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1. Introducción


A continuación presentamos un trabajo que ha sido resultado de una gran cantidad de horas y esfuerzos. Éste ha sido desarrollado conjuntamente por los alumnos de 5º de Astrofísica Enrique Díez Alonso y Santiago Pérez Hoyos, y ha sido dirigido por el profesor Jaime Zamorano.


Todo se remonta al curso 1999-2000, cuando nos planteamos la posibilidad de construir un receptor con el que fuéramos capaces de detectar al planeta Júpiter. Tras varios intentos por nuestra cuenta, acudimos en busca de ayuda al profesor Zamorano, quien recibió nuestra propuesta con gran interés. Desgraciadamente, tuvimos que abandonar nuestra idea original al no encontrar información de calidad sobre el tema. Sin embargo, pronto encontramos un proyecto que nos llamó la atención tanto o más que el anterior: construir una antena de pasos por el meridiano con la que fuéramos capaces de escuchar el centro galáctico.


Tal vez alguien se pregunte por qué ese  interés hacia la radioastronomía de dos estudiantes de cuarto de carrera. Tenemos la sensación de que es una de las ramas más misteriosas de la astrofísica y creemos que no somos los únicos en sentirnos atraídos hacia ella. En resumidas cuentas, durante el curso pasado empleamos un gran número de horas (estimamos unas 150) en montar una antena dipolar junto con un circuito receptor con los que realizar nuestro experimento. Un análisis detallado de ello se presenta en el capítulo 9.


Al finalizar el curso, Jaime Zamorano nos comentó la existencia de los trabajos académicamente dirigidos, y finalmente terminó proponiendo uno que encajaba con nuestras inquietudes. Pero durante el año anterior nos habíamos topado con muchas dificultades en el terreno de la electrónica. Con nuestros conocimientos habíamos sido capaces de diseñar un circuito sencillo, pero era necesario dar un paso más si queríamos una antena más eficiente. En ese momento comenzaron las búsquedas de proyectos que se adaptaran a nuestras necesidades: búsquedas en la red, artículos de revistas, libros especializados... 


Finalmente llegamos a la conclusión de que el proyecto RadioJove respondía a lo que estábamos buscando. Este proyecto, organizado por la NASA, distribuye kits para la construcción del radiotelescopio que explicamos en los apartados 10 y 11. Además de ello proporciona un software de alta calidad con el cual se pueden analizar los datos. El precio del kit era inferior a los presupuestos más modestos del tipo “hágalo usted mismo”, por lo que no dudamos más y solicitamos su envío. Aprovechamos el tiempo que tardó en llegar (más del previsto, como siempre) en poner al día nuestros conocimientos de electrónica.


Cuando la caja llegó a nuestras manos, nos encontramos con lo que se muestra en la siguiente fotografía:
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Está claro que el panorama se presentaba complicado. Todo el proceso de montaje viene indicado en el trabajo, pero se puede resumir en cuatro palabras: horas y más horas.


Pronto nos encontramos con piezas defectuosas, falta de cable y otros pequeños inconvenientes que nos fueron retrasando. Pasamos muchas horas recorriendo ferreterías y tiendas de electrónica en busca de los componentes que faltaban. Estamos seguros no ya de haber superado ampliamente las 60 horas estipuladas, sino de haber multiplicado esa cifra por cuatro o más.


Pero finalmente encendimos el receptor y escuchamos el ruido de una pequeña resistencia: ¡El proyecto estaba en marcha!. Desde un primer momento tuvimos claro que el trabajo consistía en montar un radiotelescopio que pudieran utilizar nuestros compañeros. Pero nunca nos conformamos con ello y siempre tuvimos en mente la realización de unas primeras observaciones con él. ¿ Los resultados?: lo suficientemente buenos como para ser esperanzadores y los suficientemente malos como para meternos las ganas de seguir trabajando en este proyecto.


Sin embargo, el curso ha terminado y nosotros presentamos esta especie de resumen, que no pretende ser el trabajo, sino sólo eso, una recopilación de los pasos que hemos dado, como justificación del tiempo que hemos empleado y como ayuda para los que sigan trabajando con el radiotelescopio de la Facultad. Estos son dos aspectos que nos parecen muy importantes; primero, que nuestro trabajo no era en absoluto bibliográfico, por más que tuviéramos que presentar una extensa memoria; y segundo, que nuestro trabajo es algo más que un trabajo académicamente dirigido para un año, ya que proponemos vivamente que se continúe insistiendo sobre él y no caiga en el olvido. Muchos de nuestros compañeros nos han comunicado su interés sobre el destino de la antena, puesto que esperan poder usarla pronto.


Aunque somos conscientes de la dificultad de incluir más prácticas en el plan de estudios, no podemos dejar de proponer una serie de experiencias y de posibles ampliaciones basadas en las técnicas radioastronómicas más sencillas. Este es el aspecto que se trata en los puntos 14 y 15 del trabajo.


Queremos hacer hincapié en el método de trabajo seguido a lo largo de todo este tiempo. Ha sido estrictamente necesaria la presencia de dos personas para desarrollar casi todas las etapas de construcción. El ejemplo más palpable es el del levantamiento de la estructura de la antena, pero es igualmente aplicable a cualquier otro momento. Es cierto que tal vez uno de nosotros haya estado más pendiente del manejo del software y que otro haya sido más habilidoso a la hora de soldar las piezas del circuito, pero en términos generales nos sentimos incapaces de determinar con claridad qué tareas han sido realizadas por uno y cuáles por otro. Así pues, nos ha parecido lo más honesto el escribir la memoria como un todo y dividirla en dos partes de igual tamaño.
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Esto significa que ambos somos igualmente responsables de los contenidos de ambos volúmenes. Pensamos que este es el funcionamiento habitual en el mundo de la ciencia, donde el trabajo individual pasó a la historia hace ya bastante tiempo. Así nos lo han hecho ver también muchos profesores, lo que nos reafirma en presentar este trabajo de esta forma.


Así pues, esperamos que juzguen comprensivamente nuestro trabajo. Ha supuesto muchas horas, pero también nos ha aportado gran cantidad de conocimientos y de satisfacciones; por eso, y desde un punto de vista estrictamente personal, damos  como buenas las noches en vela que hemos  pasado en la Facultad vigilando las antenas, aunque ello supusiera acudir a clase sin haber dormido. 


A vuestra disposición queda un radiotelescopio en la azotea de la Facultad.

En Madrid, a 3 de Julio de 2001

Enrique Díez Alonso

Santiago Pérez Hoyos
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Parte I

En este primer bloque hemos creído conveniente realizar una serie de introducciones teóricas acerca del mecanismo de emisión sincrotrón, de las radio-emisiones de la Vía Láctea, del Sol y del planeta Júpiter y acerca de la ionosfera.

 Hemos comenzado el trabajo de este modo ya que a lo largo de los otros bloques mencionamos continuamente los puntos anteriores. Toda la información que presentamos se ha obtenido en las referencias de la bibliografía, pero consideramos que también era importante una cierta labor de unificar y homogeneizar las fuentes.

El primer tema a tratar será el del mecanismo sincrotrón, causante de la mayoría de las radioseñales que podemos detectar con nuestra antena. El segundo apartado explica cómo son las emisiones que podemos detectar procedentes de nuestra galaxia, mientras que el tercero y el cuarto analizan los fenómenos que originan las tormentas de radio que se originan en el Sol y en el planeta Júpiter, haciendo énfasis en el último de ellos por ser el fin último de construcción del radiotelescopio. Finalmente, tratamos el tema de la ionosfera terrestre. Este es un tema que en un principio no pensamos incluir, pero por su importancia en las observaciones nos decidimos a hacerlo.


2. Un poco de historia
Los primeros pasos de la radioastronomía tuvieron lugar a finales del siglo XIX, cuando en 1894 Sir Oliver Lodge trató de buscar emisiones de onda larga con origen solar, sustituyendo el dipolo ideado por Hertz en 1888 por un detector algo más perfeccionado.


Más intentos fueron realizados en la época (todos ellos con resultados negativos), entre los que cabe destacar el instrumento construído por  Charles Nordmann en 1901, el cual ideó un detector sumergido en una baño de mercurio y lo conectó a una antena de hilo de 175 m. Todo el instrumento fue colocado a 3000 m de altura, pero sólo llegó a hacer un intento (fallido).


Hubo que esperar treinta años, hasta que la empresa Bell Telephone encargara al físico Karl Jansky el estudio de unas interferencias que perturbaban la radiotelefonía de la época. Jansky decidió investigar las perturbaciones que tenían lugar  a una frecuencia de 20 Mhz, para lo cual construyó un sistema rotativo constituido por cuatro antenas. Con este instrumento llegó a la conclusión de que la mayoría de las interferencias eran producidas por tormentas e instalaciones industriales, pero también detectó una perturbación similar al ruido introducido por la propia antena. 
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Montaje que muestra el dispositivo de Jansky y alguno de sus registros. (Kraus)


Durante un año centró sus investigaciones en esta perturbación, encontrando que ésta se desplazaba a la lo largo del día de este a oeste. Su primer sospechoso fue el Sol, pero pronto se percató de que según pasaba el tiempo se producía un desfase entre la posición del Sol y el origen de las señales; Jansky concluyó que el ruido procedía de un punto fijo en la esfera celeste en la dirección  de Sagitario.


Este descubrimiento de Jansky no causó incidencia alguna en la comunidad científica de la época, pero sí impresionó al ingeniero Grote Reber, el cual construyó un reflector meridiano de diez metros de diámetro en el patio de su casa. Con este instrumento hizo pruebas a lo largo de un año, experimentando con distintos detectores. Sus experimentos consistían en tratar de captar emisiones galácticas en frecuencias que iban de los 3.3 Ghz a los 910 Mhz. Sus esfuerzos se vieron recompensados cuando en abril de 1939 identificó señales galácticas en 162 Mhz.
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Antena de Reber y el primer radiomapa de la Vía Láctea. (Kraus)


En el año 1940, Reber publicó el primer radiomapa del cielo (en 160 Mhz), en el que aparecían Casiopeia A, Cygnus A, Saggittarius A, etc.


En esta época Inglaterra se ve envuelta en la guerra mundial, desarrollando radares (tengamos en cuenta que la electrónica había avanzado a pasos de gigante) para detectar con antelación posibles ataques enemigos. Estos instrumentos, que trabajaban entre 55 y 80 Mhz, sufrieron fortísimas interferencias el 26 de febrero de 1942. Inmediatamente el gobierno inglés puso a trabajar en ello a un grupo de científicos dirigidos por Stanley Hey,  los cuales descubrieron que el origen del ruido era una gran mancha solar.


Paralelamente, en junio de ese mismo año Southworth y King (ingenieros de la Bell, cómo no) también registraron la emisión solar en radio, para lo cual usaron una antena de 1.5 m y un detector que trabajaba a 9.4 Ghz. También Reber detectó las emisiones solares con su antena de 10 m.


A partir de este punto los acontecimientos se precipitan; En 1944 Van der Hulst  sugiere la posibilidad de detección de la línea de 21 cm del HI, la cual fue observada por primera vez en 1951 por Ewen y Purcell.


Por otro lado, con el fin de la guerra los científicos pudieron usar las antenas militares, detectando Stanley Hey y su equipo en 1946 una radiofuente muy intensa en la dirección de Cygnus (observanco en 64 Mhz). Mediciones posteriores pusieron una cota superior al tamaño de esta radiofuente (Cygnus A) de 8’. 
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Imagen del VLA en una de las configuraciones más compactas. (VLA homepage)


En 1948 otro grupo de investigadores en la universidad de Cambridge detectaron la radiofuente Cassiopeia A, cuya contrapartida en el óptico fue encontrada gracias al telescopio de Monte Palomar; se trataba de un remanente de supernova.


Otro punto importante de la historia de la radioastronomía (y de la ciencia en general) se produce en 1967, cuando Jocelyn Bell, dirigida por Hewish detectó unas señales de 0.3 segundos de duración y una cadencia de 1.337 segundos; Jocelyn era la primera persona que escuchaba un púlsar.


Más adelante Penzias y Wilson, utilizando un equipo de radio a bordo del satélite Echo, encontraron que en cualquier dirección se detecta una señal muy débil; era la radiación de fondo, la cual coincide con el espectro de emisión de un cuerpo negro que se encuentra a una temperatura de 2.7 K, descubrimiento este de gran importancia desde un punto de vista cosmológico. Comentar que en 1993 el satélite Cobe confirmó la existencia de anisotropías en esta radiación, midiendo diferencias de temperatura del orden de 30 millonésimas de grado. El descubrimiento del Cobe deja la teoría del Big Bang como la más válida.


Hoy en día se usan grandes arrays de radioantenas, como VLA, MERLIN, VLBA, VLBI etc, los cuales trabajan mediante técnicas interferométricas que permiten resoluciones muy por debajo del segundo de arco.


Queda claro que la radioastronomía ha abierto los ojos de los científicos, estirando cada uno de los campos de investigación del universo hasta límites impensables hace tan sólo unas decenas de años.

3. Mecanismo de emisión sincrotrón
Este es el mecanismo responsable de la mayoría de las emisiones de fuentes no térmicas. Consiste en electrones acelerados en los campos magnéticos del medio interestelar, de manera que estos emiten en un rango de longitudes de onda que va desde las radioondas hasta los rayos X según el fenómeno.


Ya en 1950, Alfvén y Herlofson propusieron que las emisiones en radio procedentes de nuestra galaxia, podían ser originadas por electrones acelerados en los campos magnéticos de las estrellas. Casi al mismo tiempo Kiepenheuer sugiere que los electrones causantes de la emisión son los rayos cósmicos y que la emisión de radiación tiene lugar durante la interacción de estos con los campos magnéticos del medio, hipótesis que ganó mayor aceptación que la de Alfvén y Herlofson. Veamos formalmente los mecanismos de la emisión sincrotrón:


Una partícula moviéndose perpendicularmente a un campo magnético describe una circunferencia de radio…
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… mientras que la frecuencia de giro viene dada por…
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Las absorciones o emisiones de la partícula se realizan a esta frecuencia: la frecuencia ciclotrón.


Lo anterior se aplica sólo a electrones de baja energía, es decir, electrones cuya velocidad es baja comparada con la de la luz (v<<c). Para electrones relativistas, es decir, electrones cuya velocidad se acerca a la de la luz, la expresión para la energía viene dada por…
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… donde m0 es la masa en reposo de la partícula, mientras que m es la masa relativística.


Podemos expresar la energía en electronvoltios (eV), de modo que vendrá dada por la siguiente expresión…
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La radiación emitida por el electrón relativista está concentrada en un cono de ángulo ( centrado en la dirección de la velocidad instantánea. Este ángulo viene dado por…
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Como ejemplo, comentar que para un electrón con una energía Ev=109 eV, que se corresponde con una velocidad v = 10-6 c, el ángulo ( es de 10-3 rad ó 3,4’.
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La radiación sincrotrón es emitida en un cono estrecho por un electrón viajando en las líneas de campo magnético. (Kellermann)


Un observador situado en el plano de la órbita del electrón, recibirá pulsos distanciados un intervalo de tiempo dado por…
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… viniendo en este caso el radio dado por…


[image: image15.wmf]v

c

R

p

2

»



… mientras que la velocidad viene dada por…
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Examinando las ecuaciones anteriores se deduce que a energías muy altas la frecuencia tiende a cero mientras que el radio de la órbita se acerca a infinito. 


