidad en longitudes
de onda decimétricas está relacionado con la inestabilidad de la dis-
tribución de velocidades de electrones no térmicos, la cual produce
ondas de plasma que se acoplan de manera coherente con las ondas
de radio (Da̧browski et al., 2011b). Se han observado también pulsos
con anchos de banda mayores a 100 MHz y con separaciones entre
0.1 y 1 s. A estos pulsos se les conoce como pulsaciones decimétricas y
se les asocia a emisiones de rayos-X duros provenientes de fulguracio-
nes. Otro tipo de estallidos son los radio picos, cuyo ancho de banda
es muy estrecho y se asocian con emisiones en rayos-X duros. En la
sección 3.3.2 hablaremos más sobre este tipo de eventos.

Los estallidos en longitudes de onda centimétricas están conforma-
dos por estallidos de radio Tipo IVµ cuya emisión abarca frecuencias
superiores a 1 GHz hasta alcanzar incluso el rango submilimétrico.
Estos estallidos se asocian con emisiones de tipo giro-sincrotrón de
partículas (electrones semi-relativistas) y su emisión esta relacionada
con la distribución de energía de los electrones.

En la literatura se pueden encontrar reportes que proporcionan in-
formación estadística acerca de observaciones de estallidos solares
(Benz, 2009a). En las gráficas de la Figura 12 se muestran resultados,
con base en reportes de diversos observatorios, de un estudio sobre
la distribución de densidad de flujo máxima presentada en estalli-
dos causados por fulguraciones. En las gráficas se muestra el número
promedio de estallidos diarios y la densidad de flujo máxima obser-
vada para los ciclos solares 20− 23, para un rango de frecuencias de
1 − 10 GHz (columna izquierda) y 10 − 20 GHz (columna derecha).
En la gráfica se puede ver que los estallidos de baja intensidad (densi-
dad de flujo menor) ocurren con mayor frecuencia que los estallidos
de alta intensidad. En cuanto a la variación del número de estallidos
diarios con el ciclo solar, se ha reportado que durante un máximo so-
lar largo, hay en promedio un estallido mayor a 1000 sfu1 diario en el
rango de 1− 10 GHz (Benz, 2009a). Otro resultado relacionado con el
número de estallidos diarios se presenta en la gráfica 13, en donde se
muestra el promedio de estallidos de radio por día para tres rangos
de frecuencia entre 103 y 104 MHz. En la gráfica se ve que el núme-
ro de eventos diarios es mayor para frecuencias que estan entre 4 y
10 GHz.

1 1sfu = 10−22 Wm−2Hz−1
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Figura 12: Promedio de estallidos diarios y su flujo máximo de emisión en
radio para un rango de frecuencias de 1 a 10 GHz (izquierda)
y 10 a 20 GHz para los ciclos solares 20 a 23 (Benz Arnold O.,
2009). Se puede apreciar que los estallidos con menor densidad
de flujo ocurren con mayor frecuencia que los de mayor densidad
de flujo.
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Figura 13: Reporte del promedio de estallidos diarios entre 1960 y 2000

(Benz Arnold O., 2009).

3.3.2 Radio picos

Los radio picos son eventos transitorios rápidos conformados por
emisiones electromagnéticas intensas, cuya duración máxima no ex-
cede una décima de segundo y con anchos de banda de aproxima-
damente 0.2 a 2.0% de la frecuencia central (Benz, 2002). Los radio
picos aparecen en grupos formados por varios miles de picos indi-
viduales durante la fase impulsiva de una fulguración. Por ejemplo
en un rango observado entre 100 y 1000 MHz una fulguración puede
tener hasta unos 10000 radio picos (Benz, 1985). Los grupos pueden
observarse como cadenas de picos individuales casi a una misma fre-
cuencia o en algunos casos presentando derivas en frecuencia. Los
radio picos decimétricos están asociados a fulguraciones y pueden
ser observados sin problemas debido a su alta temperatura de brillo
(≈ 1015 ◦K) y a su alta densidad de flujo (≈ 100 sfu) (Da̧browski et al.,
2011b). Se ha encontrado que, de las emisiones coherentes de radio,
los radio picos decimétricos son los que tienen una asociación muy
estrecha (hasta de un 95%) con fulguraciones.

Se piensa que el ancho de banda de los radio picos es causado por
las inhomogeneidades de la fuente de emisión y que no tiene relación
con la intensidad de la densidad de flujo de los picos. Los reportes
actuales sobre radio picos que aparecen en la fase principal de las
fulguraciones concuerdan con la idea de que la fuente de origen de
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Figura 14: Duración de picos observados a potencia media (half maximum)
vs frecuencia de observación basada en datos publicados (Roz-
hansky et al., 2008).

un cúmulo de picos está formado por la concentración de electrones
rápidos en la parte alta de un bucle magnético que, junto con inho-
mogeneidades en la fuente, originan el ’atrapamiento’ de electrones
(Fleishman and Melnikov, 2003) debido a una distribución de cono de
pérdida. El espectro de energía de los electrones que quedan atrapa-
dos en el bucle corresponde a un espectro no térmico. Por otro lado,
cuando la anisotropía de la distribución local es inestable y aumenta
respecto al promedio, se produce la emisión de tipo electrón-ciclotrón
maser (ECM) que da origen a radio picos individuales dentro del bu-
cle. La emision ECM es un tipo de mecanismo considerado como
responsable de muchos tipos de radiación no solo solar, sino también
planetaria y estelar. Existen trabajos en donde se reporta la eviden-
cia de que los radio picos solares son producidos por emisiones de
tipo ECM (Fleishman et al., 2003). Se cree que en este tipo de emi-
sión las inhomogeneidades magnéticas de corta escala, junto con las
inhomogeneidades de densidad pueden causar un ensanchamiento
de los picos (Fleishman, 2004) y que las fluctuaciones que sufre la
distribución del ángulo de incidencia de los electrones respecto al
campo magnético (de cuyo valor depende la reflexión o precipitación
de electrones hacia las bases del bucle) pueden ser producidas por
turbulencias magnéticas.

Resultados obtenidos con observaciones a frecuencias en el rango de-
cimétrico demuestran que la duración de los radio picos depende de
la frecuencia de emisión, resultando ser menor a medida que las fre-
cuencias crecen (Guedel and Benz, 1990a). En la Figura 14 se muestra
una gráfica de la duración de los radio picos tomada a la mitad del
máximo, presentada por Rozhansky et al. (2008) con base en los datos
publicados por otros autores. La extrapolación de la curva en la gráfi-
ca predice que la duración de los picos a una frecuencia f > 4.5 GHz
debería de ser menor a 2 ms. En este trabajo se reporta también el
análisis de un cúmulo de radio picos solares, registrados entre 4.5 y
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Figura 15: Distribución del ancho de banda para un cúmulo de radio picos
(Rozhansky et al., 2008).

6 GHz el 10 de abril de 2001, en donde se identifican alrededor de
3000 picos. El cúmulo fue observado cerca del disco solar durante
una fulguración asociada a una CME, estallidos de radio tipo II y
IV y a un fuerte estallido de microonda continuo. El cluster de picos
ocurrió durante un potente estallido de microonda largo con una in-
tensidad de 6000 sfu alrededor de 9.4 GHz, detectándose emisiones
coherentes altamente polarizadas. Para hacer el análisis estadístico
de los radio picos utilizaron una técnica numérica especial con la fi-
nalidad de separar los picos traslapados y obtener los radio picos
individuales. Uno de los resultados que obtienen de este análisis es
que la distribución del ancho de banda de los picos es asimétrica, ob-
servándose un incremento pronunciado en el número de picos con
anchos de banda pequeños y un decrecimiento suave en el número
de picos con anchos de banda mayores (Figura 15).

Aplicando la técnica propuesta por Rozhansky, se caracterizó a los
3000 picos extraídos con una amplitud, una frecuencia promedio y
un ancho de banda. La distribución del promedio de frecuencias se
muestra en la Figura 16, en donde se puede ver que el número de
picos detectados es menor para frecuencias mayores. En la gráfica
también se puede apreciar que para una frecuencia de ≈ 5 GHz se
nota una fuerte disminución en el número de picos, lo cual se atri-
buye a un mal funcionamiento de algunos canales de frecuencia del
instrumento.
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Figura 16: Distribución de frecuencias para 3000 picos extraidos de un even-
to (Rozhansky et al., 2008).

3.4 mecanismos de interacción en eventos transitorios

En el Sol, al igual que en muchos otros objetos o fenómenos del Uni-
verso se producen constantemente interacciones entre partículas y on-
das dentro del material ionizado que los conforma. Estas interaccio-
nes juegan un papel importante en los procesos dinámicos que ahí se
dan. De la misma manera, el papel que juegan el campo magnético
y las distribuciones de partículas es fundamental para determinar la
manera en que las interacciones se lleven a cabo y contribuyan en la
formación de eventos transitorios. Los modelos propuestos sobre me-
canismos de interacción vinculados a la producción de eventos tran-
sitorios en el Sol y en otros objetos similares, toman en cuenta que las
emisiones intensas de energía se desarrollan dentro de regiones con
inestabilidades donde hay partículas y ondas interaccionando dentro
de un plasma inmerso en un campo magnético.

De los mecanismos de interacción capaces de generar emisiones de ra-
dio que involucren grandes cantidades de energía, se encuentra el me-
canismo electrón-ciclotrón tipo maser (ECM). Durante décadas se han
propuesto teorías sobre el mecanismo de interacción ECM, en las que
se cree que este tipo de interacción explica las altas temperaturas de
brillo superiores a 1010 ◦K y cuyas emisiones están asociadas con cier-
tos tipos de estallido de radio observados en el Sol y en otras estrellas
(Melrose and Dulk, 1982). Las inestabilidades ECM poseen caracterís-
ticas adecuadas para explicar la generacion de eventos transitorios
con diferentes rangos de emisión en radio como: los radio picos sola-
res en el rango decimétrico y en microondas; la radiación decamétrica
en Júpiter y Saturno, así como la radiación kilométrica en auroras te-
rrestres; estallidos de radio solares tipo I, estructuras solares finas de
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Tipo IV y emisión solar de Tipo V; y los estallidos provenientes de es-
trellas fulgurantes y estrellas binarias (Aschwanden and Benz, 1988).

Las investigaciones realizadas sobre la interacción ECM, se basan en
el estudio de la evolución de las ondas electromagnéticas, la distri-
bución inestable de los electrones y las perturbaciones en el campo
magnético en regiones conformadas por bucles coronales. Existen es-
tudios en los que se han investigado los procesos de interacción onda-
partícula mediante simulaciones de inestabilidades ECM en el plas-
ma, es decir, la amplificación de ondas electromagnéticas junto con el
relajamiento de una distribución inestable de electrones (Kuznetsov
and Vlasov, 2012). En estos trabajos se simula el tiempo de evolución
de una distribución de electrones correspondiente a una fuente de
emisión de radio, utilizándose parámetros de ambientes astrofísicos
conocidos, como el caso de las magnetósferas planetarias de la Tierra
y Saturno por ejemplo. Con simulaciones hechas en estos estudios,
los resultados encontrados para la intensidad de emisión y la distri-
bución de electrones han coincidido con las observaciones in situ de
estas fuentes de emisión.

En otros trabajos se han propuesto modelos para estudiar la genera-
ción de picos solares de milisegundos tomando en cuenta inhomo-
geneidades de campo magnético a gran escala junto con inhomoge-
neidades del plasma a pequeña escala. Los resultados obtenidos con
estos estudios muestran que la presencia de inhomogeneidades influ-
ye en las propiedades espectrales (frecuencia de emisión, ancho de
banda y deriva en frecuencia) y temporales de la emisión (duración
de los picos), y que la intensidad de la emisión depende fuertemente
de las escalas y dinámica de las inhomogeneidades del campo mag-
nético y del plasma (Vlasov et al., 2002).

