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Plan de publicaciones

E! Instituto Argentino de Radioastronomfa (I.A.R.)
inici6 los trabajos de consfruccién de su primera antena
parabdlica de 30 m de didmetro a fines de 1963 en el
Parque Pereyra Iraola (Km 40 del Camino Gral. Belgra-
no), simultineamente con las obras civiles necesarias
para alojar laboratorios, talleres, sala de observacién,
oficinas, etc. En marzo de 1966 estas obras fueron inau-
guradas e inmediatamente comenzaron las primeras ob-
servaciones con un equipo receptor para la linea de emi-
sién del hidrégeno neutro en la frecuencia de 1420 MHz
(A =21cm).

Con la presente se inicia una serie de publicaciones
destinadas a describir el instrumental de observacion
con que actualmente cuenta el I.A.R. y las investiga-
ciones que en él se realizan. EIl objetivo primordial de
estas publicaciones es el lograr una mayor difusién de las
actividades desarrolladas en el 1. A.R. en el campo de
la radioastronomfia, las cuales ya han alcanzado nivel
internacional .gracias a la adecuada especializacion de
‘sus fisicos e ingenieros. En esta primera parte se hara
una breve introduccién a los diferentes tipos de radio-
emisiones de origen césmico y a las técnicas utilizadas
para su deteccién,

La radioastronomia. Historia, objetives, ventajas
y limitaciones

Al hablar del origen de esta nueva ciencia es inevitable
mencionar el nombre de Karl G. Jansky (1932, 1933,
1935), un ingeniero de la Bell Telephone Laboratories.
Estudiando la naturaleza de los ruides de fondo no intrin-
secos al receptor, que perturbaban las comunicaciones
en ondas cortas, y trabajando con una antena direccional
y un -equipo receptor para una longitud de onda de
14,7 m, Jansky descubri6é una intensa fuente de ruido
efi una determinada zona del cielo. Del estudio siste-
matico de la misma noté que la sefal, con la misma po-
sicion de la antena, se repetia aproximadamente cada
23" 56™. Por lo tanto la fuente de ruido debfa ser exte-
rior al sistema solar, ya que dicho perfodo corresponde
justamente al dia sidéreo (23" 56™ 04°).

Jansky habfa observado el centro de nuestra galaxia
realizando asi la primera observacién radioastronémica
y estableciendo las bases para una nueva forma de estu-
diar el universo. Sin embargo, en esa época las investi-
gaciones de Jansky, simplemente, constituyeron una cu-
riosidad que no desperto el interés de los astrénomos. La
resolucion angular de la antena (Fig. 1) y la sensibilidad
del equipo de Jansky eran demasiado pobres y sélo la
enorme intensidad de la fuente en el centro galactico
haé)ian hecho posible la deteccién de una fuente localli~
zada. ‘

En 1940 otro ingeniero norteamericano, Grote Reber
(1940, 1948), con un equipe de su propiedad, compuesto
por un reflector parabolico de 9,6 m de didmetro y un
receptor para 160 MHz (A == 1,85m) pudo trazar el pri-
mer mapa radioeléctrico del cielo. El diagrama caracte-
ristico de la antena en esas condiciones presentaba un
16bulo principal de 10° x12°, ‘

Posteriormente, el nimero de equipos y de observa-
ciones, asf como el poder de resolucion de las antenas
y la sensibilidad de los receptores, se fucron multipli-
cando incesantemente, En Inglaterra, ey, Parsons y
Phillips (1946), y en Australia, Bolton y Westfold
(1950), Allen y Gum (1950) y Piddington y Minnett
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(1951), fueron pioneros de la nueva ciencia que recla-
maba equipos cada vez més elaborados, y paulatinamente
el interés de los astronomos fue volcandose hacia este
nuevo modo de observar el cosmos. La enorme impor-
tancia de la radioastronomia se fue revelando a través
de una serie de factores que se hicieron evidentes a
medida que los resultados de las observaciones se iban
dando a conocer.