La máxima radiación procedente de la partícula tiene lugar a la frecuencia dada por…
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Podemos llegar a una expresión más compacta para (max:
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Para que nos hagamos una idea, un electrón con una energía de 1GeV que esté confinado en un campo magnético (típico) del medio interestelar de 10-5 Gauss, emitirá el máximo a una frecuencia de 60 Mhz


El espectro de un electrón relativista tiene un gran número de líneas muy juntas que se aproximan en gran modo a un continuo. 
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Espectro de electrones relativitas. El gráfico presenta potencia radiada en función de la frecuencia. La escala es logarítmica. (Kraus)


El espectro de un conjunto de electrones relativistas es función de la distribución de energías que estos tengan. Suponiendo que estos son rayos cósmicos y una distribución en energías para ellos dada por…
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… entonces la potencia total radiada por ese conjunto de electrones se calcula mediante la siguiente integral…
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Se obtiene que la densidad de flujo radiada por una fuente debido a los electrones relativistas es…
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Para rayos cósmicos, un valor adecuado para ( es (=2.4, de modo que para una radio fuente la variación de la densidad de flujo con la longitud de onda va como…
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El exponente es el índice espectral, y de la ecuación anterior se deduce que el flujo aumenta hacia longitudes de onda mayores si el mecanismo de emisión es sincrotrón, al contrario que las fuentes térmicas, las cuales aumentan el flujo hacia cortas longitudes de onda.

4. Emisión radio de la Vía Láctea

 
Puesto que nos interesa estudiar las radioemisiones de la Galaxia, conviene primero hacer un breve resumen acerca de las diferentes fuentes que están presentes en la Vía Láctea. Existe una serie de fuentes discretas, que son, principalmente:

1.- Remanentes de supernovas, como Cassiopea A y la Nebulosa del Cangrejo, con espectro de origen no térmico y largas longitudes de onda.

2.- Nubes de Hidrógeno ionizado (HII), como en la Nebulosa de Orión, con espectro térmico y predominante en longitudes de onda más cortas que las anteriores.

3.- Líneas de emisión de 21 cm del Hidrogeno neutro o del radical hidroxilo (OH), de 18 cm, o de nubes emitiendo en otras líneas, como la de CO (3mm).

4.- Radio estrellas.

5.- Cometas.

6.- Púlsares.

Sin embargo, no estamos interesados en estas fuentes discretas, sino en las fuentes de radio continuas que forman una emisión de fondo, si bien se pueden resolver más o menos en algunas zonas más intensas.

El mecanismo originario de la radiación que nos ocupa es la emisión sincrotrónica debida a electrones acelerados. Los procesos por los que este efecto tiene lugar en nuestra galaxia, aunque se refieren a un conjunto de electrones, son del todo análogos al conocido problema de la radiación emitida por un electrón relativista en una órbita helicoidal. La emisión producida es un continuo y es función de x=(/(c, donde (c es la frecuencia crítica de emisión sincrotrónica por debajo de la cual la emisión es despreciable. Esta frecuencia crítica se encuentra muy cerca del máximo de emisión, por lo que los espectros tiene una forma característica de un máximo repentino y  después un decrecimiento paulatino.

Cabe la duda de  si seremos capaces de recibir esta radiación sincrotrónica desde la Tierra, porque se dé en lugares que no sean accesibles desde nuestra posición. Esto, sin embargo, no ocurre, porque los brazos espirales de la Galaxia presentan actividad de radioemisión continua, de una forma más o menos fuerte según las regiones. Además, hay potentes emisiones de radio en la dirección del centro galáctico. 


En los diez años siguientes a los trabajos de Reber y de Jansky fueron realizadas un gran número de observaciones cubriendo frecuencias entre 9 y 3000 Mhz, de las cuales surgieron los primeros radiomapas de la Vía Láctea. Uno de ellos fue el realizado por Dorge & Priester (1956), combinando sus observaciones del hemisferio norte con observaciones del hemisferio sur que habían sido llevadas a cabo por  Allen & Gum. En este radiomapa se aprecia claramente cómo las regiones de máxima intensidad se encuentran concentradas hacia el plano de la galaxia, y en particular hacia el centro galáctico, mientras que las regiones en las que se observa la mínima emisión se encuentran alrededor de las coordenadas l=230 °, b=+- 40°.


Ya a finales de la década de los 40 estaba clara la existencia de fuentes puntuales fuertemente emisoras en radio, curiosamente llamadas “radio estrellas“ por su aspecto puntual, aunque hoy en día está clara su naturaleza distinta a la estelar. El número de fuentes conocidas fue aumentando paulatinamente con la realización de sondeos cada vez de mayor resolución y cubriendo un mayor rango de frecuencias.
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Mapa en baja resolución de la distribución de la temperatura de brillo a 200 MHz. (Kellermann)

¿Cómo se distribuyen espectralmente las emisiones procedentes de la Vía Láctea? Piddington (1951) trató de responder a esta cuestión realizando observaciones desde 9.5 hasta 3000 Mhz, examinando el espectro en tres puntos distintos: cerca del centro galáctico, a bajas latitudes en el anticentro y cerca del mínimo de emisión en el anticentro (b=-30°).


En las frecuencias más bajas encontró un índice espectral (=2.0, pasando este a ser (=-0.5 para frecuencias intermedias y (=0.0 para frecuencias superiores a 1000 Mhz. Los espectros en las otras posiciones eran idénticos, dando (=-0.7 entre 18 y 200 Ghz. Estos resultados indicaban que las emisiones free-free no podían explicar las emisiones en todo el espectro, y apuntaban claramente hacia un origen no térmico del mismo (aún así se encontraban excepciones, como en la dirección del complejo Cygnus X, el cual presenta un espectro similar al originado por emisiones free-free).


Desde nuestra posición, la fuente radio más intensa procede del centro galáctico, aunque se observan fuertes emisiones desde todo el plano galáctico. En la dirección del Cisne estamos observando a lo largo de un brazo espiral y observamos un pico de emisión, mientras que en la dirección de la nebulosa del cangrejo (M1) estamos observando en la dirección del anticentro galáctico y la emisión es menos intensa a pesar de que detectamos el púlsar que se encuentra en su interior. En las direcciones perpendiculares estamos observando hacia el exterior de la Vía Láctea y las emisiones son  bastante más débiles.

[image: image25.png]oF

00" 2h

188 15h b
e - T T T T T T T T T T T T vsv-"..“h|.m1r
Galactic equatoc (' = 0°) 4
/ 120° _—— < 60°
o /‘/__ Cassiopeis A_ ]
N % 3C295 -
x NGC1275
8
[) o Ns1 L)
H471 { B BL 1 a0
e — ]
ple — e
Network pebula o
03287 X [' ’ eam'"
o CP1919 ot ) =
\ A oo S — ¥Coz | 305
e PSR19O74+21 nord & % Visgo A 2
s ploas % 8oz L
50, 88433, o 7 ® NsHI44 05 3c273 2
Hercules A ® k|
1 = | =132 e3
3 S N - S
1 - = I > -4 =]
2 -10°
, a’n 3 y
23 ]
l ~20°
Souh galaciie FKS2000-330
e = 0N-300 ] 300
®  Gucic -
nucleus
) g A Ceataarus A P
7 ate o) 2 ® usiis-g L
e\ 7
{5
_——a -6
ocad Large Magelisaic closd T ;;'
= ] L3 a8 e 7 O ) O L - 1‘10'

ogh o8 o7h

6"

s

o

aah

)

b

00" 23h

b

200

188

17h





Radiomapa de la Vía Láctea en 250 MHz. (Kraus)

En frecuencias por encima de los 250 Mhz se aprecia un importante gradiente en la temperatura de brillo, de modo que esta disminuye según nos alejamos del plano de la galaxia. Sin embargo, en frecuencias por debajo de 250 Mhz la galaxia es bastante más uniforme.


Sumada a las fuentes discretas y al continuo de emisión radio, hay un fondo de radiación procedente de un conjunto de series no resueltas. Esto se aprecia como una región emisora estrecha que se extiende todo a lo largo del plano galáctico. Este anillo tiene un grosor de unos 10° en la dirección del centro galáctico, haciéndose más estrecho en las emisiones centimétricas y más ancho en longitudes de onda del orden de 10 m. Comentar también que la absorción en la dirección de las regiones HII es completa, es decir, la profundidad óptica (>>1, de modo que toda la radiación que nos llega procedente de esas direcciones será originada entre la región HII y nosotros.


Según nos alejamos del centro galáctico, la radiación cae más rápido a medida que la longitud de onda disminuye. De observaciones de este fenómeno se deduce que el fondo tiene principalmente dos contribuciones: una concentrada en las cercanías del plano galáctico y con un espectro no térmico, y otra que se extiende por todas las latitudes galácticas pero más concentrada hacia el plano galáctico y que exhibe un espectro no térmico. La primera contribución es originada por regiones HII, mientras que la segunda es debida a la emisión sincrotrón de los rayos cósmicos confinados en los campo magnéticos del medio interestelar. El descubrimiento de que la emisión no térmica está polarizada (1962) vino a confirmar las sospechas de su origen sincrotrónico. 


Comentar que la temperatura de la emisión sincrotrón depende de la densidad de electrones acelerados y de la intensidad de los campos magnéticos del medio, de modo que bajo la suposición de que la densidad de electrones es constante, seríamos capaces de trazar la intensidad de los campos magnéticos de la galaxia.
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Temperatura de antena para el ruido del cielo como función de la frecuencia y del ángulo cenital. (Kraus)


A bajas frecuencias la temperatura de antena del cielo está dominada por la radiación procedente de la galaxia, de modo que esta disminuye del plano hacia los polos de la misma.  La temperatura del cielo es de cientos de grados kelvin (K) a una longitud de 1 m, pero sólo de 3 K a una longitud de onda de 10 cm y observando en la dirección de los polos galácticos. Esta emisión se corresponde con la radiación de fondo que se observa en todas las direcciones y que fue emitida al desacoplarse la materia y la radiación en los inicios del Universo.


El primer experimento que realizamos consistía en construir una antena de tipo dipolo capaz de detectar las emisiones de origen no térmico del centro galáctico, es decir, la emisión sincrotrón. Para ello diseñamos una antena de pasos por el meridiano y un circuito receptor capaces de detectar variaciones en la emisión a una frecuencia de 30 Mhz.


En cuanto al segundo experimento, aunque este consistía en una antena diseñada especialmente para detectar en radio al planeta Júpiter, también es capaz de detectar las emisiones no térmicas de la galaxia trabajando como un instrumento de pasos, pero disponiendo de cierta directividad y observando a una frecuencia distinta, en torno a los 20 Mhz.
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Izquierda: Espectro de radiofuentes típicas. Derecha: Espectro calculado para varios valores del índice espectral. (Kraus)

5. El Sol en radio

Aproximadamente cada once años el Sol presenta un ciclo de actividad que es observable debido al mayor o menor número de manchas que observamos en su superficie. Además de estos cambios observables visualmente, también hay variaciones en las radioemisiones siguiendo el mismo patrón. El ciclo actual, # 23, se encuentra en torno al máximo de actividad, hasta llegar a un mínimo que se espera para el año 2006. 

Ya en 1896 se realizaron intentos de observar las emisiones en radio del Sol, pero los detectores de la época no eran suficientemente sensibles como para captar adecuadamente sus emisiones. Hemos de esperar hasta la llegada de la II Guerra Mundial, cuando se desarrollaron en gran modo las técnicas de radar, de modo que en febrero de 1942 los radares detectaron fuertes interferencias de origen desconocido. La primera sospecha fue la de que los alemanes habían desarrollado una tecnología capaz de anular el correcto funcionamiento de los radares, pero rápidos análisis del fenómeno llevados a cabo por Stanley Hey  condujeron al resultado de que este estaba siendo producido por radiaciones electromagnéticas procedentes del Sol: tormentas solares que los radares detectaban en el rango de frecuencias comprendido entre 50 y 80 Mhz. Este descubrimiento permaneció clasificado hasta el final de la guerra por motivos militares.

Independientemente, G.C. Southworth (de la Bell Telephone, como no) descubrió emisiones en frecuencias comprendidas entre 3 y 10 Mhz (1942), mientras que en septiembre de 1943 Reber fue capaz de observar las emisiones del Sol trabajando a una frecuencia de 169 Mhz haciendo uso de su antena parabólica casera.

En un principio los informes de Stanley Hey y posteriores observadores del Sol, mantuvieron confundida a la comunidad científica: ¿Cómo era el Sol capaz de producir emisiones millones de veces más intensas que las predichas para una fuente térmica?. Es decir, para que un cuerpo emita en radio con tal intensidad sólo por el hecho de encontrarse a una cierta temperatura (emisión de cuerpo negro) su temperatura debería de ser muy superior a la que el Sol tiene (unos 6000 K).
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Espectro solar del UVA a las ondas de radio. (Kraus)

Pero no se acaban aquí los descubrimientos sorprendentes: el diámetro del Sol es mayor si lo observamos en radio que si lo observamos en el óptico. Esto se explica por el hecho de que las emisiones en radio proceden de la corona, la cual se encuentra más al exterior que la fotosfera, región de la que nos llega la radiación en el visible del Sol. 

En resumidas cuentas: a longitudes de onda del orden del metro, nuestra estrella tiene la apariencia de una fuente a millones de grados y con un tamaño el doble que en el visible.
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Temperatura aparente de cuerpo negro a lo largo del disco solar (en radios solares) para distintas longitudes de onda. (Kraus)

Los radioastrónomos distinguen entre el “Sol en calma” y el “Sol inestable”. El primer término se usa cuando nos encontramos cerca de un mínimo de actividad, época en la que apenas hay manchas solares y las emisiones en radio son constantes y débiles, sólo presentando variaciones graduales en su intensidad, mientras que el segundo se aplica en el caso de épocas con abundancia de manchas, es decir, máximos del ciclo solar.

En épocas de inestabilidad se detectan tormentas durante las cuales la intensidad de las emisiones solares es cientos de veces superior a la intensidad de los períodos en calma. Estas explosiones pueden durar segundos, minutos o incluso horas y son conocidas como la componente de variación rápida. Durante estos períodos de máxima intensidad el aspecto del Sol es el de una fuente térmica cuya temperatura es de miles de millones de grados kelvin. Estos picos de intensidad producen fuertes interferencias en las comunicaciones terrestres, son detectadas por aparatos de radio, televisores, ponen en peligro los satélites artificiales… y son el motor de fenómenos naturales como las auroras boreales.

Estos estallidos en radio están asociados a “flares” que tienen lugar en la vecindad de las manchas solares. La región del flares es la fuente de emisiones que van desde el óptico hasta los rayos X, liberando en torno a 1025 J de energía. Las radioemisiones asociadas se observan en un rango de frecuencias que va desde los 20 hasta los 400 Mhz.