En el mecanismo ECM la emisión se origina por inestabilidades en
el cono de pérdida de regiones cercanas a la base de los bucles mag-
néticos. Una de las características de las inestabilidades ECM es que
ocurren en distribuciones de velocidad de electrones con frecuencias
de giro mucho mayores a la frecuencia del plasma (wce >> wpe),
atrapados dentro de fuertes campos magnéticos (Vlasov et al., 2002;
Tan, 2013a). Esto da como resultado temperaturas de brillo extrema-
damente altas que pueden llegar hasta hasta 1018 ◦K , con un alto
grado de polarización circular, escalas de tiempo cortas y un ancho
de banda angosto (Melrose and Dulk, 1982).

Otro mecanismo de emisión propuesto como responsable en la ge-
neración de eventos transitorios tiene que ver con la generación de
ondas de plasma a partir de procesos de aceleración de electrones, y
su posterior conversión a ondas electromagnéticas por medio de in-
teracciones onda-onda. De acuerdo a este mecanismo, los electrones
inyectados en la parte superior de un bucle magnético pueden que-
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Figura 17: Mecanismo de generación de un radio pico (adaptada de Slobec
et al. 1998).
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dar atrapados al ser reflejados por el efecto de espejo que se produce
en el cono de pérdida del bucle, o bien pueden precipitarse hacia las
bases de éste, dependiendo del ángulo de inclinación con el que en-
tran con respecto a la dirección del campo magnético. Los electrones
reflejados por el efecto de espejo pueden sufrir colisiones o interac-
cionar con las ondas que se generan dentro del bucle, ocasionando su
amplificación por resonancia mientras se mantenga una inestabilidad
en las regiones dentro del bucle. La tasa de crecimiento de las ondas
puede provocar un amplificación importante incluso en distancias pe-
queñas del orden de cientos de radios de giro del electrón (Melrose
and Dulk, 1982). Esto explica las escalas de tiempo cortas de los esta-
llidos. Este modelo está relacionado con el proceso de reconexión de
líneas de campo magnético en la parte alta de los bucles magnéticos.
Cuando las líneas de campo magnético en la parte superior del bucle
llegan a reconectarse debido a que el plasma del bucle empuja las lí-
neas de campo magnético, los electrones son acelerados formándose
haces de electrones hacia arriba y abajo de la zona de formación del
bucle (Figura 17) (Li, 1986; Melrose and Dulk, 1982). Los electrones
acelerados dan origen a ondas de plasma y ondas electromagnéticas
que se propagan por el plasma altamente perturbado, sufriendo refle-
xiones provocadas por inhomogeneidades en la densidad del plasma
(Zlobec and Karlický, 1998).

3.5 detección de transientes

Las Ciencias Espaciales y la Astronomía han tenido un progreso no-
table a través de proyectos ambiciosos y el desarrollo de instrumen-
tación. En la rama de la instrumentación se han alcanzado avances
significativos que han permitido obtener observaciones del cielo con
una mayor resolución, sensibilidad y campo de visión. El surgimiento
de una nueva generación de instrumentos para el estudio del Univer-
so involucra ya el uso de arreglos de radio telescopios. Ejemplos de
estos son: el ASKAP (Australian SKA Pathfinder) y el MWA (Murchison
Widefield Array) en Australia, LOFAR (Low Frequency Array) en Holan-
da y otros países europeos, el SKA (Square Kilometer Array) en Aus-
tralia y Sudáfrica (Macquart, 2011), el LWA1 (Long Wavelength Array
Station) (Ellingson et al., 2013) y el VLA (Very Large Array) (Law and
Bower, 2014) en Nuevo México.

Las ramas de investigación que comprenden estos radio telescopios,
incluyen proyectos para el estudio de eventos transitorios rápidos
(Fender, 2012; Colegate and Clarke, 2011). El SKA, por ejemplo, es
considerado como un instrumento ideal para la búsqueda de eventos
transitorios (Colegate and Clarke, 2011). En éste proyecto el área co-
lectora total será de un kilómetro cuadrado, lo cual permitirá que el
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arreglo cuente con mayor sensibilidad y campo de visión en compa-
ración con otros radio telescopios.

3.5.1 Problemas y estrategías de detección

Aun con el avance en el desarrollo de radio telescopios, la detección
de eventos transitorios encara todavia algunas dificultades. El princi-
pal problema al que se enfrenta es la aparición de señales espurias de
radio frecuencia causadas ya sea por interferencias de origen natural
o provocadas por el hombre (Burke-Spolaor and Bailes, 2010), o bien
por la presencia de señales de ruido debido a efectos instrumentales
o fluctuaciones estadísticas (Burke-Spolaor and Bailes, 2010).

Para solucionar el problema que presenta la detección de transientes
debido a las interferencias, los observatorios implementan algunas
técnicas de detección. La principal técnica se basa en la exclusión de
señales que no figuran como candidatos a transientes. Para su distin-
ción, se toma en cuenta que a su paso por el medio los transientes
sufren un retraso en el tiempo de su detección, y que este retraso
depende de la frecuencia de emisión del transiente. El retraso en la
señal se origina como consecuencia de la propagación del transiente
a través de columnas de plasma ionizado en el medio interestelar y
se refleja como un retraso en el arribo de la señal, el cual es distinto
para cada frecuencia que conforma el ancho de banda de emisión del
transiente, siendo este retraso mayor a medida que la frecuencia de
emisión es menor. Para el caso de radio telescopios con sistemas de
receptores múltiples, las señales espurias locales aparecen en todos
o la mayoría de los haces de los receptores, mientras que una señal
real de origen astrofísico aparece sólo en alguno de los haces. Esta
es una estrategia para búsqueda de transientes utilizada en observa-
torios con arreglos de antenas, como el caso del VLBA en EU y el
GMRT (Giant Metrewave Radio Telescope) en la India (Bhat, 2011).

Por otra parte, para la detección de transientes rápidos se requiere
del procesamiento de señales observadas con muestreo de alta re-
solución temporal y espectral (Burke-Spolaor and Bailes, 2010). Por
ejemplo, el radiotelescopio LOFAR cuenta con una resolución tempo-
ral alta de decenas de nanosegundos. Con las características de este
radiotelescopio se estima una tasa de detección de transientes de 20
a 200 eventos diarios (Fender and Bell, 2011).

3.5.2 Empleo de técnicas digitales

Las características de radio telescopios construidos en proyectos ac-
tuales dependen de parámetros específicos con los que fueron dise-
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ñados para trabajar, como: la frecuencia central y el ancho de banda
de operación; la resolución temporal y espectral de los receptores; el
campo de visión determinado por el área efectiva que cubren; y la
sensibilidad. Los radio telescopios más sofisticados utilizan arreglos
de antenas y de receptores. Más aun, cada receptor puede estar dise-
ñado para trabajar con múltiples canales con el fin de fraccionar el
ancho de banda total de observación y asignar diferentes rangos de
frecuencia a los canales para conseguir una mayor resolución espec-
tral.

Adicionalmente, se emplean técnicas de interferometría en donde se
combinan aspectos relacionados con la ubicación espacial y la orienta-
ción de las antenas, cuya importancia ha sido tomada en cuenta para
el desarrollo de radio telescopios como el GMRT y el VLA. El empleo
de arreglos en radio interferometría explota los avances logrados en
el procesamiento de señales, además de permitir alcanzar grandes
áreas de apertura mediante el uso de una gran cantidad de antenas
pequeñas (Cohanim et al., 2004).

El uso de arreglo de antenas es útil para mejorar la resolución y au-
mentar el área colectora de un radio telescopio. La configuración del
arreglo de antenas ofrece diferentes posibilidades para cubrir modos
de observación del cielo. Estos modos pueden abarcar observaciones
con un campo de visión amplio o bien observaciones en una direc-
ción específica. Los modos de observación dependen del modo de
detección del radio telescopio, de acuerdo a cómo se combine la se-
ñal de salida de los elementos que conforman el arreglo de antenas.
Un modo de detección usado consiste en sumar la señal de salida de
cada elmento del arreglo después de haber pasado por un detector
de ley cuadrática. Este modo de detección se le conoce como modo
coherente. En este modo, aunque se mantiene el ancho del patrón
de radiación resultante con respecto al de las antenas por separado,
la potencia recibida (en una antena equivalente al arreglo) es mayor
que la recibida por cada una de las antenas individuales. Este mo-
do es útil para observaciones que requieren amplio campo de visión
y aumento de sensibilidad del radio telescopio. Por otro lado, para
lograr una mejor resolución del haz del radio telescopio se pueden
sumar, usando una fase apropiada, las señales de salida de cada uno
de los elementos del arreglo de antenas y luego pasar la señal su-
mada por un detector de ley cuadrática. Esto da como resultado un
patrón de radiación con mayor resolución y sensibilidad aún. A este
modo de detección se le llama detección coherente. En los trabajos de
Colegate and Clarke (2011) y Trott et al. (2013) se menciona que para
lograr la detección de transientes de manera óptima, es conveniente
explotar la combinación de una alta sensibilidad y un amplio campo
de visión, junto con el uso de sistemas digitales para procesamiento
de señales. Se piensa que para la detección de transientes rápidos, se
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pueden emplear modos de detección que permitan combinar una alta
sensibilidad con un ancho de visión pequeño, o bien, combinar una
sensibilidad baja con un ancho de visión grande.

En la exploración de eventos transitórios rápidos no sólo se utilizan
arreglos de radio telescopios, sino también radio telescopios indivi-
duales de gran tamaño, como el caso de las investigaciones con los
radio telescopios Parkes (Burke-Spolaor and Bailes, 2010) y Arecibo
(Cordes and McLaughlin, 2003), los cuales se caracterizan por tener
un amplio campo de visión. Incluso, con el avance que se ha dado en
el área de la electrónica digital es posible la construcción de radio te-
lescopios utilizando instrumentación de bajo costo, como el caso del
Observatorio RSTO (Ross Solar-Terrestrial Observatory) en Irlanda, en
donde utilizan 3 espectrómetros CALLISTO de baja frecuencia para
monitoreo de estallidos de radio del Sol. Estos espectrómetros pue-
den ser configurados para hacer barridos de frecuencia usando hasta
400 canales con un máximo de 800 mediciones por segundo (Zucca
et al., 2012). Otro ejemplo es el espectrómetro GBRBS (Green Bank
Solar Radio Burst Spectrometer) en Virginia (Bradley et al., 2005) y los
espectrómetros de los observatorios BAO (Beijin Astronomical Observa-
tory), PMO (Purple Mountain Observatory) y YAO (Yunnan Astronomical
Observatory) de la comunidad de Radio Astronomia Solar China (Fu
et al., 1995).

La parte digital de los sistemas que conforman a los radio telescopios
es muy importante. Esta etapa del diseño comprende el uso de conver-
tidores de señal analógica a digital (ADC) de alta velocidad con tiempos
de conversión de µs. Para procesar la señal digital de salida y hacer la
correlación de señales (lo cual es una tarea costosa desde el punto de
vista computacional) se utilizan dispositivos FPGAs cuyas velocida-
des de reloj son de hasta 25, 000 veces mayor que la tasa de muestreo
(Lonsdale et al., 2009). Adicionalmente, el procesamiento requiere de
la implementación de clusters de procesadores, como GPUs (Graphic
Process Units) por ejemplo, para acelerar aun más el procesamiento
de los datos.

Con respecto al procesamiento de grandes cantidades de datos, la
parte computacional juega un papel determinante para la detección
de eventos transitorios rápidos. Los avances tecnológicos en super
computadoras y dispositivos GPU, así como el empleo de diseños di-
gitales son herramientas indispensables para el análisis simultáneo de
enormes flujos de datos que provengan de múltiples sistemas. Otro
aspecto importante a considerar, está relacionado con las tácticas de
almacenamiento de grandes cantidades de datos que generan las ob-
servaciones. Para evitar los elevados costos que demanda el almace-
namiento de datos en las investigaciones, la búsqueda de transien-
tes se lleva a cabo en tiempo real y únicamente los datos que son
candidatos a transientes son guardados para ser verificados y anali-
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zados posteriormente, tal como ocurre con el arreglo SKA (Colegate
and Clarke, 2011). Las tareas implicadas en el ámbito computacional
constituyen un reto para el procesamiento eficiente de datos y para la
aplicación de algoritmos que faciliten la identificación de señales que
correspondan a firmas reales de transientes, de manera que no sean
confundidas con las interferencias que aparecen durante las observa-
ciones.