La astronomia clasica desde la remota antigiiedad ob-
serva el cielo a través de una ventana relativamente
estrecha: la ofrecida por la atmésfera a las frecucncias
6pticas, entre el infrarrojo y el ultravioleta, es decir,
aproximadamente desde 4000 hasta 8000 A de longitud
de onda (1A = 10"°*cm). Para radiofrecuencias existe
otra ventana que se extiende aproximadamente entre
10GHz y 30 MHz (3cm ZA £ 10m). Su limite supe-

rior lo fijan las bandas de absorcién de las moléculas
de H.O y O., mientras que el inferior se debe a la ac-
cién de la ionosfera terrestre.

De aquf surge una primera ventaja para la radioastro-
nomfa: la mayor extensiéon relativa de la ventana para
las radioemisiones. Mientras que para éstas la relacién
entre las frecuencias limites superior e inferior supera
300, para las radiaciches épticas s6lc es 2. En la Fig. 2
se ha graficado esquematicamente esta caracteristica. En
cambio, el ancho de banda absoluto de la ventana éptica,
evidentemente supera en mucho a la de radio (4 x 10* Hz
frente a 10* Hz), lo que también se revela en la exis-
tenicia de un nimero muy superior de lineas espectrales
en frecuencias 6pticas. Sin embargo, para el estudio de
ciertos parémetros en funcién-de las frecuencias, es nece-
sario disponer de un amplio rango de valores relativos
de frecuencia.

La astronomia d6ptica y la radiocastronomia son, en
consecuencia, dos ramas de la astronomfia, distinguibles
por los rangos de frecuencia de las ondas electromag-
néticas extraterrestres que detectan. Esta diferencia en
los rangos de frecuencia utilizados es la causa de la gran
diferencia tanto en los tipos de instrumental como en la
naturaleza de los objetos observados y de los fenémenos
que originan las radiaciones detectadas. = -

El hombre esta dotado naturalmente de un detector de
radiaciones 6pticas, que es el ojo, pero no asi de uno
de radioondas. La técnica de las radiocomunicaciones
debié primeramente evolucionar hasta lograr un receptor
suficientemente sensible para detectar las débiles sefiales
Rrovepientes del cosmos. Empero, una vez que lo obtuvo,
no “vio” lo mismo que con su ojo, ya que para éste lo
maés brillante en el cielo es el Sol, mientras que Jansky,
con su receptor, solamente “vio” el centro galictico.

En lo referente al instrumental, la diferencia entre las
técnicas empleadas, evidentemente radica en las dife-
rentes longitudes de onda involucradas. En frecuencias
6pticas, con una lente de 10 cm de didmetro ya se obtiene
una resolucién angular de 17, comparable con la turbu-
lencia intrinseca de la atmésfera; en cambio, con L =21
centimetros, para obtener una resolucién comparable con
la del ojo humano (~ 1'), el reflector necesitaria tener
un didmetro de 900 m. E! poder resolutivo en ambos
casos es del orden de A/L, donde L es la apertura lineal
del detector. Sin embargo, resoluciones comparables y
atn superiores a las de los instrumentos 6pticos pueden
scr obtcnidas mediante métoedos interferométricos, que
emplean simultineamente antenas separadas por una gran
dis%ancia, del orden de centenares o aun miles de kil6-
metros. .
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'Lig.vl-——La antena giratoria con la cual Karl G. Jansky de la Betl
felephone Laboratories, en Holmde!, Nueva Jersey (EE.UU. de
A, descubriera las radicondas provenientes de la galaxia. (Foto-
ratia de Bell Telephone Laboratories.)

Con las técnicas actuales existe en la practica un proce-
dimiento éptico que no tiene su equivalente en los méto-
dos radioastronémicos: el de la fotografia de campo.
Una placa fotografica registra simulténeamente la radia-
cién proveniente de una infinidad de detalles resueltos
angularmente, mientras que en radioastronomia, al menos
hasta el presente, solo es posible observar los diferentes
detalles resolubles en el espacio, uno a continuacién del
otro, mediante un barrido del campo estudiado. Otras
técnicas utilizadas en astronomia 6ptica son la fotometria
foloeléctrica y la espectrografia, técnicas éstas que si tie-
nen su cquivalente radioastronémico, como se verd méas
adelante, .