La componente de variación rápida está compuesta de cinco principales tipos de actividad:

· Estallidos de tipo I: 

Estos son de corta duración, presentan un estrecho rango de frecuencias y pueden durar entre 0.1 y 10 s. Estos fenómenos tienen lugar a lo largo de períodos de actividad que van de horas a días.

· Estallidos de tipo II:

 Se prolongan a lo largo de varios minutos, pasando de altas a bajas frecuencias a un ritmo de 1 Mhz/s. El estallido es el resultado de una onda de choque que se desplaza a lo largo de la corona y que estimula radioemisiones a la frecuencia de plasma local. Esta onda de choque está asociada con la eyección de material durante una actividad “flare” y el material es capaz de alcanzar la vecindad terrestre uno o dos días después. Comentar que los estallidos de tipo II suelen aparecer simultáneamente a dos frecuencias diferentes: la fundamental y el segundo armónico.

· Estallidos de tipo III:

Estos también disminuyen rápidamente de altas a bajas frecuencias a un ritmo de 20 Mhz/s, observándose emisiones del fundamental y del segundo armónico. El ritmo al que las emisiones pasan de las altas a las bajas frecuencias sugiere que el mecanismo que origina las emisiones consiste en electrones moviéndose hacia el exterior de la corona  a una velocidad 0.25 c, estimulando emisiones a la frecuencia de plasma local.

Los estallidos tipo III más intensos y largos suelen ocurrir al mismo tiempo que la fase de “encendido” de los fenómenos tipo “flare”.

· Estallidos de tipo IV:

Estos consisten en eventos de un gran ancho de banda que empiezan unos 20 minutos después que un fenómeno de tipo “flare”. También es típico que ocurran tras un estallido de tipo II, y se caracterizan por una emisión continua más que por estallidos cortos.

· Estallidos de tipo V:

Estos fenómenos son típicamente de banda ancha, generalmente están asociados con fenómenos de tipo III y sólo duran unos minutos.
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Esquemas de los distintos ambientes en los que se originan varios tipos de tormentas en radio solares. (Kellermann)

Leyendo las descripciones anteriores y desde un punto de vista observacional, queda claro que las emisiones en radio procedentes del Sol se caracterizan por ocupar un mayor o menor rango de frecuencias, por su duración y por su intensidad. 

También se habla una componente de variación lenta, la cual es prominente en un rango de frecuencias que se extiende entre los 3 y los 60 cm. En este caso, las regiones emisoras también están asociadas con zonas en las que hay manchas solares, emitiendo radiación polarizada desde condensaciones cuyo tamaño es aproximadamente igual al de las manchas, mientras que se emite radiación polarizada de un modo más aleatorio en regiones de tamaño mayor que el de las manchas.
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Valores medios (figura superior), máximos y mínimos mensuales (figura inferior) en el flujo solar a 10.7 cm. (Kraus)

Con la antena que hemos construido para detectar las emisiones en radio del planeta Júpiter somos capaces de observar estallidos radio del Sol. Algo que salta a la vista cuando conectamos la antena durante el día es que las señales recibidas son más picudas que a lo largo de la noche, es decir, hay más presencia de ruido. Esto es debido a que durante el día la ionosfera está “ensuciando” el espectro que recibimos con señales de estaciones distantes.

Estaremos interesados en recibir emisiones en las que la frecuencia vaya  variando desde valores altos a más bajos, observando en torno a los 20.1 Mhz. 
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Imagen radio del Sol a 17 GHz tomada con el Heliógrafo de Nobeyama.

6. Radioemisiones de Júpiter

Durante el principio de 1955, Bernard Burke y Kenneth Franklin observaron un ruido fuerte y fluctuante a una declinación de +22º durante un mapeado del cielo a 22 MHz. El sonido se descubrió en 10 de las 31 grabaciones nocturnas. Nueve de los eventos tuvieron lugar en el mismo tiempo sidéreo y no duraron más tiempo del necesario para que una fuente sidérea pasara por el haz del radiotelescopio.

La posición de la fuente coincidía con la de Júpiter. Posteriores observaciones confirmaron que este planeta es un emisor esporádico, intenso y fluctuante de ondas decamétricas polarizadas circular y elípticamente. El cuerpo negro equivalente para esta radiación está a una temperatura de varios millones de grados, por lo que el mecanismo térmico de emisión quedaba descartado. Además, la radiación térmica no es polarizada.

La primera detección de la emisión térmica de Júpiter se consiguió en 1956 por Mayer, McCullough y Sloanaker. Midieron una temperatura de cuerpo negro para el disco de 140K a una longitud de onda de 3cm, que es la misma, dentro de las incertidumbres de la medida, que la temperatura infrarroja en lo alto de las nubes que rodean el planeta. Posteriores mediciones a longitudes de onda más largas indicaron un marcado incremento de la temperatura del disco con el inverso de la frecuencia. Sloanaker (1959) encontró una temperatura de 600K a 10cm. Medidas de Roberts y Stanley (1959), Epstein (1959), Drake y Hvatum (1959), McClain (1959), y McClain, Nichols y Waak (1962) indicaron una temperatura de cuerpo negro equivalente para el disco de unos 2000K a 21cm y de 5000K a 31cm. Esas temperaturas también parecían excesivamente altas para estar producidas por un mecanismo térmico de emisión, y se concluyó que la emisión centimétrica de Júpiter es una mezcla de radiación térmica predominante a longitudes de onda cortas (como 3cm), y radiación no térmica dominante a longitudes mayores (por ejemplo, 30cm). Las medidas interferométricas de Radhakrishnan y Roberts (1961) a 31cm revelaron que a esta longitud de onda la radioemisión de Júpiter provenía de una región que es unas tres veces el diámetro planetario en el plano ecuatorial y un diámetro a lo largo de la dirección polar.


La investigación subsiguiente realizada por otros observadores mostró que Júpiter posee un espectro que es prácticamente plano a longitudes de onda decimétricas, extendiéndose a la región de microondas donde se solapa con la radiación térmica de la cima de las nubes. La radiación no térmica tiene una componente polarizada linealmente de alrededor del 25% y una polarizada circularmente de algún tanto por ciento, siendo el resto emisión no polarizada. La inclinación del plano de polarización con respecto al plano ecuatorial del planeta varía sinusoidalmente en el rango de ±10º con la rotación del planeta, y el sentido de la polarización circular alterna entre a derechas y a izquierdas. Hay también una variación ligera pero periódica en la densidad de flujo total al rotar el planeta, generalmente con dos mínimos y dos máximos por rotación. Estas pruebas proporcionan la evidencia de que la emisión es de tipo sincrotrón y proviene electrones altamente energéticos que están atrapados bastante lejos de la atmósfera gaseosa en un campo magnético predominantemente dipolar, con su eje inclinado unos 10º en relación al eje de rotación del planeta. Esta fue la primera indicación de un campo magnético y una magnetosfera extraterrestre. Desde que se realizaron los primeros mapas por Berge (1966), se ha mejorado muchísimo la resolución con radiotelescopios cada vez mayores.


Revisiones detalladas de la radiación térmica y sincrotrónica de Júpiter se han realizado por Berge y Gulkis (1976) y por Carr, Desch y Alexander (1983). Esta última revisión también incluye las componentes de radiación decamétricas, hectométricas y kilométricas. Las hectométricas y kilométricas las ha analizado con más detalle Boishot (1981).


Tras el anuncio de Burke y Franklin, Shain (1956) confirmó sus descubrimientos buscando ciertas grabaciones a 18.3 MHz hechas en 1950 y 1951. Estas grabaciones mostraban una serie de estallidos, que hasta entonces se habían considerado como interferencias terrestres, que podían ser adjudicadas a Júpiter. Representando los sucesos de radiación (que eran casi siempre de dos horas o menos de duración) frente a la longitud del meridiano central de Júpiter en ese momento, Shain demostró que había una pequeña variación de la longitud con la fecha en las rotaciones de Júpiter que era ligeramente menor que el período del Sistema II de 09h55m40s.6. Los períodos de rotación deducidos para las estructuras observables de Júpiter , que son la parte superior de las nubes, varían con el tiempo y la latitud. El período del Sistema II ha sido adoptado como el representativo de la cima de las nubes en la zona templada de Júpiter, mientras que el Sistema I se refiere a las zonas ecuatoriales y se cifra en 09h50m30s.


Observaciones subsiguientes en las cercanías de 20 MHz por otros grupos demostraron que cuando se adopta un valor óptimo del período de rotación, la zona central activa del meridiano de longitud suele presentar tres picos en vez de uno. Estos picos se sabe actualmente que resultan de la direccionalidad, con respecto al campo magnético rotante de Júpiter, de múltiples eventos de emisión que tienen lugar en una, o quizá dos, regiones de la magnetosfera. El carácter múltiple de la probabilidad se refleja bien en la siguiente figura, hecha por Douglas y Smith (1963) a partir de sus observaciones a 22 MHz durante 1962. El patrón recuerda al de la emisión de una antena con un lóbulo principal y unos lóbulos laterales. Las regiones 1, 2 y 3 de la figura son más comúnmente conocidas como B, A y C, respectivamente.


Las primeras medidas del período de rotación de las emisiones decamétricas estaban basadas en la suposición de que  el arrastre longitudinal de la probabilidad de los sucesos se debía solo a un pequeño error en la determinación en el período que se había asumido y que por tanto debía ser corregido. Sin embargo, Gulkis y Carr (1966) mostraron que la variación en la declinación jovicéntrica de la Tierra (DE) durante el período orbital de Júpiter de 11.9 años también debía ser tenida en cuenta, lo que resultó en una mejora sustancial de la exactitud. Mientras tanto, se hicieron medidas sucesivamente mejores del período de rotación a partir de observaciones decamétricas de la emisión sincrotrón. Basándose en las medidas tanto decamétricas como decimétricas, se determinó un período de 09h55m29s.71, que recibió el nombre de Sistema III (1965) y recibió el beneplácito de la Unión Astronómica Internacional ese mismo año. Medidas más recientes en ondas decamétricas (May, Carr y Desch, 1979) y decimétricas (Komesaroff, 1981) concuerdan con el valor anterior en 0.02s.

 
Observaciones espectrales de las emisiones decamétricas durante un gran número de años han demostrado la existencia de una frecuencia de corte superior de 40.5 MHz (Warwick, 1964). La frecuencia de corte inferior para observaciones desde nuestro planeta vienen desde luego determinada por la opacidad de la ionosfera terrestre, que depende de la densidad electrónica, situándose normalmente entre 3 y 15 MHz.  Se ha venido pensando que la radiación decamétrica es emitida por electrones atrapados en el campo magnético de Júpiter, siendo la frecuencia de emisión de una región dada sólo ligeramente superior a la frecuencia de giro del electrón allí. Si esto es cierto, entonces, el campo magnético más fuerte desde el que se produce la emisión está dado aproximadamente por...
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... lo que está cercano a la intensidad máxima del campo magnético a los niveles ionosféricos del hemisferio Norte de Júpiter, como se dedujo de las medidas in situ tomadas por la sonda Pioneer más de una década después de la estimación radio. Las medidas magnetométricas de la Pioneer también verificaron las muy anteriores determinaciones de la forma predominantemente dipolar del campo magnético y la inclinación de 10º de su vector magnético, así como el sentido de éste como se había determinado a partir de observaciones decimétricas y decamétricas combinadas.


El más sorprendente y uno de los más importantes desarrollos en el estudio de la radiación decamétrica fue el descubrimiento de Bigg (1964), quien, a través de un estudio estadístico de los datos observacionales de Warwick, encontró que el satélite galileano Io ejercía un control muy notable sobre la radiación. Bigg encontró que las condiciones para que tuviera lugar la emisión de la fuente B eran las siguientes:

El meridiano central de Júpiter debía estar en el rango de longitudes de la fuente B. La fase orbital de Io debía ser muy cercana a 90º desde la Conjunción Superior Geocéntrica (SGC).

Más aún, encontró que las emisiones de las fuentes A y C ocurrían con mayor probabilidad cuando el meridiano central se encontraba en el rango de longitudes de A o C, mientras que la fase orbital de Io era cercana a 240º desde la SGC. Pronto se hizo evidente que la radiación de la fuente A consistía principalmente en dos componentes: una que tenía lugar cuando la fase de Io era cercana a 240º de la SGC, y otra que era independiente de la fase del satélite. En la nomenclatura más habitual, las cuatro componentes más fácilmente reconocibles de la emisión decamétrica se designan Io A, Io B, Io C y No-Io A. Como ya hemos explicado la aparición de las tres primeras está fuertemente relacionada con la fase de Io mientras que la cuarta es totalmente independiente de ella. También se puede distinguir, aunque con gran dificultad, otras fuentes como son Io D, No-Io B y No-Io C. La siguiente tabla recoge las propiedades fundamentales de estas componentes entre 15 y 40 MHz.

	Nombre de la fuente
	Rango del Sistema III

CML
	Rango de la fase de Io desde la SGC
	Componente dominante de la polarización circular
	Curvatura de los arcos espectrales

	Io B
	105º-185º
	80º-110º
	RH
	Convexa

	Io A
	200º-270º
	205º-260º
	RH
	Cóncava

	Non-Io A
	230º-280º
	0º-360º
	RH
	Cóncava

	Io C
	300º-20º
	225º-260º
	Mixta (LH a bajas frecuencias)
	Cóncava


La estructura temporal de la radiación decamétrica de Júpiter es compleja. Un ejemplo es la siguiente figura que muestra un registro histórico de la actividad joviana, tomado en la noche entre el 13 y 14 de Febrero de 1956 a 26.6 MHz (Kraus, 1958).
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Emisiones jovianas en 26.6 MHz registradas en la noche del 13 al 14 de Febrero de 1956 por la Universidad de Ohio.(Kraus)


A partir de observaciones con  barridos en frecuencia en el rango entre 8 y 41 MHz, Warwick (1963) encontró que la radiación decamétrica de Júpiter posee un espectro dinámico más o menos permanente. La emisión muestra áreas oscuras compuestas de bandas casi horizontales, cuya anchura de banda en cualquier momento parece ser menor de 10 MHz. Hay también una tendencia de arrastre hacia bajas frecuencias que parece típica de la región 2, mientras que la región 1 presenta arrastre hacia altas frecuencias. Warwick encontró áreas de actividad de formas características que solían aparecer en los registros. Esto sugería un espectro dinámico permanente.


Representando la longitud del meridiano central respecto al Sistema III en el momento del suceso de forma característica frente a los días desde la oposición, se encontró que tendían a tener lugar a determinados valores de la longitud del meridiano central. Depués del descubrimiento del efecto de Io, este hecho demostró tener una enorme predicibilidad en la base de las coordenadas de la longitud del meridiano central y la fase de Io. Dulk (1967) y Piddington (1967) propusieron un modelo de haz hueco de emisión para las fuentes que conocemos como Io A e Io B. Se asumió que la emisión se generaba en la cima de la ionosfera joviana en el hemisferio Norte en la base del tubo de flujo magnético que pasa por Io. La fuente está activa sólo cuando la longitud subtendida por Io está cerca del meridiano hacia el cual apunta el eje del dipolo magnético. La radiación a una determinada frecuencia es emitida en un haz cónico hueco, siendo el eje del cono tangente a la línea de campo en el punto de emisión. El cono rota con Júpiter. Cuando sus bordes pasan a través de la Tierra, se pueden observar las fuentes Io B e Io A. Esta idea se sigue pensando que es esencialmente correcta y se ha incorporado a modelos más elaborados de las componentes de la radiación decamétrica.