Por otro lado, los procesos de detección de transientes involucran
una etapa en la cual al ser detectado un evento, se envía una noti-
ficación a diferentes observatorios desde un centro de coordinación
que se encuentra en red (Palaniswamy et al., 2014). Estos observa-
torios cuentan con equipos de cómputo configurados para recibir el
comunicado desde la unidad central, indicando sobre la ocurrencia
de algún evento. Al distribuirse la notificación, los observatorios in-
volucrados reciben también información sobre las coordenadas en las
cuales se ha detectado el transiente, de manera que los telescopios
realizan un movimiento rápido en algunas decenas de segundos para
apuntar en la dirección recibida e iniciar el registro de observaciones.





Parte II

I N S T R U M E N TA C I Ó N

La parte observacional es un aspecto fundamental en el es-
tudio de eventos transitorios rápidos en el Sol. Para hacer
observaciones de esta clase de eventos se debe contar con
instrumentación apropiada con alta resolución temporal
y espectral que garantice de manera confiable su detec-
ción. En esta parte se describe el trabajo de instrumenta-
ción desarrollado hasta el momento, para la conformación
de un espectrómetro digital que permita la detección de
eventos transitorios rápidos en conjunto con el uso de dos
antenas pequeñas del observatorio de La Luz.





4
E S P E C T R Ó M E T R O D E A LTA R E S O L U C I Ó N
T E M P O R A L

4.1 diseño

Parte del trabajo realizado en este proyecto consistió en el desarrollo
de instrumentación encaminada hacia la detección de eventos tran-
sitorios rápidos en el Sol, que es la materia de estudio de nuestro
interés. Un aspecto importante en el desarrollo de la instrumentación
es el costo de los componentes. En particular, en este proyecto el cos-
to global de los elementos que componen la instrumentación no es
tan alto comparado con otros proyectos más sofisticados. Sin embar-
go, las limitaciones económicas a las que se enfrenta un proyecto de
investigación de este tipo están siempre presentes. Para la selección
del material utilizado se requirió hacer en principio una minuciosa in-
vestigación sobre las necesidades y caracteristicas de cada uno de los
elementos que conforman el diseño de la instrumentación, con el fin
de solicitar apoyo para el financiamiento del proyecto y aprovechar
de manera eficiente los recursos existentes.

El diseño del espectrómetro se compone de varias etapas, tal como se
muestra en la Figura 18. Estas etapas se dividen de manera general
en dos partes: a) la parte analógica, que comprende las antenas, am-
plificadores LNA1 y receptores; y b) la parte digital, conformada por
una tarjeta ADC2, una tarjeta FPGA3, equipo de cómputo y software
para procesamiento de las señales. Todos los elementos del diseño es-
tán interconectados de manera que la señal de entrada en las antenas,
después de pasar por las diferentes etapas del diseño, será digitali-
zada y almacenada en una computadora para su posterior análisis.
A continuación se da una descripción detallada de cada una de las
etapas que conforman el proyecto global.

4.2 parte analógica

La parte analógica del sistema consta de todos los componentes del
sistema por donde pasa la señal, desde el momento de su detección

1 Low Noise Amplifier, por sus siglas en inglés
2 Analog to Digital Converter, por sus siglas en inglés
3 Field Programmable Gate Array, por sus siglas en inglés
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PARTE ANALOGICA
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Figura 18: Diseño general del sistema para detección de eventos transitorios
rápidos solares y pulsares.

en las antenas, hasta su salida por el receptor. Estas estapas confor-
man la que se conoce como el front-end del sistema. La señal que
captan las antenas es una señal de tipo analógica. Este es un tipo de
señal que se genera de manera continua y que se puede represen-
tar como una función dependiente del tiempo. En nuestro caso, las
señales que se recibirán son señales de radio emitidas desde el Sol o
desde pulsares, que son las que nos interesa observar. A continuación
se describen las etapas que conforman la parte analógica del sistema.

4.2.1 Antenas

Las antenas forman parte de la etapa inicial del sistema empleado
para las observaciones. Para el proyecto se utilizarán dos antenas pa-
rabólicas de 2.3 m de diámetro, con una longitud focal de 87.7 cm
y un haz de ≈ 7 ◦ grados de ancho. Las antenas se componen de
cuatro secciones construidas con malla de C/Ku enmarcadas en ma-
terial de aluminio. Su peso es de 72.5 Kg incluyendo la montura que
provee movimiento con una covertura completa en las direcciones
azimutal y en elevación. Están colocadas a una altura de 6 m, sobre
la superficie del suelo. Las especificaciones técnicas de las antenas se
proporcionan en la Tabla 2 (MIT, 2012). La ubicación de las antenas
dentro del observatorio se muestra en la Figura 19. La planeación de
la ubicación se realizó teniendo en cuenta la mejor visibilidad posible
para llevar a cabo las observaciones, de acuerdo con el espacio dispo-
nible en el sitio del Observatorio de La Luz. Para su reubicación se
realizaron trabajos de obras civiles que se estuvieron supervisando
periódicamente y que incluyen tanto el desmantelamiento de la insta-
lación original, como actividades para la reinstalación de las antenas:
construcción de columnas, conductos y registros de preparación pa-



4.2 parte analógica 61

Tabla 2: Especificaciones técnicas de las antenas SRT

Diámetro 2.3 m

Area geométrica 4.11 m2

Longitud focal 87.7 cm

Ancho del haz 7
◦

O

E

S N

Antena 2

Antena 1

Entrada

     Cuarto de 

Control

Telescopio

Observatorio de la Luz

C
a

se
ta

Figura 19: Ubicación de las antenas en el sitio del Observatorio de La Luz.

ra la instalación posterior del cableado. Una imagen panorámica del
sitio donde se observa la instalación de las antenas se muestra en la
Figura 20.

4.2.2 Amplificador de bajo ruido

Una vez que la antena capta una señal de radio proveniente de alguna
fuente, la señal puede ser manipulada para su análisis. Sin embargo,
dado que la señal de radio original captada por la antena es muy dé-
bil y sufre pérdidas originadas por el paso de la señal a través de las
líneas de transmisión, es común que la señal se tenga que hacer pasar
por una primera etapa de amplificación sin alta ganancia, pero con la
suficiente para compensar las pérdidas, de manera que la razón de
señal a ruido no se vea afectada de manera significativa. Para lograr
esto, actualmente se pueden utilizar dispositivos LNA que permiten
amplificar las señales RF débiles agregando el mínimo de ruido posi-
ble al sistema. Un buen dispositivo LNA debe tener una figura de ruido
(NF4) baja (1 dB) y una ganancia de 20 dB. Por otro lado, en esta etapa
se usa un amplificador pasa bandas cuya finalidad es filtrar y ampli-
ficar únicamente las señales que están en el rango de frecuencias que
nos interesa estudiar. También se utiliza un dispositivo Bias-T para
separar la señal RF que viene de la antena y la corriente DC que se
utiliza para alimentar los componentes electrónicos, sin afectarse nin-

4 Noise Figure, por sus siglas en inglés
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Figura 20: Vista panorámica de una de las antenas en el sitio del Observato-
rio de La Luz.

Tabla 3: Componentes del preamplificador

No. de Modelo Categoría

ZRL-2400LN+ Amplificador de bajo ruido

ZX60-6013E-S+ Amplificador

ZFBT-6G+ Bias-Tee

guna de estas señales. El diagrama con los componentes electrónicos
que forman parte de la etapa de preamplificación se muestra en la
Figura 21. El preamplificador ya ensamblado se muestra en la Figura
22. Los componentes utilizados para el preamplificador se listan en
la Tabla 3.

4.2.3 Receptor

La señal de radio frecuencia RF que se captura en la antena está com-
puesta por ondas electromagnéticas de diferentes frecuencias. De es-
tas, sólo un rango de frecuencias es la que nos interesa estudiar, por lo
que se requiere de un proceso de filtrado de la señal para discriminar
aquellas que no son de interés. Por otro lado, si las frecuencias que
se analizan son suficientemente altas su manipulación se complica,
por lo que se debe de aplicar un proceso para trasladar el valor de la
frecuencia original a un valor más bajo sin que se modifiquen las pro-
piedades físicas de la señal. El instrumento que se encarga de realizar
las tareas anteriores es un receptor, que en nuestro caso fue diseñado
para observar señales con una frecuencia central de 1.41 GHz y un
ancho de banda de 60 MHz.
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Bias−T

Fuente de Alim.

ZRL−2400LN ZX60−6013E+

Antena

Preamplificador

Cable hacia

el receptor

Figura 21: Diagrama con los componentes del preamplificador.

Figura 22: Ensamblado de los componentes que conforman al preamplifica-
dor.
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Tabla 4: Componentes del receptor

No. de Modelo Categoría

VLP-20 Filtro pasa bajos

SLP-200+ Filtro pasa bajos

VHF-1200 Filtro pasa altos

SHP-100 Filtro pasa altos

ZFBT-282-1.5A+ Bias-Tee

ZX60-6013E-S+ Amplificador

ZX60-2534M-S+ Amplificador

UNMP-5075 Acoplador de impedancias

ZEM-4300+ Mezclador de frecuencias

ZX95-2150VW-S+ Oscilador de voltaje

Sawtooth 140840 Filtro Saawtooth

Sawtooth 140560 Filtro Saawtooth

Para obtener la frecuencia de operación y el ancho de banda desea-
do, el receptor requiere de componentes electrónicos como filtros pa-
sa banda, pasa altos y pasa bajos, amplificadores, un oscilador y un
mezclador de la señal. La función de los filtros es restringir el paso
de señales que estén dentro de un rango de frecuencias, dejando pa-
sar solo el intervalo que se desea estudiar. Después de ser filtrada
la señal, ésta pasa por procesos de amplificación y por una etapa de
mezclado en donde la señal es multiplicada por una señal artificial
senoidal generada con el oscilador para bajar su frecuencia a una fre-
cuencia menor IF (frecuencia intermedia), donde pueda ser manipulada
con mayor facilidad desde el punto de vista electrónico (ver sección
2.5.1). De la señal que se capta en la antena hay dos posibles frecuen-
cias que se generan al pasar por la etapa de mezclado del receptor.
Estas frecuencias corresponden a la suma y diferencia (valor abso-
luto) de las frecuencias RF y la frecuencia artificial del oscilador. Es
necesario que de estas dos frecuencias que se generan se elija la fre-
cuencia correcta que esté relacionada con la frecuencia de operación
original que nos interesa observar. En el diseño que estamos imple-
mentando la señal enviada desde el oscilador al mezclador tendrá
una frecuencia que dependerá del voltaje que se aplique al oscilador.
Este voltaje será controlado mediante software que permitirá a su vez
tener control sobre la frecuencia IF del receptor.

La construcción del receptor que usaremos para el proyecto de inves-
tigación se realizó en el laboratorio de electrónica de las instalaciones
del MEXART, en donde se nos brindó apoyo para el desarrollo de la
instrumentación. Para la construcción del receptor se emplearon dife-
rentes componentes electrónicos cuyo listado se muestra en la Tabla 4.
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Power Supply

SHP−100 SLP−200+

ZX95−2150VW−S+

ZEM−4300+

ADC / FPGA module
Antena−2

Antena−1SAWTOOTH

140840

VLP−20 VHF−1200 Bias−T UNMP−5075

ZX60−2534M−S+

ZX60−2534M−S+

ZX60−2534M−S+
ZX60−6013E−S+

ZX60−2534M−S+

Figura 23: Diagrama con los componentes del receptor.

Figura 24: Ensamblado de los componentes que conforman al receptor.