En cuanto a las diferencias intrinsecas a los objetos y
procesos fisicos que producen las radiaciones observadas,
se las apreciara mejor en la seccién siguiente, en la que
se detallaran diferentes tipos de radiacién. Aquf sola-
mente hacemos notar que las radioondas préacticamente
no sufren la absorcién causada por el polvo cosmico de
nuestra galaxia, constituido por particulas sdlidas de di-
mensiones cercanas a 10-Scm, mientras que las radia-
ciones épticas sufren una gran atenuacion antes de Hegar
a la Tierra. Por ejemplo, el centro galactico, situado a
unos 32.000 afos luz de distancia, practicamente no puede
verse é6pticamente, pudiendo en cambio detectarse facil-
mente en forma radioastronémica. Esta diferencia de
comportamiento frente a la absorcién interestelar ha per-
mitido estudiar la estructura de nucstra galaxia como
jamas se hubiera podido hacer disponiendo solamente de
ohservaciones épticas.

Mencionemos todavia a mero titulo informativo que,
con el perfeccionamiento de las técnicas que emplean
globos, cohetes y satélites artificiales, que permiten la

recepeion de ondas desde fuera de la atmésfera terrestre, -

en los ultimos afos la astronomia se estd extendiendo
paulatinamente a los dominios del infrarrojo, del ultra-
violeta y de los rayos X y v.

Descripcion general de los diferentes tipos de emision

La distribucién espectral de la energia emitida por un .

cuerpo negro a la temperatura T, por unidad de tiempo,
de superficie normal, de &ngulo s6lido y de intervale de
frecuencia, esta descripta por la ley de Planck:

2 h v 1
€ = c* VT e | (1)

donde e, = emisividad monocromética

h = constante de Planck (6,62 x10 % ergseg)

v == frecuencia (¢/s)

¢ = velocidad de la luz (3x10"cm/seg)

Ik = constante de Boltzmann (1,38 x 107¢ erg/°K)

T = temperatura absoluta (°K)

~Cuando hv « kT, como es el caso para las frecuen-
cias utilizadas en radioastronomia, el desarrollo en serie
de la exponencial conduce a la ley de Rayleigh-Jeans:

e.gqu‘-—’;—;—-.-:zmx-’ (2)
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0 sea que e, ~ v’ para una temperatura T diua, .
bugiones espectrales que siguen esta ley se llaman “tér-
micas” y las que no la cumplen “no térmicas”. Por
lo tanto, conociendo la temperatura de un cuerpo celeste,
por ejemplo una estrella, y admitiendo que se comporte
como un cuerpo negro, podremos calcular la intensidad
de la radiacion que cabe esperar.

Fn realidad la aplicacién de (1) a las observaciones
6pticas permiten deducir T, mientras que en radioastro-
nomia, donde las emisiones “térmicas” de cucrpos negros
no cercanos frecuentemente son pequenas frente a otros
tipos de radiaciones, se emplea (2) para definir una
“temperatura de brillo”, Tv en funcién de la e, medida:

€y 22
5% (3)

En consecuencia, en radioastronomia llamaremos emi-
siones térmicas a aquellas para las cuales T. sea inde-
pendiente de la frecuencia v.

E! espacio entre las estrellas de nuestra galaxia no
estd totalmente vacio sino que contiene el asi llamado
“material interestelar” constituido fundamentalmente por
H y H. y las ya mencionadas particulas de polvo cismico.
Este material interestelar, en determinadas condiciones
(por ejemplo, en la vecindad de una estrella de elevada
temperatura), puede quedar ionizado liberando electro-
nes. En cl caso del hidrogeno ionizado éste origina las
asi llamadas regiones Hu.'V .