La mayoría de la actividad decamétrica, tal y como se recibe desde la Tierra con un receptor de frecuencia fija, se encuentra en la forma de tormentas de ruido formadas por explosiones repetidas y aleatorias de ruido (llamadas L bursts) con duraciones típicas de 1 a 6 segundos. Estos L-bursts presentan un importante centelleo debido a las inhomogeneidades en la parte del viento solar que se ve obligada a atravesar la radiación (Douglas y Smith, 1967). Cualquier fuente decamétrica de pequeño diámetro angular que se encuentra lejos de la Tierra exhibe un centelleo similar. Superpuesto a este centelleo se encuentra una modulación mucho más aleatoria, con duraciones del orden de unos 30 segundos, que resultan de las inhomogeneidades en la ionosfera terrestre. La forma de la onda al salir de Júpiter, antes de que todas estas modulaciones la alteren consiste normalmente en una serie de picos repetidos, cada uno de alrededor de un minuto de duración. Son prototipos de grupos de L-Bursts que son porciones de frecuencia fija de los arcos espectrales decamétricos, que se discutirán más adelante. Otro tipo de sucesos observados durante las tormentas de ruido relacionadas con Io son los  llamados S-bursts. Tienen duraciones individuales de entre 5 y 50 milisegundos, que normalmente tienen lugar en secuencias cortas y rápidas. Lo más destacable es que, al contrario que los L-bursts, los S-bursts presentan una variación hacia frecuencias más altas a razón de unos 20 MHz s-1. La variación es consistente con la idea de que la fuente de cada S-burst se está moviendo hacia arriba desde la ionosfera joviana a lo largo del tubo de flujo que pasa por Io, emitiendo radiación cercana a la frecuencia de giro del electrón según pasa a regiones de menor intensidad del campo magnético.


Las dos sondas Voyager hicieron posible la investigación de algunas de las radioemisiones de Júpiter desde muy cerca y a unas frecuencias de radio extremadamente bajas. Cada una de las aeronaves portaba un radiotelescopio consistente en una antena de banda ancha y relativamente no direccional, además de un receptor de frecuencia fija con 197 canales desde 10kHz hasta 40.5 MHz. Parte de los datos fueron codificados de forma digital hasta que pudieran ser enviados a la Tierra a través del enlace telemétrico. Los datos eran presentados la mayoría de las veces como espectros dinámicos como en la siguiente figura. Las medidas de las Voyager condujeron a nuevos descubrimientos concernientes a la radiación a longitudes de onda decamétricas, y al primer estudio extenso sobre la radiación a longitudes de onda hectométricas, así como al descubrimiento de dos nuevas componentes de radiación a longitudes de onda kilométricas. Además, con la ayuda de otros sistemas de detección no directamente relacionados con las ondas de radio, se pudo descubrir y cartografiar el plasma magnético de Io.
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Registros de actividad de distintas zonas con formas características incluyendo los arcos espectrales similares a paréntesis. La oscuridad es proporcional a la intensidad. Imagen de la Voyager 2. (Kraus)

La figura siguiente muestra la curva de flujo medio incluyendo los rangos deca, hecto y kilométricos. Uno de los descubrimientos más sorprendentes fue que mucha, si no toda, la actividad decamétrica aparecía en la forma de arcos espectrales, familias de arcos anidados que recuerdan una secuencia de paréntesis abiertos (es decir, convexos cuando se miran desde el lado de la izquierda) y otras veces a paréntesis cerrados (Warwick et al., 1979; Leblanc 1981). Se ha conseguido cierto éxito en el desarrollo de un modelo de radiación en forma de haz cónico hueco, relacionado con el propuesto por Dulk (1967) pero con otro propósito, para intentar justificar los arcos espectrales (Goldstein y Thiemen, 1981).
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Densidad de flujo media del espectro de Júpiter normalizada a la distancia de 1 UA. (Kraus)

Las dos componentes kilométricas se conocen como radiación kilométrica de banda ancha y de banda estrecha. La componente de banda ancha fue observada entre 10 y 1000 kHz (Desch y Kaiser, 1980; Kurth et al., 1980). Cada episodio de emisión a una frecuencia dada estaba centrado normalmente en la longitud del meridiano central del polo magnético en el hemisferio norte, sobre 200º (ocasionalmente a 20º). Las duraciones de los correspondientes episodios a frecuencias sucesivamente mayores canales de frecuencia aumentaban progresivamente, formando una estructura en el espectro dinámico conocida como el “árbol de Navidad invertido”. Esta forma se piensa que es debida a la propagación de los efectos según la radiación atraviesa el toro de Io. La componente de radiación de banda estrecha (Kaiser y Desch, 1980) emite sólo en una anchura de banda de 40 kHz o menos, centrada en una frecuencia de unos 100 kHz. La duración de un evento típico es de unas dos horas.  El mismo suceso puede ser identificado muchas veces en rotaciones sucesivas de Júpiter. Sorprendentemente, el período de rotación deducido de esta forma es mayor que el del Sistema III, entre un 3 y un 5%. Se cree que la fuente de esta componente está a una distancia de entre 8 y 9 radios jovianos desde la cima de las nubes, mucho más lejos de la magnetosfera que cualquiera de las otras fuentes de emisiones radio. El campo magnético es a esa distancia lo suficientemente débil como para que el plasma no pueda mantener la corrotación con las altitudes más bajas y poco a poco se va retrasando.


Es conocido que los volcanes de Io están emitiendo continuamente azufre, oxígeno y otros elementos como átomos y moléculas, muchos de los cuales pueden escapar de la gravedad del satélite y quedan en su órbita. Estos átomos y moléculas se ionizan, y son atrapados magnéticamente en la región con forma de donut que rodea la órbita de Io conocida como el toro de plasma de Io (ver la siguiente figura). En el momento de máxima aproximación de la Voyager 1 a Júpiter, sin embargo, los volcanes de Io no habían sido descubiertos todavía y no se sabía demasiado acerca del toro de plasma. Cuando la Voyager 1 entró en él, el espectro dinámico del radio telescopio a bordo de la nave, correspondiente con el tiempo de paso a través del toro, proporcionó datos de los que se infiere que la distribución de densidad electrónica en esa región puede ser mapeada (Warwick et al., 1979). Esta información se dedujo de la actividad de ondas del plasma en banda estrecha y de los sucesivos armónicos de la frecuencia de giro del electrón. La frecuencia del plasma en diferentes localizaciones se puede calcular entonces y, de ahí, se puede determinar las densidades electrónicas.
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Esquema del origen de la emisión de Júpiter. Aproximadamente a escala. (Kraus)


A frecuencias más altas, por encima de los 100 MHz que corresponden a las longitudes decimétricas más cortas, la emisión es generada por el mecanismo sincrotrón de electrones girando a la frecuencia ciclotrón dada por...
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... donde B es el campo magnético expresado en gauss.


La radiación es isotrópica pero su polarización depende de la dirección. La radiación propagándose en la dirección de B está polarizada circularmente y a derechas, mientras que la radiación propagándose en la dirección contraria a la del campo magnético está polarizada circularmente a izquierdas. Para electrones relativistas, se produce un haz, con la mayoría de la potencia radiada en el interior de un ángulo...
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... donde v es la velocidad del electrón.

La anchura a media potencia de la emisión instantánea (HPBW) es aproximadamente...
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... donde ( es la energía del electrón en MeV (Carr, Desch y Alexander, 1983).


A frecuencias más bajas, o longitudes de onda mayores (decamétricas), se piensa que la emisión es generada cerca de la frecuencia de giro  en las líneas de campo magnético alrededor del toro de plasma del satélite Io. El movimiento de Io a través del plasma magnetizado de la magnetosfera de Júpiter produce ondas magnetohidrodinámicas u ondas de Alfvén. Estas ondas aceleran los electrones formando paquetes que viajan en órbitas helicoidales en tubos de flujo magnético entre los hemisferios de la magnetosfera joviana como en lo que se ha dado en llamar efecto de botella magnética. La frecuencia máxima de Io controlada por la radiación decamétrica se piensa que corresponde al máximo campo magnético en la base del tubo de flujo  (en la superficie de Júpiter) que se estima en unos 14 gauss. Por tanto, de una ecuación anterior, la frecuencia de corte está dada por...
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Goldstein y Goertz (1983) también postularon la presencia de ondas electrostáticas en el tubo de flujo de Io que amplifican la radiación de giro.


A frecuencias todavía más bajas, de entre 10 y 1000 kHz, correspondientes con las longitudes de onda kilométricas, se observa la radiación desde fuentes a altas latitudes en el lado diurno  y también desde una fuente que se piensa que se origina cerca de la frecuencia de plasma en la parte exterior del toro de plasma de Io.


Las observaciones desde las Voyager 1 y 2 han revelado líneas de radiación de banda estrecha de la magnetosfera de Júpiter a frecuencias incluso más bajas en el rango de 1 a 12 kHz (Gurnett, Kurth y Scarf, 1983). Estas emisiones de tan larga longitud de onda son consideradas como de tipo electrostático generadas cerca de la frecuencia de resonancia híbrida superior (UHR) y tienen lugar en frecuencias discretas separadas por la frecuencia de giro del electrón. Los aproximadamente 200 Hz de separación entre las líneas implican un campo magnético de unos 10-4Gauss para la fuente en el toro de plasma de Io. Este proceso está considerado como el responsable de emisiones similares desde las magnetosferas de la Tierra y Saturno.


DePater et al (1982), detectaron emisión térmica de Io, pero no encontraron evidencia de radiación no térmica.


Algunos observadores más recientes han descubierto que la intensa actividad decamétrica de Júpiter va a menudo seguida de emisiones solares extremadamente intensas, por lo que se ha sugerido que puede existir una correlación entre los períodos de los eventos jovianos y la actividad solar, con un cierto retraso de tiempo debido a la velocidad del viento solar. Sin embargo, los datos más recientes no indican esa correlación.


Una vez que Grote Reber se dio cuenta de que los registros de Jansky podían mostrar la actividad de Júpiter, se podría haber adelantado su descubrimiento en algo más de un cuarto de siglo, pero cuando intentó localizar dichos registros, se encontró con que habían sido destruidos. Las emisiones de Júpiter han sido observados con una réplica de la antena de Jansky en Green Bank, por lo que la búsqueda de Reber pudo haber resultado fructífera si los registros de Jansky no hubieran sido destruidos. En palabras de J.D. Kraus: “Recuerdo que hacia 1939, cuando estaba sintonizando las bandas amateur de entre 10 y 20 m, a una hora en la que estaban completamente muertas (vacías de señal y estática), escuché unos sonidos extraños similares a la estática. Cuando salí fuera, vi Júpiter brillando, pero no los relacioné. Ahora me pregunto: ¿fue Júpiter lo que escuché?”

6.1. Emisiones decamétricas

Una vez que hemos estudiado de forma general todas las emisiones de radio de Júpiter, vamos a centrarnos un poco más en las emisiones a longitudes de onda decamétricas, desde un punto de vista más práctico.


A principios de 1955, Bernard Burke y Kenneth Franklin del Insituto Carnegie descubrieron por accidente que Júpiter era un poderoso emisor en onda corta. Utilizando el dispositivo conocido como la Cruz de Mills, que es muy direccional y en este caso estaba trabajando a 22.2 MHz, recibieron señales esporádicas con un aspecto muy diferente al de las interferencias. Después de bastantes meses empezaron a estar seguros de que la interferencia tenía un origen “celestial”. Ambos se sorprendieron ante la proposición de Howard, quien afirmaba que podían venir del planeta Júpiter. Para contradecir su idea, trazaron una representación con las coordenadas de todos los eventos de intereferencia. Para su sorpresa, la situación de Júpiter en el cielo coincidía con el haz de su antena cada vez que la interferencia se recibía. Esta fue la primera prueba de emisiones de radio desde otro planeta de nuestro Sistema Solar.


Docenas de científicos, como se ha intentado reflejar en el apartado anterior, trabajando en observatorios de todo el mundo han pasado miles de horas monitorizando las emisiones del planeta gigante. Aunque se han propuesto muchas teorías, y muchos detalles de la emisión se entienden ahora al fin, el mecanismo exacto de la emisión continúa siendo un misterio.

6.1.1. El Sistema Joviano.
Júpiter orbita alrededor del Sol a una distancia de unos 900 millones de kilómetros. Con un diámetro de unas diez veces el de la Tierra, esta bola de gas gigante tiene un período de rotación de menos de 10 horas. Júpiter contiene algo más del 70% de la materia del Sistema Solar, si no incluimos el Sol. Posiblemente posee un núcleo de material rocoso rodeado de hidrógeno metálico y de hidrógeno molecular líquido. Metano, amoníaco y docenas de otros componentes forman las bonitas estructuras nubosas en la cima de la atmósfera. Posee un débil anillo y orbitan alrededor de él una veintena de satélites. Los más famosos de ellos son los llamados satélites galileanos (Io, Europa, Ganímedes y Calisto), que pueden verse fácilmente con prismáticos.


El satélite galileano más interno, Io, es aproximadamente del mismo tamaño que nuestra Luna  y como ella orbita a medio millón de kilómetros de su planeta. Io está sometido a intensas fuerzas de marea, que distorsionan su forma y calientan su interior hasta el punto de fundir la roca que lo compone. Como ya se ha dicho, las erupciones volcánicas expelen azufre, oxígeno y otras sustancias hacia la superficie del satélite y hacia  el espacio, donde son ionizados por la radiación solar ultravioleta, formando unas nubes tenues de material ionizado en forma de toro alrededor del camino orbital de Io.


La influencia de Júpiter se extiende mucho más lejos de la órbita de sus lunas. El complejo campo magnético del planeta es unas veinte veces más fuerte que el de la Tierra, extendiéndose 5 millones de kilómetros hacia el Sol y hacia atrás en una enorme cola que alcanza la órbita de Saturno.

6.1.2. Tipos de señales

Las señales de Júpiter son tan fuertes que pueden escuchadas incluso con una pequeña antena y un receptor no demasiado complicado. Si nuestros ojos pudieran observar en onda corta, Júpiter sería el segundo objeto más brillante del cielo, tras el Sol. Hay dos tipos de radio emisiones: los largos L-bursts, que suenan como olas rompiendo en la playa, y los cortos S-bursts, que recuerdan a un montón de agujas cayendo sobre una superficie metálica. La actividad de Júpiter no es continua, sino que toma la forma de tormentas individuales compuestas por L-bursts y S-bursts. Algunas tormentas son débiles y de corta vida, mientras que otras son muy fuertes y pueden durar varias horas (entre 2 y 3). A pesar de esa intermitencia, las tormentas se pueden predecir a menudo.