El diagrama de la conexión de los componentes del receptor se mues-
tra en la Figura 23. Estos componentes fueron ensamblados dentro de
una caja de aluminio, en donde se adaptaron las conexiones entre los
distintos componentes como se muestra en la Figura 24. En la parte
final del ensamblado del receptor se tiene una conexión para enviar
la señal a dos posibles filtros sawtooth, que se utilizan para lograr un
filtrado de señales con un ancho de banda angosto. Las dos posibles
conexiones son a un filtro sawtooth 140840 o bien a un sawtooth 140560,
ambos de la compañía Sawcomtech, los cuales operan con un ancho
de banda de 84 y 56MHz respectivamente, con una frecuencia central
típica de 140 MHz. Después de que la señal que entra al receptor es
procesada, a su salida es enviada a hacia la tarjeta ADC que forma
parte de la etapa digital inicial del sistema de adquisición.

4.3 parte digital

La parte digital del diseño es la encargada de procesar las señal que
proviene del receptor analógico, que es la parte final del front-end del
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sistema. La función del sistema digital es manipular la señal analógi-
ca que sale del receptor, y convertirla en una señal digital para poder-
la procesar y analizar. Una señal analógica sólo se puede visualizar
en un osciloscopio, pero no se puede procesar directamente en una
computadora. Si necesitamos procesar y hacer análisis de los datos
que corresponden a la señal es necesario que estos sean digitalizados.
La digitalización consiste en tomar en instantes de tiempo periódicos
datos de la señal analógica (su amplitud) y convertirlos en un nú-
mero que pueda ser almacenado en una computadora. Para realizar
esta conversión es necesario que los datos se expresen en una forma
entendible por la computadora y los dispositivos digitales. Para esto,
los circuitos digitales emplean el sistema de numeración binaria en
donde las cantidades numéricas se expresan en términos de los di-
gitos 0 y 1 que se traducen como un estado de voltaje encendido o
apagado, lo cual si es entendible por los circuitos electrónicos dentro
de una computadora.

4.3.1 Descripción de la implementación de la tarjeta ADC

Una tarjeta ADC es un dispositivo electrónico utilizado para convertir
una señal analógica de entrada a una señal digital a su salida. La
señal de forma digital (expresada como un número) es interpretada
en términos de un valor representado por ceros y unos en el entorno
de una computadora. Esto facilita la manipulación de los datos para
su procesamiento, transmisión y almacenamiento.

La tarjeta que usaremos para la adquisición de datos es una tarjeta
ADS6445 TI que corresponde a una familia de tarjetas ADC de alta
velocidad manufacturada por la compañía Texas Instruments. La tarje-
ta trabaja con cuatro canales (A-D), 14 bits de resolución, y una tasa
máxima de muestreo de 125 MSPS5 (Texas Instruments, 2007b). A su
salida, la tarjeta produce datos en serie a través de interfases de sa-
lida LVDS6, así como un reloj de datos DCLK (bit clock) y un reloj
de referencia FCLK. La interfase de salida puede estar configurada
en modo de alambrado simple o doble. En este último modo la sali-
da de datos se lleva a cabo utilizando un par de interfases LVDS, lo
cual hace posible conectar los dispositivos ADC de alta velocidad a
la terjeta FPGA (Texas Instruments, 2007a).

El esquema de captura de la señal en la forma de bits de datos y
su acoplamiento con las señales de reloj de la tarjeta ADC (bit clock,
frame clock e input clock) se muestra en la Figura 25. Dado que la
resolución de la tarjeta es de 14 bits y el esquema de serialización es
de 16 bits, durante la serialización se toman 14 bits para representar

5 Millones de muestras por segundo, por sus siglas en inglés
6 Low Voltage Differential Signaling, por sus siglas en inglés
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Figura 25: Señal de datos y de reloj para la captura de datos en la tarjeta
ADC usando una interfaz con alambrado doble (2-wire) y una
serialización de 16 bits. Tomado del manual Texas Instruments
(2007b).



68 espectrómetro de alta resolución temporal

cada muestra capturada, rellenándose con cero los 2 bits más signifi-
cativos restantes del arreglo de bits. La forma en que se van llenando
los bits coincide con el arribo al estado alto o bajo por parte del reloj
de bits. Como la señal de datos enviada por cada canal es de tipo
diferencial, formada por una componente P y una componente N, los
bits de datos de la señal capturada se obtienen a partir de ambas
componentes cuando se alcanza respectivamente el estado alto (para
una de las componentes) y el estado bajo (para la otra componente)
del reloj de bits. La serialización de los datos se puede realizar bajo
diferentes configuraciones, ya sea en modo Byte, Bit o word (palabra
de 16 bits). En el modo Byte y bit cada muestra requiere de ocho bits
por cada alambre (para un canal de doble alambrado), y el llenado de
bits para el primer caso es de forma continua hasta llenar un byte por
cada alambre, mientras que en el segundo caso el llenado de datos es
bit a bit de manera alternada entre cada alambre. En el modo word se
capturan 16 bits continuos en cada alambre, por lo que en dos ciclos
del reloj de referencia se obtienen dos muestras consecutivas. El reloj
de referencia determina el ciclo de captura de las muestras, mientras
que el reloj de entrada es un reloj global del sistema.

Para comunicar las tarjetas ADC y FPGA se utiliza una tarjeta FMC-
ADC-ADAPTER que desarrolla Texas Instruments. Esta es una tarjeta
adaptadora que permite conectar de forma directa la salida LVDS de
la tarjeta ADC con el conector FMC LPC7 de la tarjeta FPGA. Una
imagen de la conexión de la tarjeta adaptadora con las tarjetas ADC
y FPGA se muestra en la Figura 26. El uso de la tarjeta es necesario
para conectar los pines de la señal de entrada y salida, y de la señal
de reloj de la tarjeta ADC, con pines del conector FMC de la tarje-
ta FPGA para el control de las señales. La correspondencia entre los
pines de los conectores ADC y FMC se puede encontrar en el dia-
grama esquemático de la tarjeta FMC-ADC-ADAPTER mostrado en
la Figura 27. En la figura se hace corresponder a los pines usando el
mismo nombre de las etiquetas en los conectores J1 (ASP-127797-01)
y J2 (QSH-060-01-F-D-A). Las etiquetas de los pines (IO_0P, IO_0N,
etc) en el conector FMC (J1) están asociadas con etiquetas que iden-
tifican a los mismos pines dentro de la tarjeta FPGA para su manejo
con fines de programación de la tarjeta. Esta identificación correspon-
de con la localidad de los pines en la tarjeta FPGA, a la cual se hace
referencia dentro de los programas para identificar la procedencia de
las señales de entrada y salida, así como las señales de reloj. La asig-
nación de la localidad de los pines en la tarjeta FPGA depende del
banco (H, G, D o C) en el que se encuentren los pines. El mapeo de
los pines en la tarjeta FPGA se muestra en la Figura 28.

Un resumen del mapeo de los pines de las señales de salida de la
tarjeta ADC (canales de datos, reloj de datos y de referencia) hacia la

7 FPGA Mezzanine Card Low Pin Connector, por sus siglas en inglés
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Tabla 5: Mapeo de las señales de salida de la tarjeta ADC hacia la tarjeta
FPGA.

Señal ADC Pin FPGA

DA0_P H14

DA0_N G15

DA1_P C5

DA1_N A5

DB0_P D18

DB0_N D19

DB1_P R11

DB1_N T11

DC0_P R9

DC0_N R8

DC1_P V7

DC1_N W8

DD0_P V11

DD0_N W11

DD1_P AA14

DD1_N AB14

DCLK_P Y11

DCLK_N AB11

FCLK_P G9

FCLK_N F10

tarjeta FPGA a través de la tarjeta adaptadora FMC-ADC-ADAPTER
se muestra en la Tabla 5.

4.3.2 Descripción de la implementación de la tarjeta FPGA

El uso de instrumentación basada en la tecnología de FPGAs es de
mucha utilidad para diseños donde se requiere manejar de forma rá-
pida y eficiente señales de alta resolución. Una tarjeta FPGA es un
dispositivo electrónico que cuenta con hasta millones de compuertas
lógicas que se pueden interconectar entre si o con otros dispositivos
programables. Un FPGA se puede programar manipulando las seña-
les que entran al dispositivo, a las cuales se les aplica operaciones
lógicas de acuerdo con los propósitos perseguidos por el diseño. La
programación de una tarjeta FPGA se realiza utilizando lenguajes es-
pecializados conocidos como lenguajes de descripción de hardware, como
VHDL y Verilog por ejemplo. La selección del lenguaje depende de
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Figura 26: Conexión de las tarjetas ADC y FPGA mediante una tarjeta FMC-
ADC-ADAPTER.

las preferencias personales del desarrollador, puesto que el modela-
do de hardware se puede implementar en ambos lenguajes bajo su
respectiva sintaxis. Otra ventaja del uso de dispositivos FPGA es que
el diseño para la manipulación de señales es más flexible y menos
costoso ya que en caso de ser necesario, este puede ser modificado
directamente por software sin requerir de modificaciones físicas de
los dispositivos electrónicos involucrados en el diseño.

La tarjeta que usaremos es una tarjeta FPGA Xilinx Spartan-6 SP605
(XC6LX45T, FGG484). Esta tarjeta presenta ventajas por su alto rendi-
miento en la transferencia de datos a través del puerto PCI Express
x1, además de proporcionar conectividad serial con tasas de envío
de bits por encima de 1 Gigabit/s. Una imagen con los componen-
tes básicos de la tarjeta se muestra en la Figura 29. Para generar el
tiempo de reloj la tarjeta cuenta con un oscilador diferencial LVDS de
200 MHz, un oscilador con terminación simple de 27 MHz, ambos in-
tegrados a la tarjeta, o bien soporta señales de reloj de alta precisión
diferenciales GTP (Gigabit Transceivers) a través de conectores SMA
de la tarjeta (Xilinx, 2012).

La implementación de la tarjeta FPGA se llevó a cabo en varias eta-
pas. Su implementación requiere en principio de una licencia con
permisos para el uso de la aplicaciones Vivado o ISE Design Suite, con-
formadas por un entorno gráfico con herramientas para desarrollo de
diseños que utilicen productos de la compañia Xilinx. La solicitud y
procedimiento para la instalación de la licencia se proporcionan en
el sitio web de Xilinx. En particular, durante el proyecto se utilizó la
aplicación ISE Projet Navigator Versión 14.7 (P.20131013). La aplicación
permite compilar el programa y realizar procesos necesarios para ge-
nerar un archivo .bit que se usa para programar la tarjeta. Una imagen
de la aplicación se muestra en la Figura 30.

Existen diferentes maneras de establecer comunicación entre los puer-
tos de la tarjeta FPGA y la computadora. Esta se puede establecer a
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Figura 27: Esquema de conexión entre los pines de las tarjetas ADC y FPGA, a través del conector FMC-ADC-ADAPTER. Tomado del documento
FMC-ADC-ADAPTER_C_SCH.pdf (Texas Instruments, 2010).
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través del puerto JTAG o bien del puerto UART de la tarjeta FPGA,
conectados hacia el puerto USB de la PC mediante un cable externo
con entradas USB mini-B y USB normal en cada extremo respectiva-
mente. Otra forma es mediante el uso del puerto PCIe de la tarjeta
FPGA, conectada directamente a la ranura PCIe de la tarjeta madre de
la computadora. En ambos casos es imprescindible realizar algunas
tareas de configuración e instalación de los respectivos controladores
y programas para establecer comunicación entre los puertos.

Para establecer comunición a través de los puertos JTAG y UART
de la tarjeta FPGA con el puerto USB de la PC, es necesario que el
sistema operativo reconozca los puertos como dispositivos del siste-
ma. Los controladores y los procedimientos para su instalación bajo
ambiente Linux se pueden descargar del sitio dado en la referencia
(Steven Wang, 2013).