Es posible demostrar que los electrones libres al pasar
por la vecindad de los niicleos atéomicos, como conse-
cuencia de la interaccion de sus campos eléctricos, emi-
ten una radiacién “térmica” que depende de la tempe-
ratura cinética de la regién Hu (del orden de 10.000 °K),
0 sea:

ley =

xz
Ty = ST £(T) (4)

El estudio de las regiones Hy tiene una importancia
particular debido a que las mismas apareniemente estin
muy relacionadas con el proceso de formacion de estre-
llas y en consecuentia presentan gran interés astrofisico.
Como ademas estas regiones pueden ser visibles y sus
distancias evaluadas, constituyen una posibilidad para el
estudio de la estructura galactica.

El tipo de radiacién “no térmica” mas frecuente es el
lamado “radio sincrotrénica’”, originado en la interaccion
de electrones de muy alta energia (varios billones de
electrén-volts) con campos magnéticos en el espacio
interestelar. El efecto de esta interaccién es el movi-
miento helicoidal del electrén a lo largo de las lineas
de fuerza del campo magnético, con una aceleracién
centripeta que origina una radiacién electromagnética

. muy direccional y polarizada tangencialmente a la tra-

_yectoria.®

La _dependencia de este tipo de radiacién con la fre-
cuencia es de la forma:
1

R )

N
. €y ~~ k
o sea, por (3),
T+3

Te ~ A% (8)
vy es un nimero determinado por la distribucién de los

e.elec}rones energéticos presentes en el espacio interes-

() El subindice I corresponde al &tomo neutro. el II al una vez
fonizado, el 111 al dos veces ionizado, etc. El hidrégeno solo puede
-presentar las condiciones Hr y Hu.

<> El nombre de radiacion sincrotrénica proviene del hecho de
que la misma fue estudiada por primera vez como consecuencia
de las pérdidas de energia de los electrones en los aceleradores
sincrotronicos.
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Fig. 2 — Esquema de fas transparencias de stmdsfera e ionosfera
al espectro de las ondas electromagnéticas.
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¥, on funcidn de la energfa, a través de la expresion;
N(EYAE = KE dE A7)

la cual N(E)dE es el numero de clectrones con
rgfas comprendidas entre £ y E+dE. K ¢s un
ficiente de proporcionalidad. El valor de y es del
en de 2,5 o sea que T~ 2> y ¢, ~2%%

il estudio de las radiaciones sincrotronicas tiene enor-
importancia en astrofisica por estar ligado a los pro-
ps de produccién y aceleracion de clectrones, a la ra-
cién cosmica, a los campos magnéticos inferestelares,
ps remanentes de estrellas supernovas, ete.
.as dos clases de radiaciones que hemos tratado hasta
3ii presentan un espectro continuo o sca que estan
rsentes a lo largo de un amplio rango de frecuencias
i discontinuidades de su intensidad. Esto se debe a la
fntinuidad del espectro cnergético de los electrones que
ervienen en los procesos. Existe sin embargo otro tipo
radiacion, en el cual intervienen electrones en estados
ergéticos cuantificados (discretos), y que por lo tanto
o pueden producir radiacién electromagnética a través
transiciones entre dichos estados. Este es el caso de
electrones ligados al dtomo, los cuales s6lo se presen-
n en niveles discretos de energia.

Un electrén gque efectiie una transicion entre dos de
tos niveles caracterizados por las energias E; y E, emi-
ri o absorberi, segun cl sentido de la transicién, un
anto de frecuencia v dada por
Ei—E.
v = (8)

Si hien la radiacion originada en este proceso aparente-
ente seria monocromatica, en realidad no lo es sino que
n la practica se distribuye en un intervalo de frecuencias
¢ extensién Av generalmente pequefia frente a v. Ello se
debe a la indeterminaciéon natural de los niveles, fené-
meno de naturaleza cuéntica, como también a otros me-
[canismos microsc6picos, como ser movimientos térmicos
y colisiones de los 4tomos. Por lo tanto la radiacién
serd observada dentro de un rango muy pequefio de fre-
cuencias y se la conoce como linea espectral. Esta podra
ghservarse en emisién o absorcién, segin el sentido de
las transiciones efectuadas en los Atomos.