6.1.3. Fuentes localizadas

Impresionado por el descubrimiento de Burke y Franklin, C.A. Shain, un radio astrónomo australiano, descubrió que había registrado Júpiter unas 60 veces entre 1950 y 1951 cuando mapeaba el ruido galáctico a 18.3 MHz. Rápidamente comenzó a analizar los registros y concluyó que las señales provenían de una fuente localizada, y que las señales sólo se escuchaban cuando esa región apuntaba a la Tierra. Su aproximación fue comparar los momentos de recepción de la señal son la longitud del planeta que encaraba la Tierra, como se ve en la siguiente figura.. De forma diferente a la Tierra, con un solo sistema de longitudes fijado al meridiano de Greenwich, en Júpiter hay al menos dos sistemas de longitud unidos a los períodos de rotación de la cima de las nubes. Shain empleó el Sistema II que emplea como ya se ha dicho las nubes brillantes a altas latitudes. Se puede ver en la figura de Shain que el número de radio tormentas recibidas es mayor para una banda de longitudes jovianas centradas en 67º.
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Los histogramas de Shain muestran que las tormentas jovianas se reciben con mayor facilidad en determinadas circunstancias. Representa 61 tormentas entre 1950 y 1951. (Flagg).


En esa época se determinó que el período de 9h55m40s no encajaba con las tormentas de radio. En cambio se introdujo el Sistema III que ya hemos comentado. Normalmente se correlaciona la actividad joviana con la longitud medida en el Sistema III que encara la Tierra en el momento de la recepción, que es lo que se suele llamar el meridiano central de longitud. La longitud del Sistema III no está relacionada la cima de las nubes visibles, sino con el período de rotación del campo magnético congelado en el interior del planeta.


Representando los momentos del suceso en función del meridiano central de longitud (CML), vemos que la fuente de Shain se desdobla en tres, que tal y como antes explicamos, se nombran fuentes A, B y C.


La localización de esas fuentes están fijas con respecto a la rotación del campo magnético rotante de Júpiter. Hay que notar que el eje vertical representa la probabilidad del suceso. Esto permite una comparación entre la actividad registrada para diferentes fuentes. La actividad ha sido normalizada a la fuente A, que es la más frecuentemente oída. La fuente B, que se escucha algo menos de la mitad de las veces que la fuente A, tiene una probabilidad de entre 0.4 y 0.5.
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En esta figura se aprecian las tres fuentes A, B y C. Ha sido obtenida a partir de cientos de observaciones de tormentas jovianas. (Flagg)
6.1.4. El efecto Io.

En 1964, E.K. Bigg encontró que la localización de Io en su órbita influencia la probabilidad de detectar las emisiones de radio. Este efecto se combina con el CML par controlar cuándo se escuchan las emisiones desde la Tierra. La localización orbital de Io, la llamada fase de Io, se mide en grados desde la conjunción superior geocéntrica (SGC). Cuando Io se encuentra en la SGC, está directamente tras el planeta según se ve desde la Tierra.
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La fase de Io( posición del satélite en su órbita) se mide a partir de la Conjunción Superior Geocéntrica (SGC). (Flagg)


El efecto de Io se puede ver en la siguiente figura, una representación en tres dimensiones que muestra la probabilidad de recepción en función tanto del CML como de la fase de Io. Esta gráfica, basada en datos desde 1957 a 1994, muestra un máximo de probabilidad del 30%. Sin embargo, en algunos años, cuando las condiciones son especialmente favorables, y el máximo de recepción puede ser algo mayor. Esto significa que uno puede escuchar señales 7 de cada 10 veces desde la fuente Io B con una antena modesta en el rango de frecuencias de entre 18 y 22 MHz. El 30% del tiempo, a pesar de que el CML y la fase de Io sea la correcta, no se escuchará nada. De este diagrama, vemos que algunas de las fuentes de emisión de Júpiter son independientes de la emisión de Júpiter. El plano Io-CML está entonces dividido en regiones fuentes vinculadas y no vinculadas con Io.
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La probabilidad en la ocurrencia de una tormenta es función de a fase de Io y de la longitud del meridiano central. (Flagg)

6.1.5. Límites entre las fuentes

La extensión de las fuentes en el plano Io-CML es fácil de visualizar usando el contorno de la figura anterior, pero los valores numéricos exactos para los límites no son fáciles de asignar. Diferentes investigadores usan diferentes criterios para decidir dónde se encuentran los bordes de cada una de las fuentes y consecuentemente obtienen tamaños para las fuentes ligeramente diferentes. Los valores más aceptados son los de las tablas de predicción de la Universidad de Florida, aunque difieren algo de otros datos publicados.

	Fuente
	CML
	Fase de Io

	Io A
	200-290
	195-265

	No-Io A
	200-290
	

	Io B
	90-200
	75-105

	No-Io B
	90-200
	

	Io C
	290-10
	225-250

	No-Io C
	290-10
	


6.1.6. Movimiento en el plano Io-CML


Podemos visualizar un punto moviéndose en el plano Io-CML, según Júpiter rota sobre su eje. Según el tiempo avanza, este punto móvil traza una serie de paralelas. La siguiente figura muestra el CML y la fase de Io durante cinco rotaciones completas de Júpiter (unas 50 horas). Las rotaciones han sido numeradas consecutivamente. La Rotación 1 se eligió arbitrariamente para que comenzara con Io a 85º del SGC y el CML a cero grados. La trayectoria de la primera rotación roza la región de la fuente Io B al cabo de unas 2.5 horas y entra en la región de la fuente No-Io A unas tres horas más tarde. La Rotación 2 nos hace atravesar las fuentes Io A e Io C. También es posible una tormenta Io B durante algo más de una hora en la Rotación 5. Después de un largo período de tiempo, el plano Io-CML quedará cubierto de trazas paralelas. Los investigadores definieron las fuentes tras monitorizar Júpiter durante decenas de miles de horas, lo necesario para obtener la probabilidad de recibir señales de cada punto del plano Io-CML.
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Figura que muestra el paso de Io por las zonas de actividad. (Flagg)

6.1.7. Radio tormentas

Las tormentas de radio de las fuentes Io B e Io C suelen ser muy intensas y están compuestas de actividad de tipo S-bursts, aunque no es extraño que haya mezcla de L-bursts con S-bursts. La actividad Io A y No-Io A son normalmente de tipo L-burst. Como las emisiones Io B son fuertes y fáciles de predecir, son las más fáciles para los amateur a la hora de estudiarlas con éxito.

6.1.8. Frecuencias de emisión

Las señales de onda corta de Júpiter están normalmente referidas a las emisiones de longitudes de onda decamétricas (DAM). Cuando sse observan las DAM desde la Tierra, estamos mirando a través de la ionosfera terrestre, lo que corta las señales por debajo de los 12 a 15 MHz. La frecuencia exacta depende de la actividad solar, el ángulo de elevación de Júpiter sobre el horizonte y la hora de la noche. Jüpiter no emite por sí mismo ondas decamétricas por encima de los 39.5 MHz, una característica de su mecanismo de emisión. La siguiente figura muestra la intensidad de las señales de Júpiter en función de la frecuencia, medidas por encima de la ionosfera terrestre. El pico de las emisiones tiene lugar alrededor de los 10 MHz, pero las señales a esa frecuencia rara vez pueden penetrar en la ionosfera terrestre. La frecuencia de entre 18 y 22 MHz es la óptima para el estudio desde la superficie de nuestro planeta. A frecuencias más altas, la intensidad de la señal decae rápidamente y la actividad es menos frecuente.
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Densidad de flujo de las emisiones de Júpiter en función de la frecuencia, tanto para emisiones relacionados con Io como para las que no lo están. (Flagg)

6.1.9. Un posible mecanismo de emisión


Hemos visto que las fuentes de Júpiter están relacionadas con el campo magnético del planeta y también que el máximo de emisión se da 39.5 MHz. Estos hechos observacionales combinados con algo de física básica nos llevan al posible candidato para las fuentes de emisión del que ya hemos hablado.


Si los electrones son inyectados en un campo magnético en una dirección perpendicular al campo magnético, trazarán una órbita circular. Los electrones viajarán en estas órbitas circulares a una frecuencia que depende de la intensidad del campo magnético (B). Esta frecuencia se conoce como frecuencia de ciclotrón (fc). La relación más simple entre fc y B ya se ha indicado que es igual a...
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... esta fórmula nos dice, como ya se ha comentado anteriomente, que si la intensidad del campo magnético es de unos 14 G, la máxima frecuencia de ciclotrón que puede existir en el campo magnético de Júpiter es de 39.5 MHz. Esto sugiere que las explosiones de ruido de Júpiter son en realidad radiación de tipo sincrotrón. Más lejos del planeta, el valor del campo magnético se hace más pequeño, por lo que si este es el mecanismo correcto, las frecuencias más altas son generadas cerca de la cima de la atmósfera mientras que las frecuencias más bajas tienen su origen en las regiones de campo magnético más débil más alejadas del planeta.

6.1.10. Declinación jovicéntrica de la Tierra (DE)

Durante el curso de la revolución de Júpiter alrededor del Sol, la Tierra parece viajar al Norte y al Sur del ecuador joviano. La declinación (DE) de la Tierra observada desde Júpiter es una medida de su movimiento Norte-Sur. Mientras los cambios de DE son pequeños, de (3.5º, el efecto en la probabilidad de recibir las tormentas de Júpiter es muy grande. Durante los años con DE negativa se reciben menos señales. DE afecta a la probabilidad de los sucesos para las fuentes No-Io A fuertemente, teniendo menos influencia sobre las fuentes relacionadas con el satélite. En 1998, DE se movió hacia valores positivos que significan varios años de gran actividad. El hecho de que la recepción de las señales de Júpiter puedan estar afectadas por tan pequeños cambios geométricos, sugiere que la radiación es emitida en haces estrechos.

6.1.11. Resumen de los efectos periódicos


Todo lo que aprendemos acerca de Júpiter desde la recepción en la Tierra de sus ondas de radio, viene del estudio detallado de las características de esas señales y de relacionar esas características con algunos parámetros del sistema joviano. Simplemente, el hecho de almacenar múltiples registros de las radio tormentas ha revelado gran parte de los efectos periódicos, como la importancia del CML y la influencia de Io. Ha hecho también posible determinar el período de rotación del Sistema III y ha revelado el efecto de la DE.
7. La ionosfera

Por su importancia en las observaciones de radio, vamos a hacer algunos comentarios acerca de esta región de la atmósfera terrestre. 

La alta atmósfera está compuesta en su mayoría de oxígeno y nitrógeno, con pequeñas cantidades de otros gases. Normalmente cada átomo del gas es eléctricamente neutro, permaneciendo es este estado a no ser que sea sometido a alguna fuente externa de energía que cause su ionización. El resultado es un plasma con electrones libres e iones cargados positivamente. La radiación UVA del Sol es la causa primaria de ionización en la alta atmósfera. Esta región que contiene el plasma que se encuentra entre 100 y 200 km por encima de la superficie, recibe el nombre de ionosfera.


7.1. Descubrimiento de la ionosfera


En 1887, el físico alemán Heinrich Hertz fue la primera persona en detectar ondas de radio en el laboratorio. Demostró que aunque las ondas de radio viajan en línea recta, su dirección puede ser alterada si encuentran un obstáculo eléctricamente cargado en su camino.


Marconi consiguió transmitir la primera señal de radio a través del Océano Atlántico el 12-12-1901. Dado que las señales habían viajado con la curvatura de la Tierra, los científicos teorizaron la existencia de una capa eléctricamente conductora en la alta atmósfera. Dicha capa sería la responsable de que las ondas de radio se hubieran refractado. Arthur Kennely en los EEUU y Oliver Heaviside en Gran Bretaña propusieron esta explicación, sugiriendo incluso que esta capa estaría probablemente causada por la radiación solar.


En 1924 otro científico británico, Edward Appleton probó las teorías de Kennely y Heaviside emitiendo una señal hacia la ionosfera y midiendo el ángulo de llegada de la señal reflejada.
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Las auroras boreales tienen su origen en  la ionosfera.


7.2. Estructura de la ionosfera

Cuando la radiación UVA llega a la cima de nuestra atmósfera, ioniza los átomos que se encuentran en ella. En las zonas más profundas de la atmósfera, la densidad de átomos aumenta, por lo que el número total de átomos ionizados también lo hace. Según la radiación UVA penetra más profundamente en la atmósfera, produce más y más ionización pero se vuelve cada vez más débil según pierde energía en el proceso de ionización hasta que al final no puede seguir provocándola. El resultado es una región de ionización con menores densidades de ionización a mayor y menor altura. Por razones en las que no vamos a entrar, la ionosfera está compuesta en realidad por varias capas. Comenzando desde abajo se llaman D, E y F.


7.3. Efectos de la ionosfera


Dos efectos fundamentales tienen lugar en la ionosfera con las ondas de radio: la absorción y la refracción. La magnitud de estos efectos es dependiente de la frecuencia y de la estructura exacta de la ionosfera. En términos generales las frecuencias bajas son absorbidas y las altas son refractadas al propagarse por la ionosfera. Hablemos primero acerca de la absorción:

· Absorción: durante el día, cuando la atmósfera superior está directamente expuesta a los UV solares, la ionización puede tener lugar hasta bajas altitudes del orden de 100 km. A esta altura (capa D), la densidad de átomos es alta, de modo que las ondas radio de baja frecuencia serán absorbidas en ella.

Según la onda entra en la capa D, encuentra electrones libres. La onda les proporciona energía, de modo que comienzan a vibrar. Su movimiento está conducido por el campo eléctrico variable de la onda. Algunos electrones completan un ciclo de oscilación y radian su energía. Otros saltan hacia los iones positivos, perdiendo su energía antes de que esta pueda ser radiada. Cada colisión disminuye la intensidad de la onda de radio. A la baja altura de la capa D, hay gran cantidad de iones positivos, por lo que las colisiones son frecuentes y la absorción es alta. A frecuencias mayores la longitud de onda es más corta, por lo que el movimiento de los electrones disminuye, reduciéndose las probabilidades de colisión. A mayor frecuencia menor será la absorción.

En el crepúsculo local los UV solares golpean en la ionosfera superior, por lo que los iones y electrones de la capa D se recombinan en átomos neutros. Desaparecida la fuente de ionización, no se forma nuevos iones durante la noche y la capa D local desaparece hasta la mañana siguiente, cuando la radicación solar vuelve a provocar la ionización. 
· Refracción: La capa F se encuentra en la cima de la ionosfera. Debido a las bajas densidades electrónicas a esas alturas, el número de colisiones electrónicas es muy bajo. Además el grado de ionización es mayor durante el día, mientras que durante la noche desciende , alcanzando el mínimo justo antes de la salida del Sol.

El efecto más importante de la capa F es el de causar la reflexión de las ondas de radio (físicamente, la capa F produce una refracción de las ondas, pero el término “reflexión” describe el efecto global de la ionosfera). La reflexión en la capa F, al igual que la absorción en la D, es dependiente de la frecuencia.

Ambos efectos son importantes en la porción HF del espectro electromagnético, justo la ventana por la que recibimos señales jovianas.