El código para programar la tarjeta FPGA se puede cargar a alguna
de las memorias (flash memory) de la tarjeta: SPI, BPI o CF. Esto se
hace inicializando la cadena que comunica al puerto JTAG de la tar-
jeta con el puerto USB de la computadora, a través de la aplicación
IMPACT de Xilinx. Después de cargar el programa este se puede co-
rrer dentro del mismo entorno de la aplicación. Una imagen de la
aplicación IMPACT Versión 14.7 que se utilizó en el proyecto se mues-
tra en la Figura 31. En caso de que se corra algún programa que use
el puerto serial UART para transmitir datos en serie desde la tarjeta
FPGA hacia la computadora, se debe conectar el puerto UART de la
tarjeta al puerto USB de la PC. Adicionalmente, se puede analizar el
comportamiento de los diseños mediante su simulación utilizando la
aplicación Isim Versión 14.7; sin embargo, en nuestro caso no fue posi-
ble implementar la simulación ya que el diseño consume demasados
recursos de memoria. Una imagen de la aplicación Isim se muestra en
la Figura 32.

En nuestro caso, la señal que entrará a la tarjeta FPGA vendrá de
la tarjeta ADC. Esta señal entrará a la tarjeta FPGA a través de una
tarjeta FMC-ADC-ADAPTER que comercializa la compañia Texas Ins-
truments y que servirá de interfaz entre la salida LVDS de la tarjeta
ADC y el conector FMC LPC de la tarjeta FPGA, como se muestra en
la Figura 26. Luego, desde la tarjeta FPGA se transmitirá la señal a
través del puerto PCIe hacia la computadora. La señal que se transmi-
tirá a la computadora corresponde a los datos que serán capturados
por la tarjeta ADC. Para manipular los datos de alta resolución recibi-
dos, la tarjeta FPGA utilizará un reloj de 125 MHz. Esta frecuencia de
reloj es suficiente para referenciar las operaciones de captura que se
realizan en cada ciclo de reloj. Para la adquisición de datos hemos im-
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Figura 33: Diagrama de los bloques que conforman el diseño para la adqui-
sición de datos con las tarjetas ADC y FPGA.

plementado un IPcore8 de Xillybus que permite utilizar el puerto PCIe
del FPGA (Xillybus, 2010), en conjunto con diseños de Xilinx que se
pueden usar para generar una señal de reloj y deserializar datos de
una tarjeta ADC (Nick Sawyer, 2013). Con Xillibus se ha logrado de-
tectar y enviar datos por el puerto PCIe a la computadora. Los datos
obtenidos con Xillibus se almacenan en buffers los cuales, una vez
llenos son vaciados a la computadora a través del puerto PCIe.

El diagrama de la estructura con los bloques que conforman la etapa
de adquisición de datos se muestra en la Figura 33. De acuerdo con
el diseño del programa de captura, la señal de reloj de bits y los
datos serializados que sean capturados en la tarjeta ADC se enviarán
por la salida LVDS hacia la tarjeta FPGA. En el diseño que se tiene
pensado, se fijó como canal de envío de datos el canal C con doble
alambrado. La localidad en la tarjeta FPGA de los pines diferenciales
para este canal y la señal de reloj de bits se presentan en la Tabla
5. La inyección de una señal de reloj hacia la tarjeta ADC se hará
desde la salida de reloj del conector P diferencial SMA de la tarjeta
FPGA (localidad M20 en el FPGA). Esta señal será la señal de reloj
simple (no diferencial) que se obtenga del reloj diferencial interno de
200 MHz en la tarjeta FPGA. Cuando la señal de reloj diferencial se
declara como un tipo IBUFGDS con entradas de reloj diferencial, la
señal de salida es una señal de reloj simple. En el diseño esta señal se
mapea hacia el conector P diferencial SMA.

8 Intellectual Property (IP) core. Consiste en código preconfigurado que se genera con
la utilería CORE GENERATOR de Xilinx y que puede ser utilizado en los diseños en
lenguaje VHDL



4.4 motores 79

Figura 34: Montaje de las antenas y ensamblado con los motores azimutal y
de elevación. Tomado del manual Assembly Instructions for CASSI
Mount (http://www.cassicorp.com).

Figura 35: Configuración del cableado de los motores en el bloque
de conexión dentro de la caja del motor azimutal. To-
mado del manual Assembly Instructions for CASSI Mount
(http://www.cassicorp.com/CASSI Mount.pdf)

4.4 motores

Para que las antenas puedan apuntar y captar señales de un campo
amplio del cielo es conveniente que tengan movimiento tanto en di-
rección azimutal como en elevación. Las antenas que se usarán en
el proyecto cuentan con adecuaciones que permiten montarlas, cada
una sobre una caja de acero, en cuyo interior se aloja el motor junto
con el mecanismo de engranaje que dará movimiento en la dirección
azimutal (ascención recta). Por su parte, el actuador lineal que servirá
para variar el ángulo de elevación (declinación) en cada antena cons-
ta de adecuaciones para ensamblarse tanto a la antena como a la caja
del motor azimutal correspondiente como se muestra en la Figura 34.

Los motores que usarán cada una de las antenas son: a) un motor
de rotación modelo VALEO 404854 para proporcionar el movimiento
horizontal y b) un actuador lineal modelo BVRL 3024 para el movi-
miento vertical (elevación). Ambos motores cuentan con un sistema
electrónico que incluye un dispositivo reed switch, cuya función es
permitir la comunicación en ambas direcciones entre el motor y el
controlador durante el envío de comandos para el posicionamiento
de la antena.
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Cable de alim. 3 hilos

RJ45

 control de encoders) 

Cable 9 hilos

(Alim. Volt. a los motores

Antena

Motor de elev.

Motor de azim.

Cable ethernet

Control motores

local

Puerto serie

RS232

Puerto serie

RS232

Cable serial

remoto

Control motores

PC

Figura 36: Diagrama de las conexiones y cableado para el control de moto-
res.

4.4.1 Conexión de los motores

El cable de cada motor cuenta con hilos conductores que se usan para
el suministro de energía eléctrica, control del motor y regreso de la
señal del motor hacia el controlador para seguimiento de su posición
a través del reed switch. El actuador lineal consta de un cable de 4

conductores que se conectan a un bloque dentro de la caja del motor
azimutal, en donde ya vienen instaladas al mismo bloque las cone-
xiones que corresponden al motor de elevación, como se muestra en
la Figura 35. Del bloque salen 9 conductores que deben conectarse
a la tarjeta controladora situada dentro de un pequeño gabinete que
irá junto a su antena respectiva (control remoto de motores). De la
caja de control remoto de los motores se tenderá un cable hacia una
caja para control local de los motores, situada en el cuarto de control.
De ahí se conectará hacia el puerto RS 232 de la PC a través de un
cable serial DB 9 macho-hembra. Para que se pueda hacer el tendido
del cableado se utilizaron extensores RS232EXTC1 con entradas/sali-
das RS 232 y RJ 45 en los gabinetes de control remoto y local de los
motores. Estos adaptadores permiten usar cable de ethernet como ex-
tensión para enlazar el controlador situado en las antenas y el puerto
serie de la PC por medio del controlador local en el cuarto de control.
El diagrama de las conexiones y cableado de los bloques utilizados
para el control de motores se muestra en la Figura 36. Los diagramas
detallados para cada uno de estos bloques local y remoto se muestran
en las figuras 37 y 38 respectivamente.
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Figura 37: Diagrama de la sección de control local de motores. Las imágenes
izquierda y derecha corresponden a la parte frontal y posterior de
la caja de control local.
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Figura 38: Diagrama de la sección de control remoto de motores.

4.4.2 Controlador de los motores

Para controlar el movimiento de los motores azimutal y de elevación
se utilizará una tarjeta controladora modelo Roboteq SDC2150 para
cada antena. Actualmente se ha implementado una de las tarjetas.
Esta se encuentra adaptada dentro de un gabinete de aluminio pa-
ra protección de los componentes electrónicos y las conexiones del
circuito. Una de las entradas del gabinete está adaptada con un co-
nector circular, en donde se conectarán los cables de control, alimen-
tación eléctrica y switch reed (encoder) de los motores de una de las
antenas. Internamente, las conexiones del cableado siguen las espe-
cificaciones del diagrama de la tarjeta controladora (Roboteq, 2014,
2012) tal como se muestra en la Figura 39. La tarjeta controladora a
su vez tiene que ser accesada desde una computadora para recibir co-
mandos con las acciones de control que se deben ejecutar asociadas
con el movimiento de las antenas.

El acceso a la tarjeta controladora se realiza por medio del puerto
serie de la computadora usando un cable serial con dos conectores
RS232, uno de 9 pins (DB9) hembra que va al puerto serie de la PC y
otro de 15 pins (DB15) macho que se conecta en la tarjeta. La forma
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Figura 39: Diagrama del diseño de la tarjeta controladora Roboteq SDC250,
con conexiones de la alimentación de energía y motores (izquier-
da), y conectores de la tarjeta (derecha). Tomadas del manual de
usuario Advanced Digital Motor Controllers y del documento datas-
heet SDC21xx de Roboteq, respectivamente.

Figura 40: Diagrama del cableado con las conexiones hacia el conector DB9
de la PC y el conector DB15 de la tarjeta controladora de motores.
Tomada del manual de usuario Advanced Digital Motor Controllers
de Roboteq.

de ensamblar correctamente el cable serial con los conectores DB15 y
DB9 se muestra en la Figura 40.

Por otro lado, la conexión del reed switch (encoders) de los motores
azimutal y de elevación (RC Ch1 y RC Ch2) con el conector DB15 de
la tarjeta controladora se muestra en la Figura 41. Aunque la tarjeta
soporta un máximo de 50 Volts, en las pruebas que se realizaron con
el motor de elevación se requirieron de sólo 8 Volts para encenderla,
mientras que para darle movimiento al motor sin carga se necesita-
ron 24 Volts. El motor consume alrededor de 1 Ampere de corriente
directa.
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Figura 41: Asignación de pines en el conector DB15 de la tarjeta controla-
dora de motores. Tomada del documento datasheet SDC21xx de
Roboteq).

4.4.3 Software para control de los motores

El movimiento de los motores se controlará por medio de la tarjeta
SDC2150 de Roboteq, la cual se accesa desde una computadora a
través del puerto serie RS232. El proceso de control se lleva a cabo en
dos etapas:

a) La primera parte usa un script que es el que se encarga de dar
movimiento a los motores. Este script se carga directamente en la tar-
jeta y se aloja permanentemente usando la utilería Roborun Plus, una
aplicación gráfica desarrollada por Roboteq para interactuar desde
la PC con la tarjeta para su configuración y pruebas de operación.
La herramienta Roborun Plus corre desde un ambiente Windows. El
script utilizado está escrito en lenguaje MicroBasic, un lenguaje pro-
pio de Roboteq muy similar al lenguaje Basic, el cual, al ser compilado
dentro de Roboruns es conviertido a código bytecode, un código enten-
dible por la tarjeta controladora.

b) En la segunda etapa se utiliza una interfaz de usuario bajo am-
biente Linux, cuya función es enviar al script alojado en la tarjeta, los
parámetros usados para fijar la posición de la antena. La interfaz se
creó en lenguaje C++, utilizando un conjunto de subrutinas aporta-
das por Roboteq para la conexión de la PC y la tarjeta controladora a
través del puerto serie. Con las pruebas de programación realizadas
se logró dar movimiento al motor de elevación que se usará para mo-
ver una de las antenas, por medio de comandos enviados desde una
computadora.





Parte III

S I M U L A C I O N E S N U M É R I C A S

El uso de simulaciones numéricas para el estudio de even-
tos transitorios rápidos en el Sol es una vía útil para cono-
cer sobre los procesos físicos que ocurren en la corona so-
lar. En esta parte se describe el trabajo de las simulaciones
que se realizaron para estudiar la evolución de un pulso
de un haz de electrones inyectados en la corona solar. La
información que se presenta incluye una descripción de la
metodología, modelo del problema físico estudiado, prue-
bas de validación del código y discusión de los resultados
obtenidos con las simulaciones. También se plantean los
trabajos a futuro en esta línea de investigación.