Este tipo de emisién es el més rico en informacién de
todos los expuestos. En efecto: de la frecuencia obser-
vada para una linea bien identificada se podri deducir
la velocidad radial de la fuente con respecto al obser-
vador por efecto Doppler. Del ancho de la linea y de la
forma de sus alas se podrin deducir, dentro de cicrtos
limites, las condiciones fisicas de los atomos que la origi-
naron (temperatura y presién), De su intensidad podran
extraerse conclusiones sobre el nimero de atomos que
intervienen en el mecanismo. Por estas razones el estudio
espectroscépico ha sido enormemente fructifero en la
astronomia 6ptica, y la mayor parte de los conocimientos
acerca de la constitucion de las atmésferas y movimientos
de las estrellas proviene de este tipo de observacion.

En el rango de las radioondas afortunadamente tam-
bién se enclientran lineas espectrales. Entre las més im-
portantes pueden mencionarse las del hidrégeno atémico
neutro (H:) en 21 cm, las del radical oxhidrilo (OH)
en 18 cm, las del formaldehido (H.CO) en 7cm y ade-
méas las lineas de recombinacion de diversos elementos,
especialmente hidrégeno y helio. El estudio de ellas pro-
porciona una valiosa informacién sobre la presencia de

T(°K)
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Lso 1= 2310
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Fig. 3 — Perfil tipico obtenido con el receptor del I.A. R.
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Fig. 4 — Vista de la antena de 30 m del radiotelescopio dei I.A.R.

estos compuestos en el espacio interestelar. En la sec-
cién siguicnte se analizard con mas detalles la emision
del hidrogeno en 21 cm.

Volviendo a la consideracion de las diferencias entre
astronomia Optica y radioastronomfa puede comprender-
se que, aun observando el mismo objeto astrondmico, fre-
cuentemente no se “ve” lo mismo por tratarse de proce-
sos fisicos diferentes, pero aun asi la informacién obte-
nida por ambos conductos es complementaria y permite
integrar el estudio de un objeto astronémico dado en
una faceta mucho méas amplia.

La linea de 21 cm

La linea de emisi6n del hidrégeno en 21 em serd anali-
zada aqui méas profundamente por dos razones: 1) por-
que su observacion ha dado lugar a los resultados mas
importantes en el estudio de la estructura galédctica; 2)
porque el receptor con«ue actualmente cuenta el 1. A R.
ﬁxe disefiado especificamente para la observacién de esta

nea.

La existencia de la linea de 21 cm fue predicha teéri-
camente por el astrofisico holandés van de Hulst en 1944
(Bakker y van de Hulst, 1945) y detectada por primera
vez desde el espacio interestelar por Ewen y Purcell
(1951) en Harward. Se origina en la transicion entre
dos subestados energéticos del nivel fundamental del hi-
drégeno, nivel que se designa I*S,,. Los dos subestados

se originan en la interaccién entre los momentos magné-
ticos intrinsecos que poseen el nicleo y el electron, para
los cuales existen cuénticamente s6lo dos posibilidades:
ambos momentos paralelos y de distintos sentidos o bien
paralelos y de igual sentido. El segundo caso corres-
ponde a la energia mayor.

La diferencia de energia entre ambas condiciones es
tal que la frecuencia calculada mediante (8) resulta ser

vo == 1420,406 Mc/s (A = 21,12 cm)

La probabilidad de la transicién espontinea es de
2,85 x 10~ seg™?, o sea que un electrén en el subestado
superior tardari en promedio 11.000.000 de afios en des-
cender espontineamente al subestado inferior emitiendo
un fuante de radiacién. Esta pequefia probabilidad se ve
sin embargo compensada por la gran cantidad de atomos
que se encuentran a lo largo de la visual, ya que los
atomos de hidr6geno se agrupan en nubes de gas inter-
estelar. A pesar de lo bajo de las densidades medias de
estas nubes (1 Atomo/cm®), sus dimensiones son tan gran-
des (30 afios luz) que el nimero de itomos de H conte-
nidos en ellas es mayor que 10%, posibilitando la recep-
cion de la linea mediante un moderno radiotelescapio.