Las señales jovianas deben atravesar la ionosfera para llegar a tierra, de modo que estas encuentran grandes dificultades para pasar durante el día y las horas después de anochecer. Son reflejadas o absorbidas según pretendan entrar o salir. El caso es que según va avanzando la noche la ionización solar disminuye y la densidad electrónica también, lo que provoca que señales de hasta 15 MHz puedan atravesarla: la frecuencia necesaria para escuchar a Júpiter.

Durante el día las señales terrestres son absorbidas en la capa D o reflejadas, dependiendo de su frecuencia. Esto explica porqué podemos escuchar señales de radio de lugares muy distantes: las señales rebotan en la capa F y en tierra, lo que las permite llegar hasta nosotros (aquí está la explicación de porqué Marconi pudo enviar una señal que cruzó el Atlántico).
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En esta imagen se esquematizan los diferentes comportamientos de la ionosfera frente a las ondas de radio. (Flagg)


7.4. Cambios en la ionosfera


La ionosfera se encuentra en un cambio constante en la densidad electrónica. El más notable es el que se produce entre el día y la noche, aunque también hay variaciones estacionales, geográficas y otras debida a cambios en la radiación UVA emitida por el propio Sol. Relacionado con todo esto está el ciclo de once años que tiene el Sol, de modo que una gran tormenta solar puede tener consecuencias muy claras sobre cómo las ondas se propagan en la ionosfera.


Las condiciones de la ionosfera condicionarán las observaciones que realicemos de Júpiter, de modo que aunque haya probabilidad de tormentas jovianas, puede que no las detectemos si la ionosfera está muy opaca. De esto es indicio el detectar un gran número de emisoras lejanas.


Podemos enunciar una regla: con pocas excepciones, Júpiter es detectable exclusivamente unas horas después de la puesta de Sol y hasta el amanecer.


A pesar de todo lo que hemos comentado, hay algunas tormentas solares que son tan intensas que pueden ser escuchadas a pesar del efecto de la ionosfera, de modo que en frecuencias de unos 20 MHz atraviesan fácilmente las capas D y F. 

Parte II

En este bloque entramos de lleno en la parte práctica del trabajo. Se tratan dos experimentos sencillos en el campo de la radioastronomía, al alcance de cualquier aficionado. No requieren material excesivamente complicado, ni se necesitan grandes conocimientos, pero las conclusiones que de ellos se pueden extraer son realmente interesantes.

El primer capítulo de este bloque trata acerca de un diseño de antena con forma circular, mediante la que se pueden detectar las emisiones de Júpiter. ¡Lo único que se necesita es hilo de cobre y una radio! Este experimento, común entre los aficionados a la astronomía, fue realizado hace algunos años por uno de los firmantes del trabajo con resultado positivo.

El dispositivo descrito en el siguiente capítulo precisa de conocimientos básicos de electrónica además de cierto material para realizar circuitos impresos, si bien podría hacerse algo parecido con un receptor de radioaficionado. Este proyecto fue desarrollado durante el segundo cuatrimestre del curso 1999-2000, gracias al apoyo de Jaime Zamorano. Con él intentamos detectar las emisiones del centro galáctico funcionando como un instrumento de pasos por el meridiano, y nos sirvió para iniciarnos en los experimentos radioastronómicos.

8. Antena circular


Es bien sabido por todos que el Sol es una de las principales fuentes de interferencias en las comunicaciones terrestres. Por ejemplo, muchos de los ruidos que ensucian las emisoras cuando escuchamos la radio tienen su origen en las tormentas de radio solares.


Otra curiosa fuente de interferencias es la emisión sincrotrón de la propia galaxia. ¿Cómo se pueden observar las interferencias las emisiones de la Vía Láctea?  Pues de una manera tan sencilla como... ¡ poner la TV cuando no tenemos un canal sintonizado!.


Será entonces de esperar que si el planeta Júpiter es la segunda fuente en radio más importante del cielo visto desde la Tierra, habrá algún modo sencillo y más casero de detectar sus emisiones. Efectivamente, lo hay.


Júpiter emite radioondas en longitudes de onda del orden de 15 m las cuales se corresponden con una frecuencia de unos 20 MHz. El caso es que existen radios, más comunes hace unos cuantos años, que poseen bandas de emisión correspondientes a esas frecuencias (onda corta o SW), de modo que nada más sencillo que hacernos con uno de esos aparatos, sintonizarlo entorno a los 20 MHz... y esperar.


Si usamos únicamente la radio como dispositivo receptor estaremos recogiendo señales procedentes de los 2( estereo-radianes que el aparato es capaz de cubrir. Podemos dotarla de una mayor directividad si construimos una antena sencilla, para lo cual necesitamos los siguientes materiales:

1. Unos 17 m de hilo conductor (cobre).

2. Unos 3 m de cable coaxial.

3. Un conector para el coaxial.

4. Una plancha de madera de 60x60.

5. Cuatro tubos de PVC de 30 cm

6. Papel de aluminio.

7. Soldador y estaño.

8. Otras herramientas comunes.

¿Cómo realizamos la construcción de la antena? Para ello sigamos los siguientes pasos:

· Lo primero que hemos de hacer es cortar el hilo de material conductor que tengamos en un conjunto de hilos de unos 180 cm. Si hemos seguido las indicaciones de antes nos saldrán nueve hilos de 180 cm.

· Una vez tengamos los hilos cortados los trenzamos hasta conseguir un conductor de sección mayor y de cierta consistencia. Ojo, el trenzado debe ser de tal manera que el hilo final mida 165 cm.

· Doblamos el conductor final hasta conseguir que este tenga forma circular, pero sin que sus extremos se toquen.

· Forramos la plancha de madera con papel de aluminio con el fin de que las ondas se reflejen y sean captadas por el conductor de cobre.

· El siguiente paso consiste en montar los tubos de PVC (también pueden ser de madera) perpendicularmente sobre la plancha de 60 x 60, de modo que sobre estos tubos podamos pegar el conductor circular que hemos construido.

· Pelamos el coaxial por un extremo, de modo que separamos la malla y el conductor interior. Deshacemos la malla y la trenzamos hasta que esta tenga la apariencia de un cable.

· Soldamos el interior del coaxial a uno de los extremos abiertos de la antena circular y pegamos la malla exterior al papel de aluminio con el que hemos recubierto la plancha de madera.

· Al otro extremo del coaxial instalamos el conector, el cual servirá para transmitir correctamente a la radio las señales procedentes de Júpiter.
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Esquema con los pasos del montaje de la antena circular.

Una vez hecho esto ya podemos decir que hemos terminado la antena. Lo único que falta es ponernos manos a la obra. Para ello hemos de localizar a Júpiter en el cielo y apuntar con nuestro dispositivo en su dirección. Cuando decimos “apuntar” nos referimos a que la perpendicular a la antena (y a la base de madera) debe tener la dirección de la visual en la que se encuentra el planeta.

Otro detalle importante es que las observaciones deben realizarse a lo largo de la noche debido a que durante el día la ionosfera no permite el paso correcto de las ondas decamétricas procedentes de Júpiter. Por la noche la densidad electrónica en la atmósfera es menor a causa de la menor ionización solar, de modo que su acción de apantallamiento disminuye.

Es conveniente que la plancha de madera tenga dónde apoyarse, una especie de caballete estaría bien. Ni que decir tiene que hemos de ir moviendo el sistema a mano según Júpiter se va desplazando por el cielo.

Sintonizamos el aparato receptor a una frecuencia cercana a 20 MHz en una zona del dial en la que no haya ninguna emisora y ajustamos el conector del cable coaxial a la entrada de antena de la radio. Ya está: ahora sólo hemos de esperar a que Júpiter y su satélite Io se decidan a emitir.

Por experiencia propia podemos asegurar que el dispositivo funciona ya que la experiencia fue realizada en Gijón a lo largo de tres noches con la misma antena que hemos descrito. El tiempo total de observación que tardamos en detectar las emisiones de Júpiter fue de unas 5 horas, después de las cuales fuimos capaces de escuchar unos ruidos muy parecidos al sonido que las olas hacen al romper en una playa, muy característico de las emisiones jovianas.

Proponemos mejorar este sistema tan sencillo con los siguientes puntos:

· Preparar las observaciones, es decir, conocer de antemano cuáles son las predicciones para la actividad en radio del planeta Júpiter esa noche. Esto nos ahorrará tiempo de observación durante el cual no detectemos actividad alguna. 

· La “montura” de la antena puede automatizarse construyendo un mecanismo de relojería que haga las veces de motor. Un simple reloj despertador y un mecanismo multiplicador puede servir para construir una montura ecuatorial con seguimiento casero.

· Las señales que obtengamos pueden ser grabadas si el aparato de radio dispone también de grabadora. Esto puede sernos útil para posteriores estudios que queramos realizar.

· Podría utilizarse una tarjeta de sonido en un ordenador para conectar la salida de la radio y manipular las señales con el software que se utiliza en el proyecto Radio Jove. Esto en principio no debería dar ningún problema, aunque puede ser que haya que ser cuidadosos a la hora de sacar la señal del aparato de radio.

9. Nuestra primera antena: el dipolo 2000


A continuación presentamos lo que supuso nuestro primer experimento de radioastronomía, que desarrollamos durante la segunda mitad del curso 2000-2001, con la ayuda y dirección de Jaime Zamorano y de otros profesores de distintos departamentos que nos enseñaron muchas cosas que nosotros desconocíamos acerca de antenas, electrónica, radio,…


La filosofía fue en todo momento hacer algo por nosotros mismos para comprender exactamente cada uno de los pasos que había que ir dando. Por ello, seguimos las indicaciones de algunos artículos para construir la antena y el circuito. Todo esto nos permitió hacernos una idea muy buena del funcionamiento de un radiotelescopio, aunque fuera a grandes rasgos. Cuando tuvimos en nuestras manos un diseño más profesional entendimos perfectamente el por qué de algunos mejoras, ya que nosotros mismos nos habíamos enfrentado a esos problemas.


En cuanto al éxito del experimento, nosotros nos sentimos bastante satisfechos. Es cierto que el período de observación fue demasiado corto y que el proyecto tenía algunos defectos que eran evidentes y que comprometían los resultados obtenidos, pero desde el punto de vista del aprendizaje, fueron unos meses en los que avanzamos enormemente y comprendimos conceptos que nos serían de gran utilidad durante el curso 2000-2001.

9.1. Nuestros objetivos


Nos proponíamos, con la realización de esta práctica, detectar la emisión galáctica que tiene lugar a una frecuencia de 30 MHz. En realidad la emisión galáctica es un continuo, pero elegimos esta frecuencia ya que está relativamente libre de interferencias artificiales (radio, televisión...) y es suficientemente intensa.


La idea de construir nuestro receptor viene inspirada por habernos encontrado con un artículo en la revista Sky & Telescope (ver bibliografía), en el que se describía este mismo experimento. De todos modos, introdujimos diversas modificaciones, como la sustitución de un receptor de radio comercial por un circuito paso – banda diseñado y construido por nosotros.


Con todo esto, queríamos reproducir los primeros pasos de la Radioastronomía, como vienen explicados en la Introducción Histórica, al identificar un ruido de fondo como procedente de la Vía Láctea.


9.2. El dispositivo instrumental


En primer lugar, situamos la antena en la azotea de la Facultad, cuyas dimensiones se tenían que corresponder con la longitud de onda correspondiente a la frecuencia de resonancia del circuito. Haciendo los cálculos, obtuvimos una frecuencia de resonancia de 30.63 MHz, lo que suponía una longitud de la antena de 4.90 m. La sección de la misma era de 17mm de radio exterior.


La señal era recogida mediante un cable coaxial de 12 m, del que es usado comercialmente. Éste bajaba toda información proporcionada por la antena directamente al circuito, el cual se encargaba de filtrar y amplificar la señal.


El circuito era alimentado con una fuente de tensión continua (estabilizada) a (15V. Comentar que fue necesario separar la tierra del edificio de la toma de corriente de la fuente usando un adaptador para el enchufe. De este modo evitamos que la red enmascarara el resto de  señales que recibíamos (mucho más débiles que ella) 
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Nuestro primer montaje lo realizamos utilizando los instrumentos que se ven en la imagen.


Por último, la señal que salía del circuito era llevada a un osciloscopio que trabajaba a un máximo de 100 MHz y que fue prestado por el Departamento de Electrónica de la Facultad.


Para leer la señal en el osciloscopio nos limitamos a medir la distancia de máximo a mínimo en los ruidos que se detectaban a diferentes frecuencias, modificando la escala de tiempos del osciloscopio. Este proceso era bastante complejo debido a la inestabilidad de las señales.


9.3. ¿Cómo era nuestra antena?

Siguiendo siempre las indicaciones del artículo de Koitiro Mae, nuestro primer objetivo fue la construcción de una antena como la que él describía. Para ello, empleamos unas varillas huecas de aluminio con un diámetro exterior de aproximadamente 17mm. Puesto que queríamos construir una antena del tipo (/2, fue preciso recortar cada una de ellas hasta una longitud de (/4. Con los valores exactos de los elementos del circuito de filtro, esto suponía 245cm, de esta forma, pretendíamos sintonizar circuito y antena en la misma longitud de onda. Además, hicimos un recorte del 3% en cada una de las varillas porque idealmente la longitud de la antena debe ser un poco más corta que la mitad de la longitud de onda que se pretende recibir.
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La antena iba sujeta a la pared de una de las antiguas terrazas.

El tipo de antena que estábamos diseñando se conoce como antena (/2 de tipo cilíndrica. Éste es un tipo muy sencillo de antena alimentada por el centro en la que se tiene una distribución de corriente aproximadamente sinusoidal.

A continuación, vamos a discutir algunas de las propiedades generales de la antena con el objeto de tratar de determinar qué voltaje se podría recibir en condiciones ideales a la salida del montaje experimental. En primer lugar, conviene decir que el campo eléctrico producido por una antena de esta características en cualquier punto, usando coordenadas esféricas es...
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... lo que formalmente sólo tiene sentido si estamos hablando de una antena emisora, pero es equivalente considerar una antena como receptora o como emisora y esto nos permite, tras un pequeño cálculo, hallar la distribución angular de potencia radiada (recibida)...
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... lo que es una figura con simetría de revolución alrededor del eje de la antena y que nosotros llamábamos el donut. Si esta antena se sitúa de Este a Oeste, conseguimos un máximo de señal recibida precisamente en la dirección del meridiano. Esta es la base de nuestro experimento. Si éramos capaces de comprobar que se recibía un máximo de señal en el momento preciso en que la Vía Láctea (y por tanto sus radiofuentes) culminaban, es decir, pasaban por el meridiano, habríamos andado el mismo camino que Jansky en los comienzos de la Radioastronomía.
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Vista más general del emplazamiento del dipolo.

En las dos fórmulas anteriores aparece la intensidad que circula por la antena, que es todavía un valor desconocido. Nuestro siguiente objetivo será calcular esa intensidad, conocida la potencia aproximada con que emite la Galaxia. Pero antes de ello, hay que indicar que los valores que caracterizan a la antena son su resistencia de radiación y si directividad, que se encuentra que son...