5
E V O L U C I Ó N D E P U L S O S E N L A C O R O N A S O L A R

El material presentado en este capítulo incluye la versión en español
del artículo: Casillas-Pérez et al. (2016), Evolution of electron beam pulses
of short duration in the solar corona, publicado originalmente en inglés
en la revista Advances in Space Research. Adicionalmente se ha incluido
la Sección 5.4 en donde se habla sobre la validación del código que se
utilizó para hacer las simulaciones númericas que se reportan en el
artículo. También se incluye la Sección 5.8, en la que se plantean los
puntos a considerar para continuar con el desarrollo de simulaciones
numéricas orientadas al estudio de eventos transitorios rápidos.

5.1 resumen

Se sabe que los estallidos de radio con ancho de banda angosto y
duraciones del orden de milisegundos, conocidos como picos, están
asociados a fulguraciones solares. Con el fin de entender el compor-
tamiento que presentan haces de particulas y su papel como respon-
sables del fenómeno de radio picos, se hizo un estudio de la evolu-
ción de un pulso de haces de electrones inyectados desde una región
de una fulguración solar hacia la corona. Se realizaron simulaciones
numéricas usando la ecuación de Fokker-Planck (FP) para seguir la
evolución del pulso de un haz de electrones. Los resultados de las
simulaciones demuestran que los pulsos de corta duración pierden la
mayor parte de energía en un tiempo de aproximadamente 1 segundo
durante su propagación. Se encontró también que el haz de electrones
con una energía de corte pequeña es termalizado más rápidamente
que el de uno con energía de corte mayor.

5.2 antecedentes

Los eventos explosivos que ocurren en el Sol producen radiación en
un amplio rango del espectro electromagnético. En la banda de radio
son de particular interés los eventos transitorios rápidos conocidos
como radio picos. Estos son eventos con aumentos de emisión en ra-
dio (Vlasov et al., 2002; Krucker et al., 1997; Bouratzis et al., 2015), que
superan la emisión solar en radio de un Sol quieto (Benz, 2009b). El es-
tudio de los radio picos solares ha sido de interés desde hace algunas
décadas, considerándose de importancia para entender los procesos
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físicos que ocurren en la corona solar y su posible relación con otros
eventos en donde se liberan grandes cantidades de energía como es
el caso de las fulguraciones solares y las eyecciones de masa coronal (Chen
et al., 2015; Aschwanden and Guedel, 1992; Dabrowski et al., 2003;
Tan et al., 2012; Tan, 2013b; Da̧browski et al., 2011b). Recientemen-
te, se han observado estallidos de radio inusuales con duraciones de
milisegundos que también se han asociado con fulguraciones solares
(Oberoi et al., 2009).

Existen numerosas observaciones de radio picos solares en diferen-
tes bandas de frecuencia (Guedel and Benz, 1990b; Fleishman et al.,
2003; Vlasov et al., 2002; Magdalenić et al., 2006; Rozhansky et al.,
2008; Da̧browski et al., 2011b; Li, 1986; Shevchuk et al., 2016). Las ob-
servaciones de estos picos muestran una tasa de desplazamiento de
frecuencia positiva, negativa o nula sobre un ancho de banda angos-
to, lo cual implica una fuente de extensión pequeña como origen de
estos eventos. Los radio picos se han observado también en grupos
conformados de decenas hasta miles de picos individuales dentro de
un amplio ancho de banda en estallidos de radio tipo I, III y IV y
acompañando a emisiones de estallidos de rayos X. Estas observa-
ciones indican que las partículas responsables de los radio picos se
originan durante eventos de reconexión magnética.

Con base en las altas temperaturas de brillo durante su emisión en
radio (las cuales alcanzan valores de hasta 1013− 1015 K o más (Benz,
1986; Da̧browski et al., 2011b; Vlasov et al., 2002; Aschwanden, 1990)),
los radio picos tienen que estar necesariamente asociados con meca-
nismos de emisión coherente no-térmica (Aschwanden and Guedel,
1992; Benz, 1986; Da̧browski et al., 2011b; Vlasov et al., 2002). Los can-
didatos propuestos como posibles procesos de emisión en radio de
este tipo son los mecanismos electrón-ciclotrón tipo maser (ECM, por
sus siglas en inglés) y el mecanismo de emisión de ondas de plasma. En
el caso del mecanismo de ondas de plasma, la intensidad del campo
magnético no es un factor relevante que influya en la emisión de radio
(Melrose, 1975; Zheleznyakov and Zlotnik, 1975). Muchas caracterís-
ticas de los radio picos se pueden explicar desde el enfoque de ondas
de plasma (Warwick and Dulk, 1969; Melnik et al., 2014). En este caso
se asume que la emisión en radio proveniente de los estallidos sola-
res se inicia por inestabilidades en el plasma. Estas inestabilidades
son las causantes de la generación de ondas de Langmuir (ondas lon-
gitudinales) que conllevan a la generación de emisiones en radio por
medio de interacciones onda-onda (Tang and Wu, 2009; Li and Cairns,
2013; Tan, 2013b; Dabrowski et al., 2015). Por otra parte, el mecanismo
ECM sugiere que la emisión en radio es producida por interacciones
onda-partícula que surgen por inestabilidades en un cono de pérdida
(Aschwanden, 2005). Para que ocurra emisión de tipo ECM se requie-
re de un campo magnético intenso que puede esperarse solamente en
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regiones inhomogéneas densas (Fleishman et al., 2003; Kuijpers et al.,
1981).

Independientemente del mecanismo de emisión, la propagación de
haces de electrones es fundamental para la generación de radio picos.
Los electrones son acelerados durante la reconexión o bien por cho-
ques propagándose en la región de una fulguración solar (Miller et al.,
1997; Zharkova et al., 2011). La evolución de electrones inyectados ha-
cia adentro de un bucle magnético ha sido estudiado numéricamente
con el fin de entender el fenómeno de los radio picos [e.g., Aschwan-
den (1990)].

Por su parte, los electrones que se propagan alejándose del sitio de
aceleración hacia afuera de la corona, y que producen emisiones in-
tensas en radio con derivas en frecuencia conocidas como estallidos de
radio Tipo III también han sido estudiados numéricamente (Ratcliffe
et al., 2014; Reid and Kontar, 2013; Li et al., 2008, 2011c). Las simula-
ciones muestran que el inicio de la generación de ondas de Langmuir
y su asociación con el comienzo de la emisión en radio depende de
la duración de la inyección del haz de electrones, en donde los esta-
llidos que se observan a frecuencias mayores que ≈ 1 GHz requieren
de haces con duraciones de milisegundos o menos. En estas simu-
laciones se arroja un haz de electrones sobre una región amplia en
el espacio, que se estima a partir de observaciones de estallidos tipo
III. Sin embargo, con el fin de producir picos de corta duración, es
necesario estudiar la evolución de pulsos de corta duración de un
haz de electrones inyectado en una región más pequeña, tal como
inhomogeneidades de densidad o microestructuras en la región de
reconexión. Por lo tanto, en este trabajo se ha estudiado la evolución
de un pulso de haz de electrones de corta duración en la corona solar,
inyectado en una región pequeña del espacio. Para el trabajo hemos
desarrollado un código numérico en Fortran para resolver la ecuación
de FP dependiente del tiempo con base en la solución estratégica de
Hamilton et al. (1990). Hemos utilizado este código para estudiar la
evolución de un pulso de haz de electrones de corta duración. En la
sección 5.3 se describe el modelo para la evolución de una función de
distribución de electrones. En la sección 5.4 se describen las pruebas
de implementación para la validación del código. En la sección 5.5
se especifican los parámetros del pulso del haz de electrones. En la
sección 5.6 se presentan los resultados de las simulaciones. Las con-
clusiones del trabajo se presentan en la sección 5.7.
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5.3 modelo de evolución del pulso de haz de electro-
nes

En este modelo, la evolución de la función de distribución f(E,µ, s, t)
del espacio fase, por unidad de volumen (cm−3), unidad de energía
(KeV) y unidad de coseno del ángulo de incidencia (µ), de haces de
electrones propagándose en la corona solar es seguida en diferentes
tiempos y posiciones. Los procesos dominantes que afectan la ener-
gía y el ángulo de inclinación de las partículas son las colisiones de
Coulomb y los espejos magnéticos. Adicionalmente, los haces de elec-
trones inducen un campo eléctrico junto con una corriente de retorno
neutralizadora (McClements, 1992; Siversky and Zharkova, 2009).

La evolución de la función de distribución del espacio fase de la ener-
gía se puede describir con la ecuación de FP dependiente del tiempo
con los siguientes términos (e.g., Lifshitz and Pitaevskii, 1981; Hamil-
ton et al., 1990)

∂f

∂t
+ µcβ

∂f

∂s
+
∂(µ̇f)

∂µ
+
∂(Ėf)

∂E
−
eE

me
µ
∂f

∂v
−
eE

mev
(1− µ2)

∂f

∂µ

=
∂

∂µ

(
Dµµ

∂f

∂µ

)
+

(
∂f

∂t

)
mag−mirror

+ S(E,µ, s, t)
(34)

En la ecuación anterior E es la energía cinética de las partículas (E =

γ− 1) expresada en términos de mc2, µ el coseno del ángulo de in-
cidencia respecto al campo magnético, s es la posición desde el tope
del bucle magnético de la corona y β = v/c. La función S(s,E,µ, t)
describe la función de la fuente de electrones. La variable E es el cam-
po eléctrico inducido por el haz de electrones, e y me son la carga y
masa del electrón respectivamente, c es la velocidad de la luz, Dµµ
es el coeficiente de difusión debido a colisiones de Coulomb y v es la
velocidad.

Sustituyendo los términos µ̇, Ė y Dµµ correspondientes a los efectos
de espejo magnético y colisones de Coulomb descritos en Hamilton
et al. (1990), la ecuación de arriba puede ser escrita en unidades esca-
ladas como

∂f

∂τ
=− µβ

∂f

∂ξ
+
β

2

d lnB
dξ

∂

∂µ

[(
1− µ2

)
f
]
+ η lnΛ

∂

∂E

(
f

β

)
+
η lnΛ
β2γ2

∂

∂µ

[(
1− µ2

) ∂f
∂µ

]
+αεµβ

∂f

∂E
+α

ε(1− µ2)

β

∂f

∂µ

+ S(E,µ, s, t)

(35)
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Aqui E es la energía cinética de las partículas, expresada en térmi-
nos de la energía de la masa de los electrones en reposo. Las otras
variables de escala se dan a continuación

τc = 1/(4πn0cr
2
0) τ = t/τc ξ = s/(cτc) η = n/n0 ε = E/E0

α =
eE0τc

mec
E0 =

mec
2

2πe3n0

donde lnΛ es el logaritmo de Coulomb cuyo valor tomado fue ≈ 10,
r0 es el radio clásico del electrón (2.82× 10−13 cm), n0 es la escala de
densidad del ambiente y la variable n es la densidad del medio. Los
esquemas numéricos implementados para los términos de la energía,
posición y µ de la ecuación de FP se basan en la estrategia propues-
ta por Hamilton et al. (1990). El campo eléctrico E se puede calcular
usando la ecuación (3) de Zharkova and Gordovskyy (2006). Los re-
sultados de las simulaciones reportadas en este trabajo no incluyen
los efectos de la convergencia magnética ni los de campo eléctrico, los
cuales corresponden a los términos que contienen las variables ε y B
en el lado derecho de la ecuación 35.

5.4 pruebas para validación del código

En esta sección se reportan las pruebas de implementación del códi-
go que se desarrolló durante el proyecto, para estudiar la evolución
de una función de distribución de electrones típica de un evento tran-
sitorio solar. Las pruebas que se realizaron tuvieron como finalidad
llevar a cabo la validación del código, mediante la reproducción de
resultados reportados previamente en el trabajo de Hamilton et al.
(1990).