Las excitaciones del electrén al subnivel superior se
producen por accién de las colisiones no elésticas entre
los 4tomos de hidrogeno. E! tiempo medio que transcurre
entre dos colisiones sucesivas de un atomo es, en las
condiciones dadas mas arriba, de sélo 400 afios, lo que
muestra que las colisiones rigen las poblaciones relativas
de ambos subestados. Otros factores que pueden afectar
dichas poblaciones relativas son las radiaciones intensas
y la misma radiacion de 21 em actuando como maser.

El ancho natural cudntico de la linea es de 5 X 107" Hz,
por lo que no influye para nada en los anchos observados,
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los cuales son de algunas decenas o centenares de kllz,
Estos ensanchamientes se deben principalmente'al movi-
miento macroscépico de subestructuras turbulentas den-
tro de las nubes. En la Fig. 3 puede verse un perfil
tipico obterido con el receptor del I. A.R.

El hidrégeno atémico constituye alrededor del 75 9
del material interestelar en nuestra galaxia y de ahf la
importancia del conocimiento de su distribucién y carac-
terfsticas dinAmicas, todo lo cual conduce a la determi-
nacién de la estructura y movimicnto de la misma. El
gas no es visible 6pticamente, y atn si lo fuera, el polvo
c6smico obscurecerfa su visiéon hasta limites mucho maés
cercanos que los que se logran en 1420 MHz, frecuencia
con la cual pricticamente puede estudiarse toda la gala-
xia sin problemas importantes de absorcién.

Equipos utilizados en radioastronomia

La deteccion de las sefiales descriptas en las secciones
anteriores requiere basicamente:

a) Un sistema de captacién con un 4rea de recoleccién
grande y un diagrama direccional suficientemente agudo
para obtener un sefial adecuadamente intensa y una reso-
luci6on angular buena.

b) Un receptor de alta sensibilidad y muy bajo nivel
de ruido.

El continuo y acelerado desarrollo de las técnicas em-
pleadas en los instrumentos de observacién radioastro-
némica ha permitido lograr, en los pocos afios de exis-
tencia de esta ciencia, equipos de alta precisi6n, estabi-
lidad y sensibilidad. La evolucién simultinea de la
electronica y de la computacién automaética han facilitado
este desarrollo, que continia en pos de mayores sistemas
de antenas, rangos mdas amplios de frecuencias, menor
ruido propio en los equipos, etc. Esto requiere una
cnorme inversién en la investigacién, desarrollo, cons-
trucciones e instalaciones. De esta manera dos carreras
mutuamente emuladas se hallan tras objetivos cada vez
méis ambiciosos: la de la investigacion del universo y
la del desarrollo tecnolégico. Nunca la astronomia se
vio tan precisada de la mutua colaboracién de técnicos
y cientfficos.

Los sistemas de antena ofrecen actualmente una varie-
dad de disefios bastante amplia. El mas cominmente
empleado es el que utiliza un reflector parabdlico despla-
zable en dos coordenadas angulares; es el disefio radio-
astronémico méas semejante al de los telescopios 6pticos
que cuentan con reflector circular, llegando la semejanza
hasta el montaje ccuatorial, es decir, a la ubicacion de
uno de los ejes de rotacién paralelamente al de la Tierra.
Este montaje es el empleado en el reflector del 1. A R,
en Parque Pereyra Iraola, de 30 metros de didmetro
(Fig. 4).

Los radiotelescopios con reflectores parabélicos mayo-
res no son de montaje ecuatorial por las dificultades
mecénicas inherentes a la construccién. En dichos casos
el seguimiento de las radiofuentes debe realizarse mo-
viendo la antena simultineamente alrededor de un eje
vertical y otro horizontal lo que requiere el empleo de
una computadora. Es el caso de los radiotelescopios de
Parkes, en Australia, de Jodrell Bank, en Inglaterra, y
del Eifel, en Alemania, cuyos reflectores tienen didme-
tros de 64, 76 y 100 metros, respectivamente. * =@

GENERADOR DE DIENTE DE SIERRA...