Rr=73.2(
D=1.64

Puesto que la única antena que utilizamos es la que antes he descrito, estos resultados no poseen mayor importancia, aunque sería interesante trabajar con otras antenas con diferentes características y poder así comparar sus directividades y resistencias de radiación.

Estamos ya en condiciones de calcular el potencial que se debe recibir a la salida de la antena y, conocida la ganacia del circuito, a la salida del mismo. Para ello se define un circuito equivalente en el que la f.e.m. es el voltaje que se tiene a la salida y la resistencia es el doble de la resitencia de radiación. En el proceso de cálculo daremos algunos parámetros como la longitud efectiva de la antena que no justificaremos rigurosamente. Para un tratamiento más cuidadoso remitimos a la bibliografía.

Se define la ganacia gr de la antena como su directividad, por lo menos para el caso de la antena de media onda.. Así, definimos también la longitud efectiva de la antena...
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Vamos a utilizar la longitud efectiva de la siguiente manera: Se demuestra que la f.e.m. del generador al que equivale la antena es...
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... por lo que se suele conocer como Teorema de Reciprocidad. A continuación, vamos a dar dos expresiones que relacionan la potencia disponible con la longitud efectiva y con lo que se define como superficie efectiva de la antena. Esto nos permite eliminar el campo de nuestras expresiones...
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... donde  ( es la densidad de flujo. Finalmente, se demuestra que para un dipolo de media onda, la superficie efectiva es...
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 EMBED Equation.3  [image: image61.wmf]
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Como ya hemos dicho, la antena equivale a un generador de f.e.m...
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La resistencia de radiación ya la conocemos, y las fuentes consultadas nos daban un valor para la densidad de flujo de 10-20W m-2 Hz-1 sr-1. Puesto que pensamos que el circuito tiene un ancho de banda de algunos MHz, de ese dato podemos hallar la densidad de flujo sin más que multiplicar por un millón.. Con todo ello...
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... lo que significa que si conseguimos una ganancia para el circuito de un millón de veces, deberíamos obtener un voltaje a la salida del orden de voltios. Como se verá, esto no es así. Una de las posibles razones por las que esto ocurre tiene que ver con la posición de la antena. Debido a la falta de medios, tuvimos que poner las varillas colgadas de una pared, a una cierta altura del suelo. Como nos señaló el profesor Miguel Sancho, del Departamento de Electrónica, esto puede provocar  la formación de una corriente imagen de sentido opuesto a la que circula por la antena, corriente que atenúa la señal recibida. Afortunadamente, la pared no es un conductor perfecto y por tanto la señal no se anula totalmente, pero tal vez el efecto sea suficiente para debilitar la señal en un orden de magnitud (o incluso dos).

La colocación ideal de la antena, sería separada de cualquier otra cosa una distancia del orden de un cuarto de la longitud de onda. A esta distancia del suelo, el efecto de cargas imágenes nos favorecería de tal forma que la directividad y efectividad de la antena aumentaría, porque se comportaría como una asociación de dos antenas de las mismas características.

9.4. El circuito

Cuando decidimos construir nuestro dipolo había dos cosas que teníamos claras: la amplia gama de frecuencias que íbamos a recibir y la debilidad de la emisión de la Vía Láctea; Era imprescindible introducir en nuestro dispositivo un elemento que de algún modo filtrara y amplificara la señal.
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Imagen del circuito RLC que diseñamos y construimos para la primera antena.

Obviamente, nos interesamos por cómo el autor del artículo que nos inspiraba había resuelto este problema. Él bajaba la señal de la antena a un aparato receptor comercial, de modo que sólo tenía que sintonizar el receptor a la frecuencia deseada y el aparato ya se encargaba de filtrar y amplificar (como cualquier radio). Pero a nosotros no nos llamaba la idea del receptor ya que preferíamos ser los autores de todas y cada una de las partes integrantes de nuestra antena, de modo que estudiamos la posibilidad de construir un circuito que sustituyera al receptor de radio.

Decidimos diseñar un circuito resonante RLC, cuya frecuencia de resonancia se encontraba en 30 Mhz (justo donde pretendíamos “escuchar” a la Vía Láctea) y que estaba ideado para amplificar la señal (una vez filtrada) un millón de veces, pero nos encontramos con un sin fin de problemas. Por ejemplo, la ganancia de la mayoría de los amplificadores operacionales se hace casi nula a frecuencias de Mhz (es decir, no amplifican), no teníamos ni idea de si existían en el mercado condensadores e inducciones con las especificaciones que necesitábamos, ¡y no teníamos dónde ni con qué montar el circuito!. Fue así como comenzaron nuestras peregrinaciones por los pasillos de los distintos departamentos de la facultad.
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Esquema del circuito RLC empleado en nuestra primera antena.

Fue en el Departamento de Arquitectura de Computadores donde no sólo nos indicaron los elementos que debíamos usar para trabajar a frecuencias de Mhz, sino que también nos facilitaron el uso de un laboratorio donde construir el circuito.

Veamos ahora cómo funciona el circuito y algunas características del mismo:

La ganancia (amplificación de la señal) que el circuito RLC nos da, como función de la frecuencia, viene dada por...


[image: image66.wmf]]

RC

1

-

R

L

j[

+

1

1

V

=

V(s)

0

w

w

D

D


... siendo (V0
la ganancia del amplificador, L el valor de la inducción de la bobina (en henrios), C la capacidad del condensador (en faradios) y ( la frecuencia (multiplicada por el factor 2(0).

Está claro que la ganancia será máxima, e igual a la del amplificador, para aquella frecuencia que haga el denominador igual a uno. Esta es la frecuencia de resonancia, y su valor es... 
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Por otro lado, definimos el ancho de banda de nuestro filtro como ...
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... siendo (2 y (1 frecuencias tales que ...


[image: image69.wmf]2

|

V

|

|=

)

V(j

|

0

1

D

D

w



[image: image70.wmf]2

|

V

|

|=

)

V(j

|

0

2

D

D

w


Otro parámetro que caracteriza a un filtro resonante es el factor de calidad Q. Este se define como... 
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¿Pero qué indica el factor Q? Veámoslo sustituyendo el factor Q en  la ecuación que nos da el ancho de banda ...
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.... ecuación en la que se aprecia cómo al aumentar el factor de calidad el ancho de banda disminuye y nuestro filtro se acerca más al ideal.

Los valores de los elementos que constituían nuestro circuito, así como sus características se resumen en la siguiente tabla: 

	Elemento o característica
	Valor
	Comentarios

	L (inducción)
	0.01 mH
	

	C (condensador)
	2.7 pF
	

	R3
	1 M(
	

	R2
	1(
	

	R1
	100(
	R1 es en realidad un potenciómetro de 1( - 100(

	Amplificador operacional
	LM 632
	Su ganancia se mantiene en 30 MHz

	B (ancho de banda)
	16 *104 -

1.6 * 106 Hz
	Regulable a través de R1


El circuito fue impreso en el laboratorio de Arquitectura de Computadores gracias a la ayuda inestimable de Fernando Ginés y de Carlos Roa, para ser después  acomodado en un soporte de madera por el técnico Enrique Alonso. Posteriormente, y en varias ocasiones, nosotros mismos tuvimos que repararlo, haciendo uso para ello del instrumental del Departamento de Astrofísica y Ciencias de la Atmósfera.

Para que el circuito funcione, se debe polarizar el amplificador operacional con una fuente estabilizada de tensión continua, para lo cual hicimos uso de un generador de tensión del departamento.

La pregunta que cabe hacernos a continuación es: ¿Cumple el circuito con su cometido?. Teóricamente el circuito debiera dar una respuesta como la que se indica en la gráfica siguiente, aunque experimentalmente no estamos seguros de que este trabajara al 100% de sus posibilidades ya que nos daba la impresión de que el filtrado (y suponemos que la amplificación) mejorarían considerablemente de haber sido capaces de polarizarlo a mayor tensión (la fuente del departamento sólo llegaba a 15V, y el operacional comenzaba a trabajar en 10V y podía llegar hasta 35V).
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 Respuesta en frecuencia de un circuito resonante

El gráfico que se encuentra sobre estas líneas indica el comportamiento en frecuencia de un circuito RLC cuando la frecuencia de resonancia es de 1000 Hz, la amplificación es 5 y  la tensión de entrada es de 5V. Se puede apreciar que la tensión es prácticamente nula para toda frecuencia que no esté cerca de la de resonancia, mientras que para 1000 Hz la tensión es de 25 V (justo lo esperado).

No hemos podido hacer la simulación con los datos reales del circuito ya que el programa simulador que tenemos (Pspice 8.0) no tiene en sus librerías ningún operacional que trabaje a frecuencias tan altas. De todos modos esto es suficiente ya que nos indica que el diseño físico del circuito es el correcto.


9.5. Resultados experimentales

En la tabla siguiente presentamos los datos que obtuvimos entre las 23:30 de la noche y las 5:00 de la mañana (hora T.U.)

	Hora (T.U.)
	t (minutos)
	V

(2/10MHz)
	V

(5/25MHz)
	V

(10/50MHz)
	V

(20/100MHz)

	23:20
	0
	0,2
	0,2
	0,2
	0,3

	23:40
	20
	0,4
	0,4
	0,3
	0,2

	0:00
	40
	0,4
	0,4
	0,3
	0,2

	0:20
	60
	0,4
	0,4
	0,36
	0,32

	0:40
	80
	0,4
	0,4
	0,4
	0,4

	1:00
	100
	0,44
	0,44
	0,44
	0,4

	1:20
	120
	0,44
	0,44
	0,4
	0,4

	1:40
	140
	0,4
	0,44
	0,44
	0,4

	2:00
	160
	0,4
	0,44
	0,44
	0,44

	2:20
	180
	0,44
	0,44
	0,44
	0,4

	2:40
	200
	0,4
	0,44
	0,4
	0,4

	2:50
	210
	0,4
	0,4
	0,4
	0,4

	3:00
	220
	0,4
	0,4
	0,4
	0,36

	3:10
	230
	0,4
	0,4
	0,4
	0,36

	3:20
	240
	0,4
	0,44
	0,4
	0,36

	3:30
	250
	0,4
	0,4
	0,4
	0,36

	3:40
	260
	0,4
	0,4
	0,36
	0,32

	4:00
	280
	0,4
	0,4
	0,36
	0,32

	4:20
	300
	0,4
	0,4
	0,36
	0,32

	4:40
	320
	0,4
	0,4
	0,36
	0,28

	5:00
	340
	0,4
	0,4
	0,36
	0,28



Y entre las 12:45 y 15:00 de la tarde (hora T.U.):

	Hora (T.U.)
	T (minutos)
	V

(2/10Mhz)
	V

(5/25MHz)
	V

(10/50MHz)
	V

(10/20MHz)

	13:45
	0
	0,4
	0,4
	0,32
	0,32

	14:05
	20
	0,4
	0,4
	0,36
	0,32

	14:25
	40
	0,4
	0,4
	0,32
	0,32

	14:45
	60
	0,4
	0,36
	0,32
	0,28

	15:05
	80
	0,4
	0,4
	0,32
	0,28



A continuación presentamos las dos gráficas que obtuvimos con los datos anteriores, en las que se pueden ver algunas de las conclusiones que sacamos más adelante. Hemos preferido representar juntas todas las frecuencias para poder comparar los resultados.
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Ruido detectado entre 10 y 50 MHz. Se observa una loma a unos 150 minutos de comenzar las observaciones.
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Ruido entre 20 y 100 MHz. Se observa el mismo pico que en la figura anterior.
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Ruido entre 10 y 50 MHz durante el día. Se aprecia una mayor estabilida en un nivel de base similar al detectado durante la noche.
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Figura análoga a la anterior para frecuencias entre 20 y 100 MHz.

9.6. Comentarios a los resultados

Efectivamente, creemos haber observado un aumento del ruido correspondiente a las frecuencias esperadas, detectando un aumento y un descenso con respecto a los niveles que se observan lejos de la hora del máximo. Sin embargo también nos encontramos con varios resultados que se apartan de lo esperado: 

· El máximo se adelantó algo más de una hora. Éste debía tener lugar a las 4:30, mientras que nosotros lo observamos alrededor de las 3:00. Esto puede deberse a que la antena no está exactamente orientada en sentido E-W, y a que las diferencias de señal recibida en la dirección en que la antena recibe la máxima potencia y ángulos cercanos (en el diagrama polar de una antena de media onda) son demasiado pequeñas para ser detectadas con nuestro dispositivo experimental.

· El voltaje recibido fue bastante menor de lo esperado, lo cual puede ser explicado teniendo en cuenta la situación de la antena (ésta estaba pegada a la pared) y a que tal vez el circuito no estaba trabajando al 100 % de sus posibilidades (tuvimos que modificarlo y repararlo en varias ocasiones)

· También observamos cómo aparecían interferencias correspondientes a otras frecuencias, sobre todo a la de la red (50 Hz). Creemos que las instalaciones eléctricas que rodeaban la antena inducían corrientes en ella.

· Las medidas con el osciloscopio eran bastante subjetivas, lo que también puede haber distorsionado los resultados obtenidos. De todos modos, tratamos de ser pesimistas en cuanto a errores cometidos.

9.7. ¿Qué habría que mejorar?

· En cuanto a la antena, está claro que debíamos modificar su posición, ya que en absoluto es apropiado tenerla pegada a la pared. Pero el dipolo en si parecía funcionar correctamente, aspecto que debemos agradecer al interés y al trabajo de Enrique Alonso.

· Podía ser conveniente cambiar el cable coaxial que transmite la señal por uno mejor apantallado. De todas maneras, comprobamos que la señal no era perturbada en exceso con el cable del que disponíamos.

· Acerca del circuito, era necesario testarlo adecuadamente en el laboratorio, para lo que necesitábamos una fuente de alterna que alcance frecuencias de Mhz (no hemos encontrado ninguna de esas características en la Facultad). Tal vez se podría haber colocado en cascada otro circuito de las mismas características que mejorara el filtrado y la amplificación, en el cual se incluyera un rectificador que permitiera recoger la señal con un registrador analógico. Este aspecto trae muchos problemas, porque no es frecuente el uso de dipolos que trabajen con frecuencias tan altas; como aprendimos más adelante, este problema se soluciona con el uso de un oscilador local.

· Ya hemos apuntado en otros apartados la necesidad de una fuente de alimentación que alcance mayor tensión, ya que estábamos seguros de que el funcionamiento de este mejoraría considerablemente si lo polarizáramos más.

· Como ya hemos comentado en el apartado anterior, creemos que lo más conveniente era sustituir el osciloscopio por un registrador analógico ya que el osciloscopio sólo permite hacernos una idea de lo que está ocurriendo, mientras que un registrador nos permitiría tomar medidas más objetivas y con mayor facilidad. La posibilidad de usar una tarjeta de adquisición de datos conectada a un ordenador podría ser muy interesante una vez que estemos seguros del funcionamiento de todo el equipo.