Tal como se explica en la sección 5.3, la evolución de la distribución
de electrones f(E,µ, s, t) se puede describir mediante la ecuación de
FP dada por la ecuación 35. El método que se utiliza para resolver
numéricamente esta ecuación es una combinación de la técnica de
diferencias finitas y la técnica de división de operadores (Hamilton
et al., 1990). Utilizando estos métodos se obtienen ecuaciones dife-
renciales para cada término de la ecuación de FP. De este modo, las
ecuaciones diferenciales que corresponden a los términos E, s y µ en
la ecuación de FP son de la forma

∂U(x, t)
∂t

= −
∂

∂xj
[V(x)U(x, t)] (36)
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donde x representa el vector de espacio fase y xj toma el valor de
las variables E, µ o s. Esta ecuación representa una ecuación de trans-
porte en la cual la distribución de electrones se mueve con velocidad
V(x) en términos de posición, energía o ángulo de incidencia.

Tomando en cuenta el esquema de diferencias finitas propuesto por
Hamilton et al. (1990) para la solución numérica de la ecuación 36

asociada con los terminos V(E) = Ė y V(µ) = µ̇ y el esquema de (Si-
versky and Zharkova, 2009) para la solución que involucra el término
de coeficiente de difusión Dµµ, hemos desarrollado un código en For-
tran 90 para encontrar la evolución de una distribución de electrones
en el tiempo.

Los resultados que presentamos en esta sección corresponden a prue-
bas realizadas con términos individuales de la ecuación de FP que in-
volucran por separado la energía (E), posición (s) y coseno del ángulo
de incidencia (µ). Los términos de la ecuación de FP que hemos con-
siderado en las pruebas comprenden sólamente aquellos que están
relacionados a procesos de espejo magnético y de colisiones coulom-
bianas que intervienen en los cambios de E y µ. La forma que toman
las expresiones para Ė y Dµµ en la ecuación de FP bajo la influencia
de colisiones coulombianas son

Ė = −4πncr0
2 lnΛ/β y

Dµµ = 4πncr0
2 lnΛ

β3γ2
(1− µ2)

la forma de µ̇ bajo la influencia de espejos magnéticos es

µ̇ = −12βc(1− µ
2)(d lnB/ds)

Para realizar pruebas de la evolución de la distribución de electrones
considerando el término de energía en la ecuación de FP, se utilizó
una función de distribución inicial de la forma f0(E) = (E0/E)

δ, en
donde se tomó una energía de corte E0 = 20KeV , con un índice δ =

3.0. En la solución numérica se utilizó un cambio de variable dado
por y = ct/λ0, donde λ0 = 1024/n lnΛ, lnΛ = 10 y n = 1010cm−3.
Con este cambio de variable la ecuación asociada a la evolución de
energía tiene la forma

∂f

∂y
=
∂

∂E

(
f

β

)
(37)

Los resultados de estas pruebas y los reportados en el trabajo de Ha-
milton et al. (1990) se muestran en las gráficas de la Figura 42, en
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Figura 42: Simulaciones numéricas que muestran la evolución de la fun-
ción de distribución de la energía, para diferentes valores de y
(= ct/λ0). El panel superior corresponde a resultados reportados
por Hamilton et al. (1990) y el panel inferior a las pruebas de
simulación de este trabajo.
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Figura 43: Simulaciones numéricas de la evolución de la distribución de µ,
para diferentes valores de y (= ct/λ0) El panel superior corres-
ponde a resultados reportados por Hamilton et al. (1990) y el
panel inferior a las pruebas de las simulaciones de este trabajo.

donde se puede ver que los resultados de ambas gráficas son simila-
res.

Por otro lado, para las simulaciones de prueba donde se involucra al
término µ, se utilizó una función de distribución inicial de la forma
f(E,µ) = (E0/E)

δ(2µ4 − µ2 + 1/8), con E0 = 20 KeV y δ = 3.0. Los
resultados de estas pruebas junto con los reportados por Hamilton
et al. (1990) se muestran respectivamente en las gráficas de los pa-
neles inferior y superior de la Figura 43. Los resultados presentados
toman en cuenta procesos asociados con colisiones de Coulomb, los
cuales influyen en el término Dµµ de la ecuación FP. Como puede
apreciarse, los resultados de ambos paneles son similares para todos
los valores de y que se consideraron, los cuales corresponden a dife-
rentes tiempos en los que la función de distribución evoluciona.

Finalmente, para la prueba con el término de posición s se utilizó
una función de distribución inicial de la forma f0(E) = E0exp(−(s−

smax)
2/s0

2), que corresponde a una función gaussiana centrada en
smax, con un ancho s0 = 8 × 107 cm y una amplitutud dada por
la energía E0 = 1 MeV, la cual corresponde a una velocidad µβc =

0.941c en la dirección paralela al campo magnético, considerando que
β = v/c y β = (1− 1/(E+ 1)2)1/2. Los resultados de estas pruebas
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Figura 44: Resultados obtenidos con pruebas de simulaciones realizadas pa-
ra una función de distribución gaussiana. En el panel izquierdo se
muestra la evolución alcanzada en las posiciones s=0.5 ×109 cm
y 1.0 ×109 cm. La curva punteada corresponde a la solución ana-
lítica y la curva con símbolos ’+’ corresponde a las simulaciones
de prueba. En el panel derecho se muestra la evolución a una dis-
tancia de 109 cm, para los valores s0 = 2× 107 cm (símbolos ’+’),
s0 = 4× 107 cm (símbolos ’x’) y s0 = 8× 107 cm (símbolos ’*’).

se muestran en la Figura 44, en cuyo panel izquierdo se muestra la
evolución de la distribución alcanzada en los tiempos t ≈ 18 ms y
36 ms, que es el tiempo que tarda el tope de la gaussiana en alcan-
zar las posiciones s = 0.5× 109 cm y 1.0× 109 cm respectivamente.
Las curvas punteadas y las marcadas con símbolos ’+’ corresponden
respectivamente a la solución exacta y a la solución numérica con
nuestras pruebas. En el panel derecho de la misma figura se presen-
tan las curvas que corresponden a la evolución de la distribución
que se logra alcanzar a una distancia de 1 × 109 cm, para los va-
lores s0 = 2 × 107 cm (curva con símbolos ’+’), s0 = 4 × 107 cm
(símbolos ’x’) y s0 = 8× 107 cm (símbolos ’*’). Por otro lado, en la
Figura 45 se muestran resultados de las simulaciones numéricas re-
portadas por Hamilton et al. (1990). En este caso, en el panel superior
se presentan los resultados para las simulaciones numéricas usando
los métodos de transporte monotónico (símbolos ’+’), upwind (círcu-
los) y Lax-Wendroff (símbolos ’*’), comparados con la solución exac-
ta (línea continua), mientras que en el panel inferior se presentan
simulaciones con el método de transporte monotónico usando los va-
lores s0 = 2 × 107 cm (símbolos ’*’), s0 = 4 × 107 cm (círculos) y
s0 = 8× 107 cm (símbolos ’+’). La línea continua representa la solu-
ción analítica. Comparando las pruebas particulares mostradas en la
Figura 44, con las curvas correspondientes en las gráficas de la Figura
45, observamos que en ambos casos los resultados son muy similares.

Las pruebas que hemos realizado y que se han presentado en esta
sección demuestran que el código que utilizamos cumple satisfacto-
riamente el esquema propuesto por Hamilton et al. (1990) y Siversky
and Zharkova (2009) para la solución de la ecuación de FP. Utilizando
este código se han podido reproducir algunos resultados reportados
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Figura 45: Simulaciones numéricas reportadas por Hamilton et al. (1990). El
panel superior corresponde a la evolución de una función de dis-
tribución gaussiana como función de la posición usando los méto-
dos de transporte monotónico (símbolos ’+’), upwind (círculos) y
Lax-Wendroff (símbolos ’*’). El panel inferior corresponde a la so-
lución analítica (línea continua) y la solución de transporte mono-
tónico de la función de distribución para valores s0 = 2× 107 cm
(símbolos ’*’), s0 = 4× 107 cm (círculos) y s0 = 8× 107 cm (sím-
bolos ’+’).

por (Hamilton et al., 1990). En particular, se ha implementado el có-
digo para resolver la ecuación de FP que incluye los términos donde
hay cambios en la energía, posición y ángulo de incidencia debidos
a colisiones de Coulomb. Por lo tanto el uso del código que hemos
desarrollado es confiable para su aplicación en el estudio de la evo-
lución de una función de distribución de electrones para estudios
relacionados con fenómenos solares como el caso de los radio picos.

5.5 simulación de la propagación de un pulso de haz de

electrones

En este trabajo se estudia la evolución de un pulso de haz de electro-
nes lanzando un pulso de corta duración desde el tope de un bucle
magnético hacia la corona solar. Con base en las observaciones que se
han hecho de la emisión de rayos X causada por la precipitación de
haces de electrones, se sabe que la duración del pulso es del orden de
10−3 s (Charikov et al., 2004; Siversky and Zharkova, 2009). El pulso
es inyectado a una altura de 109 cm desde la fotósfera y su evolución
es seguida hasta una distancia de alrededor de 3× 1011 cm.
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Tabla 6: Parámetros de las corridas de la simulación

Corrida γ E0 (Kev) nb cm−3

B1 3 16 1.75× 107

B2 3 7 1.74× 107

B3 7 16 2.87× 107
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Figura 46: Gráfica de la densidad total n (cm−3) como función de la po-
sición para los tiempos t = 0.282, 0.785 y 1.968 s dados por las
curvas solida (rojo), discontinua (verde) y punteada (azul) res-
pectivamente. Las líneas delgadas muestran resultados de la co-
rrida cuyo modelo sólo toma en cuenta el término de advección
de posición. Las líneas gruesas muestran el modelo que incluye
colisiones de Coulomb. Los paneles izquierdo y derecho corres-
ponden a las corridas del modelo B1 (E0 = 16 Kev) y B2 (E0 =
7 Kev) respectivamente.

El haz de electrones es inyectado en el límite inferior usando la con-
dición de frontera para la función de distribución de electrones de la
forma

f(E,µ) = fnψ(τ)
(E/E0)

δ−1

(E/E0)δ+γ + 1
exp(−

(1− µ)2

∆µ2
) (38)

Donde δ = 10 es el índice de ley de potencia para la distribución de
electrones por debajo de la energía de corte E0, y γ = 3 es el valor
del índice para energías por encima de E0, ∆µ = 0.2 es el ancho de la
distribución Gaussiana del ángulo de incidencia. El rango de energía
de la distribución es Emin = 1.2 KeV y Emax = 384 KeV, con una
energía de corte de E0 = 16 o 7 KeV. El perfil temporal ψ(τ) del haz
se tomó como una función rectangular con un ancho de 0.2× 10−3 s.
La inyección de los haces se aplica en el límite inferior, y corresponde
a un tamaño físico de alrededor de 100 Km a lo largo de la dirección
de propagación para la resolución usada en las simulaciones.

La condición inicial de la distribución del haz de electrones es f(τ =

0, ξ,E,µ) = 0, y la condición de frontera superior es f(ξmax,E,µ) =
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Figura 47: Tasa de densidad columnar de las corridas del modelo B con res-
pecto al modelo A en función del tiempo. Las curvas discontinuas
(verde), sólida (rojo) y punteada (azul) representan los modelos
B1, B2 y B3 respectivamente. Se puede ver la pérdida de la pobla-
ción de electrones al disminuir la fracción con el paso del tiempo.

f(ξmax − dξ,E,µ). El perfil de densidad del ambiente en la corona
está descrito de la forma (p.ej. Ratcliffe, 2013),

n = n0 exp (−(s− s0)/Hscale) (39)

donde n0 = 1010 cm−3 es la densidad en el límite inferior y Hscale =
1010 cm es la escala de altura. Para el rango de distancias donde se
sigue al haz de electrones la variación del campo magnético no es tan
significativa. Además, el efecto del campo eléctrico inducido sobre
la evolución de los pulsos de haz de electrones de corta duración es
pequeño (Siversky and Zharkova, 2009). Por lo tanto, como primera
aproximación, las simulaciones que se presentan aquí no incluyen los
términos de convergencia magnética ni los de campo eléctrico. Las
simulaciones se realizaron con una resolución de 100, 30 y 30 celdas
para la posición, µ y energía respectivamente. Los ejes de la posición
y energía fueron divididos usando una escala logarítmica. Las corri-
das de la simulación fueron realizadas para diferentes energías de
corte (B1 y B2) y para un índice espectral de energía alto (B3). Pa-
ra efectos de comparación se llevaron a cabo también simulaciones
donde se excluyeron todos los términos que afectan a la distribución
excepto los términos de posición (corridas A1, A2 y A3 respectiva-
mente). La función de distribución está normalizada con un flujo
F0 = 1012 erg cm−2 s−1 en el límite inferior. Los parámetros usa-
dos para las simulaciones y la densidad total efectiva están dados en
la Tabla 6.