{de la pdg. 502)

tan grande como se desee, con lo cual pueden llegar a
medirse campos muy débiles. En ese caso, sin embargo,
habra que tener en cuenta otras fuentes de error.
Para .valores mayores que E disminuye el error intro-
ducido por T. pues éste es inversamente proporcional a
E. Por ultimo, es de destacar la sencillez del circuito
utilizado. ]
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Radiotelescoplos atin mayores solucionan los problemas
mecinicos derivados del montaje, reduciendo el mow-
miento a una sola posibilidad de giro alrededor de un
eje horizontal orientado en la direccion este-oeste. Se
trata, en consecuencia, de instrumentos de trinsito, vale
decir que el movimiento en la otra coordenada es provisto
por la rotacién terrestre. Tal es el caso del reflector de
Green Bank en los EE.UU. de N.A., de 91 m de didmetro.

Para didmetros mucho mayores los radiotelescopios
deben recurrir a reflectores fijos, ya que seria préictica-
mente imposible construir una estructura con libertad de
movimiento para tales tamaifios. En estos casos, lo que
se mueve es el excitador sobre la superficie focal, pudién-
dose disponer de esta manera de un instrumento capaz
de barrer una franja en el cielo. Esto sucede con el
radiotelescopio de Arecibo, Puerto Rico, cuya antena, en
forma de sector esférico, mide 305m de di&dmetro.

Cuanto mayor es la dimensién del reflector, tanto més
diffcil es mantener su superficie ajustada a una super-
ficie parabolica ideal, lo que significa que la longitud de
onda minima utilizable queda acotada y la resolucién
angular s6lo puede aumentarse construyendo superficies
méas precisas y por tanto, de alto costo adicional.

Una manera de aumentar enormemente el poder reso-
lutivo angular de un sistema receptor, es apelando a
métodos interferométricos, que en la actualidad acaparan
la mayor parte de las inversiones destinadas a antenas
de radioastronomia en lo paises altamente avanzados en
esta materia y, por supuesto, econémicamente capaci-
tados para afrontar los gastos que demandan dichas ins-
talaciones.

El objeto de un receptor de radioastronomfa es, en
definitiva, detectar débiles sefiales de ruido en audiofre-
cuencia, o sea, que se trata de un radiémetro. Su sensi-
bilidad estA dada por la mifnima variacién de sehal A S
que aleanza a distinguir. Para la desviacién standard
AR de la lectura R a la salida del receptor, vale la
siguiente expresion:

- AR «

R~ (Av- 0%

donde & es una constante adimensional que depende del
receptor, Av es el ancho de banda y t la constante de
tiempo del sistema,

Como A S tiene que ser mayor gue A R para poder
ser apreciada, cabe deducir que Av y t deben tener los
méaximos valores posibles. Ello queda, sin embargo, limi-
tado por una serie de factores, Un valor excesivo de
Av, por ejemplo, conducirfa a deteriorar los diagramas
direccionales interferométricos; por otro lado, las ganan.
cias de las etapas amplificadoras, al disminuir, aumen-
tarfan el ruido propio del receptor. Ademis, para el
estudio de las radioondas interesa conocer la distribucién
espectral de la energia, y un ancho de banda excesivo
enmascararia esa informaciéon, En cuanto a la constante
de tiempo, ella queda limifada por las inestabilidades del
equipo. .

El radiémetro debe medir sefiales y esto involucra
tener un patrén de referencia con respecto al cual com-
parar la sefial recibida en antena. La comparacién se
realiza mirando alternativamente la sefial y la fuente
de referencia, generalmente un punto en el cielo, de
intensidad fija y conocida. En el proximo trabajo de esta
serie se hard una breve descripcién de los receptores
utilizados en radioastronomfa. [ ]
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