5.6 resultados y discusión
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Figura 48: Gráfica del espectro en la posición donde ocurre el máximo del
pulso para las corridas correspondientes al modelo B1 (panel iz-
quierdo) y B2 (panel derecho). Las curvas sólida (roja), discon-
tinua (verde) y punteada (azul) representan las corridas de los
modelos para los tiempos 0.085, 1.97 y 7.89 s respectivamente. En
tiempos mayores el máximo del espectro se desplaza hacia ener-
gías más altas debido a la pérdida de electrones de baja energía.
Puesto que los electrones de alta energía se mueven más rápida-
mente, en una localidad dada el índice espectral para altas ener-
gías aparece más abrupto que el índice espectral de la inyección
inicial.

5.6.1 Efectos colisionales en la propagación del pulso

En la Figura 46 se muestra la variación de la densidad de electrones
con la posición. Durante su propagación el ancho del pulso se am-
plía debido a que los electrones con energías más altas se mueven
más rápido que los electrones con menor energía, lo cual puede ver-
se de forma más notable en las corridas del modelo sin efectos de
colisión (curvas delgadas). En los modelos con términos colisionales
la densidad decrece debido a colisiones del haz de partículas con el
plasma del ambiente (curvas gruesas). Para un espectro de electro-
nes con energía de corte alta los pulsos se ensanchan a causa de las
velocidades más rápidas de los electrones. Los electrones del haz se
termalizan debido a las colisiones y finalmente dejan la distribución.
Por otro lado, en la Figura 47 la gráfica de la densidad columnar total
de los electrones, integrada sobre el dominio de la simulación, mues-
tra que alrededor del 90% del haz de electrones se pierde en menos
de un segundo debido a colisiones. Aunque el pulso del haz de elec-
trones inyectado tiene un ancho de 160 km a lo largo de la dirección
de propagación (0.2 milisegundos después de la inyección), el ancho
del pulso se amplía al irse propagando. Sin embargo, el ancho de la
región de emisión depende de las condiciones del medio ambiente, ta-
les como el inicio de inestabilidades, así como de inhomogeneidades
a pequeña escala de la densidad y del campo magnético (Vlasov et al.,
2002; Rozhansky et al., 2008; Li et al., 2011b,a,c, 2012). En general, se
espera que las escalas temporal y espacial de la emisión en radio sean
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Figura 49: Gráficas del espectro en el máximo (sólido, rojo), borde frontal
(punteado, azul) y borde trasero (discontinuo, verde) de un pul-
so para un tiempo de 0.489 s. Los paneles izquierdo y derecho
corresponden a las corridas del modelo B1 y B2 respectivamente.
El borde frontal del pulso contiene en su mayoría electrones de
alta energía, mientras que el borde trasero contiene electrones de
baja energía.

más pequeñas que las que se han visto en las simulaciones que se re-
portan aquí. Para comparar los resultados de las simulaciones con las
duraciones de los picos observados, se requieren simulaciones que
sigan la evolución de las ondas.

5.6.2 Evolución del espectro de electrones

En la Figura 48 se grafica el espectro promediado sobre el ángulo de
incidencia, en la posición del máximo del pulso para diferentes tiem-
pos. Los electrones de baja energía son removidos por colisiones, de
manera que el máximo del espectro ocurre a energías más altas para
tiempos posteriores. Los electrones que se mueven rápido forman la
población del borde frontal del pulso, mientras que el borde trasero
está poblado por electrones de baja energía tal como se muestra en
la Figura 49. Esto puede crear una distribución con un abultamiento
en la cola (bump in tail) donde ∂f/∂v > 0 (Aschwanden, 2005). Sin
embargo, para poder estimar la emisión de radio es necesario calcu-
lar la evolución de las ondas generadas por el haz de electrones, en
conjunto con la evolución de la distribución de partículas.

5.7 conclusiones

En este trabajo se estudió la evolución de un pulso de haz de elec-
trones inyectado desde el tope de un bucle magnético. Los electrones
energéticos se propagan más rápido que los electrones de baja energía
y pueblan el borde frontal del pulso. Es de esperar que tal configura-
ción produzca emisión de radio por varios procesos inducidos por la
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inestabilidad del haz. Gran parte de los electrones en un haz de corta
duración son termalizados dentro de un segundo, en comparación
con simulaciones de haces de electrones de mayor duración que se
propagan hasta 1 UA (Unidad Astronómica). Para producir radio emi-
sión con duración de milisegundos con un ancho de banda angosto,
se requiere simular la propagación de pulsos de corta duración con
bandas de energía estrechas acoplados con la dinámica de ondas.

5.8 trabajos a futuro

El empleo de simulaciones numéricas para estudio de eventos tran-
sitorios rápidos en el Sol implica un trabajo que se puede extender
ampliamente de acuerdo con la física del problema a investigar. En
nuestro caso, existen diversas alternativas por considerar para dar
continuidad al estudio en esta línea de investigación. Un caso impor-
tante es el desarrollo de simulaciones donde se estudien los efectos
causados en la distribución de electrones debido a la presencia de
un campo eléctrico y espejos magnéticos. Otro aspecto interesante re-
side en estudiar la evolución de la distribución tomando en cuenta
diferentes valores de la densidad de electrones, y de la altura de la
corona solar en la cual se aplica la inyección del pulso. Estos casos
serán abordados en trabajos a futuro, con adaptaciones apropiadas al
código para su reutilización en las simulaciones.





Parte IV

C O N C L U S I O N E S

En esta parte se presentan las conclusiones del trabajo
desarrollado en este proyecto y el trabajo a futuro que se
plantea realizar para dar seguimiento al estudio de eventos
transitorios rápidos en el Sol.





6
C O N C L U S I O N E S

La región de la corona solar está conformada por diversas estructuras
con inhomogeneidades en densidad y campo magnético, así como de
partículas y ondas cuya interacción da como resultado la formación
de inestabilidades en el plasma. Estas inestabilidades originan, me-
diante el mecanismo de emisión de plasma o el mecanismo de electrón
ciclotrón de tipo maser (ECM), la formación de fenómenos dinámicos
conocidos como eventos transitorios rápidos, que se manifiestan en for-
ma de radiación electromagnética con altas intensidades de brillo y
duraciones menores que un segundo. Apoyándonos en la nueva tec-
nología que permite observaciones de alta resolución, es de particular
interés el estudio de eventos transitorios rápidos que ocurren en el Sol
en la banda de radio, como el caso de los radio picos solares por ejem-
plo, cuyas duraciones son del orden de milisegundos. El estudio de
estos eventos es importante ya que a partir de su análisis es posible
proponer modelos de los mecanismos físicos de interacción que se
llevan a cabo en la corona solar y su posible asociación con eventos
solares donde se liberan grandes cantidades de energía.

La dinámica de los eventos transitorios rápidos puede ser entendida
con el análisis de observaciones hechas con radiotelescopios, o bien
mediante el uso de simulaciones numéricas. En este trabajo se han
cubierto estos dos aspectos, donde el primero de ellos está relacio-
nado con el desarrollo de instrumentación para la construcción de
un espectrómetro digital de alta resolución temporal y espectral. El
segundo, por su parte tiene que ver con el desarrollo de un código
numérico para estudiar el comportamiento de la distribución de un
pulso de haz de electrones inyectados en la corona solar y su evolu-
ción en el tiempo mediante la solución numérica de la ecuación de
Fokker−Planck.

Respecto a la parte instrumental, es importante señalar que a pesar
de que el proyecto requiere de componentes de bajo costo en com-
paración con proyectos más sofisticados de su tipo, el desarrollo de
la instrumentación se ha visto afectado en ocasiones por limitaciones
de presupuesto y de recursos humanos. Aún con estas limitantes, el
avance del espectrómetro ha tenido grandes progresos, contándose
en este momento con amplificadores de bajo ruido (LNA) y recep-
tores, así como módulos para el control de motores, además de la
infraestructura necesaria para el cableado y montaje de las antenas.
Actualmente la parte de instrumentación se encuentra en una etapa
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consolidada lista para iniciar la adquisición de datos y calibración del
sistema electrónico. Los trabajos a futuro en esta parte involucran el
seguimiento de la programación de la tarjeta FPGA para finalizar la
etapa de adquisición de datos y para el procesamiento de las señales
detectadas por la tarjeta ADC.

Para complementar las investigaciones que se harán con observacio-
nes futuras del Sol una vez que se haya implementado el espectróme-
tro, se ha desarrollado adicionalmente un código que permite estu-
diar el comportamiento de un pulso de un haz de electrones inyecta-
do en la corona solar, que simula la fuente de un evento transitorio
rápido. Los resultados de las simulaciones realizadas para este traba-
jo demuestran que los electrones energéticos se propagan rápidamen-
te poblando el frente del pulso, mientras que los electrones de baja
energía quedan atrás formándose una disitribución de abultamien-
to en la cola (bump in tail). Se piensa que este tipo de configuración
puede producir emisión de radio por varios mecanismos ocasionados
por la inestabilidad del haz. Gran parte de los electrones que confor-
man el haz son termalizados en un tiempo menor que un segundo
y su efecto es más evidente al tomarse en cuenta colisiones coulom-
bianas. Sin embargo, para una mejor comprensión de los procesos es
apropiado estudiar también la evolución de las ondas generadas por
el haz de electrones. Por otro lado, es importante mencionar que el
contar con un código de base ofrece una gran ventaja para futuras in-
vestigaciones que incluyan los términos de campo eléctrico y espejos
magnéticos, en donde las adaptaciones al código dependerán de la
física del problema que se quiera estudiar. Las observaciones sistemá-
ticas del Sol junto con el uso del código permitirán entender mejor
los procesos físicos que se sucitan en la corona solar.

Es importante recalcar también que el trabajo presentado en esta tesis
es parte de un proyecto extenso que ha requerido de la integración
de conocimientos en las áreas de Física Espacial, Radio Astronomía, Elec-
trónica y Ciencias de la Computación, lo cual ha dado como resultado
el desarrollo de instrumentación y herramientas de software propias
que se utilizarán para el estudio de eventos transitorios rápidos en el
Sol. La parte de istrumentación requirió, además de las bases en Ra-
dio Astronomía, del empleo unificado de conocimientos en el área de
electrónica digital y programación a nivel de hardware. En esta parte
se investigaron técnicas para configuración y uso de software para ac-
cesar dispositivos electrónicos desde los puertos de una computadora.
En la parte de simulaciones se incursionó en el desarrollo de progra-
mación en lenguaje Fortran 90, donde se adquirieron habilidades en el
diseño de código para la solución numérica de problemas científicos,
propios del área de Física Espacial. Para el desarrollo del proyecto se
ha obtenido apoyo del personal del MEXART1, en Coeneo Michoacán,

1 Mexican Array Telescope, por sus siglas en inglés
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donde se cuenta con equipo de laboratorio adecuado para el desarro-
llo de la instrumentación.

El estudio de las simulaciones proporcionará resultados que permiti-
rán investigar y complementar los modelos empleados en las simu-
laciones acorde a las observaciones que se obtengan. Finalmente, el
estudio de eventos transitórios rápidos no se enfocará únicamente a
eventos que ocurren en el Sol, sino también a los que se originan
en otras fuentes, como el caso de los pulsares. La instrumentación
en conjunto con el código que se ha desarrollado a lo largo de este
proyecto cuentan con las características adecuadas para realizar inves-
tigaciones en este ámbito.
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