Parte III

Durante el curso 2000-2001 hemos realizado el grueso del trabajo que presentamos. Los dos primeros capítulos tratan sobre el tema central que da título a nuestro trabajo: “Construcción de un radiotelescopio para prácticas”. Por ello nos hemos detenido en los aspectos más prácticos y hemos procurado ilustrar convenientemente todos los pasos que hemos seguido en su construcción. 


Hemos incluido un pequeño manual que gira en torno al manejo del software para el análisis de los datos y la preparación de las observaciones. Este manual debería ser entregado con los guiones de prácticas que se explican en el siguiente bloque.


Para cerrar el bloque presentamos los resultados de las observaciones que tuvimos tiempo de realizar. Aunque este no era propiamente el objetivo del trabajo, ha sido fundamental para mejorar algunos aspectos en el circuito y en la antena, así como para comprender el funcionamiento de cada uno de los componentes.

10. Montaje del circuito

Una de las partes del trabajo de este año fue el montaje del circuito. Este montaje, que incluyó una etapa de revisión para solucionar los errores y defectos de los componentes absorbió gran parte del tiempo que empleamos

A continuación, vamos a detallar el proceso de construcción del receptor y el funcionamiento de éste, puesto que es él el que controla el radiotelescopio. De hecho, este receptor no tiene por qué usarse necesariamente con la antena que nosotros hemos empleado, sino que puede cambiarse, siempre y cuando se opere a la misma frecuencia.

Todo el diseño está orientado al estudio de las ondas decamétricas de Júpiter, pero, como explicaremos más adelante, puede adaptarse a otros objetivos, como son la radio observación del Sol y de la emisión de nuestra Galaxia.

10.1 Teoría del funcionamiento del circuito

Las radio señales de Júpiter son extremadamente débiles: producen menos de una millonésima de voltio en los terminales de antena del receptor. Estas débiles señales de radio deben  ser amplificadas por el receptor y convertidas en señales de audio de suficiente intensidad como para hacer funcionar un pequeño amplificador similar a los altavoces de una radio normal. El receptor también actúa como un filtro estrecho, sintonizado a una determinada frecuencia para escuchar Júpiter y bloquear al mismo tiempo otras emisiones de origen terrestre a diferentes frecuencias. El receptor y la antena que lo acompaña están diseñados para operar en un estrecho rango de frecuencias de onda corta centradas en 20.1 MHz. Esta frecuencia, como ya hemos explicado, es óptima para escuchar las señales de Júpiter.
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10.1.1. Filtro pasabanda y preamplificador

Las señales de la antena son filtradas para rechazar las interferencias de fuera de la banda y después son amplificadas usando un transistor de efecto campo (JFET). Este transistor y su circuitería asociada proporciona un filtrado adicional y una amplifiación de la señal recibida en un factor de 10. El circuito de entrada del receptor está diseñado para transferir potencia de la antena al receptor mientras desarrolla el mínimo ruido posible en el interior del propio receptor.

10.1.2. Oscilador local y mezclador

El oscilador local (LO) y el mezclador tienen  la importante misión de convertir las señales de la frecuencia que hemos elegido a frecuencias de audio. El oscilador local genera un voltaje sinusoidal a una frecuencia próxima a 20.1 MHz. La frecuencia exacta es escogida desde los mandos exteriores de sintonización. Se introducen en el mezclador tanto la señal amplificada de la antena como la frecuencia del LO. El mezclador desarrolla una nueva señal que es la diferencia aritmética entre el LO y la otra señal. Supongamos que la señal deseada está a 20.101 MHz y que el LO está sintonizado a 20.100 MHz. La diferencia es por tanto 20.101-20.100=0.001MHz, que se puede expresar como una frecuencia de audio de 10 kHz. Como la señal de radio frecuencias es convertida directamente a audio, se conoce al aparato como receptor de conversión directa.

10.1.3. Filtro paso baja

Para eliminar las estaciones de interferencia a frecuencias cercanas, usamos un filtro que es como una ventana de unos pocos kHz de ancho que pueden atravesar las señales de Júpiter. Cuando escuchamos Júpiter o el Sol, debemos buscar un canal limpio, sin emisoras ni interferencias. Como las frecuencias a más de unos pocos kHz de la frecuencia central pueden contener interferencias, esas frecuencias más altas deben ser eliminadas. Este el propósito del filtro paso baja que sigue al mezclador: deja pasar frecuencias bajas (audio) hasta 3.5 kHz y atenúa las frecuencias más altas.

10.1.4. Amplificadores de audio
El objetivo de los amplificadores de audio que siguen al filtro paso baja es tomar las señales de audio muy débiles y amplificarlas lo suficiente como para que puedan hacer funcionar unos auriculares o unos pequeños altavoces de ordenador.

10.2.  Diagramas del circuito
Hemos visto ya el diagrama de bloque del receptor, que muestra la radio como un grupo de bloques funcionales conectados unos con otros. Este diagrama no permite ver los componentes individuales como resistencias y condensadores, lo que resulta útil para entender las diversas funciones desempeñadas por los elementos.

El siguiente nivel de detalles es el diagrama esquemático. Se usa para representar los conexiones entre todos los componentes que constituyen el circuito. El diagrama esquemático emplea símbolos para cada uno de los diferentes componentes que recuerdan su aspecto real y que están adoptados internacionalmente. En la siguiente figura podemos ver el diagrama esquemático del receptor. Las partes han sido nombradas secuencialmente. Por ejemplo, las bobinas se han nombrado de L1 a L7, y las resistencias de R1 a R31.
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Diagrama esquemático del receptor. (Flagg)

El flujo de señal en este diagrama es como se explica a continuación. La señal del conector de la antena (J2) se acopla al circuito resonante (filtro paso banda compuesto por L1, C2 y C3) y pasa luego al transistor J-310 (Q1), donde es amplificada. La salida de J-310 pasa a través de otro filtro resonante (L3, C6) antes de ser aplicado al circuito resonante de entrada (L4, C9, C10) del circuito integrado SA602 (IC1), que funciona como oscilador local y mezclador. La frecuencia central del oscilador local es elegida por la bobina L5 y ajustada por el control de sintonización R7. La salida de audio desde IC1 pasa a través del filtro paso baja de audio (L6,L7,C20, C21 y C22). La señal de audio es entonces amplificada por IC2 (un NTE824) antes de atravesar el control de volumen R15. El amplificador final de audio consiste en IC3 (otro NTE824), y los transistores de salida Q2 (2N-3904) y Q3 (2N-3906). Después del montaje del receptor, ajustamos los condensadores variables C2 y C6 y las bobinas variables L4 y L5 para sintonizar el receptor a la frecuencia óptima de 20.1 MHz.

Otra representación útil del circuito es el diagrama del circuito impreso que se muestra en la siguiente figura. Ésta muestra las auténticas piezas sobre la superficie del circuito impreso, que nosotros empleamos para soldar. Es una especie de visión de rayos X como se vería a través de la cubierta del receptor.
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Vista del circuito impreso desde el lado de los componentes. (Flagg).

10.3. Componentes del circuito

A continuación presentamos una lista de los componentes utilizados en la construcción del receptor. Esto puede ser muy útil si se detecta algún defecto en el funcionamiento del aparato.
CONDENSADORES

	C1
	30pF, disco de cerámica (390)

	C2
	4-40pF, condensador variable

	C3
	56pF, disco de cerámica (560)

	C4
	22pF, disco de cerámica (220)

	C5
	0.01(F, cerámica

	C6
	4-40pF, condensador variable

	C8
	0.01(F, cerámica

	C9
	47pF, disco de cerámica (470) o (47)

	C10
	270pF, disco de cerámica (271)

	C11
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C12
	47pF, disco de cerámica (470) o (47)

	C13
	47pF, disco de cerámica (470) o (47)

	C14
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C15
	10pF, disco de cerámica (100)

	C16
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C17
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C18
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C19
	1(F, polyester de metal

	C20
	0.068(F, película de metal del 5% (683)

	C21
	0.1(F, película de metal del 5% (104)

	C22
	0.068(F, película de metal del 5% (683)

	C23
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C24
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C25
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C26
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C27
	10(F, 35 vdc, tántalo, pata larga +

	C28
	220pF, disco de cerámica (221)

	C29
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C30
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C31
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C32
	330(F, 25 vdc, electrolítico

	C33
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C34
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C35
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C36
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C37
	10pF, disco de cerámica (100)

	C38
	10(F, 25 vdc, electrolítico

	C39
	100(F, 25 vdc, electrolítico

	C40
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C41
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C42
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C43
	0.1(F, cerámica (0.1K)

	C44
	10(F, 25 vdc, electrolítico
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Imagen de los distintos tipos de condensadores que empleamos en el montaje.

DIODOS

	D1
	1N4001

	D2
	1N914

	D3
	1N914

	LED1
	LED rojo

	VD1
	MV209, diodo varactor

	ZD1
	1N753, 6.2 v., diodo zener, 400 mw

	ZD2
	1N5231, diodo zener, 500 mw


BOBINAS

	L1
	0.047(H

	L2
	1(H

	L3
	3.9(H

	L4
	1.5(H, bobina variable

	L5
	1.5(H, bobina variable

	L6
	82mH, bobina fija

	L7
	82mH, bobina fija


CIRCUITOS INTEGRADOS

	IC1
	SA602AN, mezclador, oscilador

	IC2
	NTE824, preamplificador de audio

	IC3
	NTE824, preamplificador de audio

	OSC1
	Módulo de oscilador de cristal de 20 MHz
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Bobinas utilizadas en el circuito.

RESISTENCIAS

	R1
	68 ohm

	R2
	294 ohm

	R3
	17.4 ohm

	R4
	294 ohm

	R5
	100 ohm

	R6
	2.2 Kohm

	R7
	10 Kohm, potenciómetro lineal

	R8
	2.2 Kohm

	R9
	100 Kohm

	R10
	220 ohm

	R11
	1.5 Kohm

	R12
	1 Kohm

	R13
	27 Kohm

	R14
	33 Kohm

	R15
	10Kohm, potenciómetro/interruptor

	R16
	10 Kohm

	R17
	1.5 Kohm

	R18
	27 Kohm

	R19
	100 Kohm

	R20
	1 Kohm

	R21
	1 Kohm

	R22
	2 ohm

	R23
	2 ohm

	R24
	1 ohm

	R25
	220 ohm

	R26
	47 ohm

	R27
	1 Kohm

	R28
	10 ohm

	R29
	10 ohm

	R30
	10 ohm

	R31
	10 ohm

	R32
	47 ohm
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Juego de resistencias para el montaje del receptor.

TRANSISTORES

	Q1
	J-310, JFET

	Q2
	N-3904, bipolar NPN

	Q3
	N-3906, bipolar PNP


10.4. Montaje del circuito impreso
Como ya hemos dicho, la etapa de soldadura del receptor significó bastante tiempo en nuestro proyecto, puesto que implicaba bastante cuidado para que todas las piezas fueran montadas adecuadamente.
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Aspecto que ofrecía el circuito impreso antes de empezar a soldar los componentes.

Los principales problemas fueron los debidos a la polaridad de ciertos componentes, como los condensadores electrolíticos, que no pueden ser montados incorrectamente. Esto nos llevó a repasar una y otra vez las piezas ya montadas.

Comenzamos instalando los potenciómetros de control de la sintonización, así como el control de volumen e interruptor. Tras ello, pasamos a instalar todos los condensadores electrolíticos, siendo muy cuidadosos con la polarización. Con las partes de las patas que sobraron de todas estas piezas, pasamos a hacer unos puentes que conectaran ciertas zonas que no  podían ser unidas por la superficie conductora del circuito impreso.
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En esta etapa se encontraban instaladas gran parte de las resistencias y de los condensadores sobre el circuito impreso.

Una vez llegados a este punto, les tocó el turno a las resistencias las cuales, aun siendo de sencilla instalación, nos dieron bastante trabajo por su elevado número. Algo similar puede decirse de los condensadores de cerámica y los restantes sin polaridad determinada.

Tras ellos vinieron las bobinas y tanto los transistores como los diodos, en los que hubo que notar también la polaridad.

Los circuitos integrados fueron más complicados porque poseen varias patas y hay que saber distinguir unas de otras antes de soldar. En la siguiente figura que presentamos se indica cómo reconocer las patas en un circuito integrado estándar.
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Hay que ser muy cuidadoso a la hora de soldar un circuito integrado puesto que son elementos complicados y sensibles a los que hay que procurar no aplicar altas temperaturas durante largos períodos de tiempo. Si a eso añadimos que el resto de los componentes se encontraban ya soldados, es fácil imaginar que la operación de instalar los cuatro circuitos integrados fue bastante complicada.
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A los elementos anteriores ya les hemos añadido circuitos integrados y bobinas.

Tras este paso, montamos las resistencias que van unidas a las salidas de audio y la entrada de la antena, cosa que no podía hacerse anteriormente.

10.5. Montaje de la caja del receptor
El circuito hemos descrito antes, va contenido en una caja metálica, cuyo objetivo es protegerlo. Aunque las planchas metálicas estaban ya cortadas, tuvimos que montar la caja y alojar dentro de ella el circuito. Esta fase no está completamente terminada, ya que hemos dejado el montaje de tal forma que pueda abrirse rápidamente para solucionar cualquier problema o mejorar la sintonización del aparato.
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Partes de la caja metálica que contendrá el circuito.

Esta etapa fue relativamente sencilla y consistió en, además de construir la caja, preparar las entradas y salidas de audio para la antena y los auriculares. El circuito está preparado para alimentar simultáneamente unos auriculares y unos altavoces.
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Imagen que muestra el receptor una vez terminado.

10.6. Comprobación y sintonizado del montaje

Esta fue otra fase crítica del proyecto. Debemos decir antes de nada que para alimentar el circuito buscamos una fuente estabilizada de 12V de corriente continua similar a los transformadores habituales.

 Llegado el momento encendimos el aparato y nos colocamos los auriculares. En la salida de la antena habíamos  colocado una resistencia en lugar de la antena de forma que, por el teorema de Nyquist, debíamos escuchar el ruido térmico de la resistencia. Encendimos el interruptor, se encendió el LED pero no se escuchaba nada.

Tras unos días de desánimo, comenzamos a repasar todo el circuito. Esta fue la etapa más dura del trabajo. Usando ciertos valores de voltajes de referencia en distintos puntos del circuito fuimos comprobando durante varios días hasta que localizamos los elementos sospechosos de ser responsables del problema.

El primero era un condensador electrolítico que no funcionaba y que fue probablemente responsable de los otros dos errores. Tras reponerlo, encontramos un diodo y un transistor que no parecían responder como era de esperar. Reemplazamos el diodo y nos dimos cuenta de que el transistor estaba deformado, probablemente tras el fallo del condensador del que hemos hablado. También pensamos que pudo llegar defectuoso.
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En esta imagen se pueden ver en la zona derecha del circuito los elementos variables que se utilizan para sintonizar el receptor.

Encontrar un transistor igual fue imposible, porque al parecer ese modelo no se recibe ya en España, por lo que consultamos las guías para encontrar otro con las mismas prestaciones. Afortunadamente, existe uno idéntico en el mercado y pudimos por fin instalarlo. Los voltajes coincidían con los valores esperados y, tras colocarnos los auriculares, escuchamos por fin el ruido de la resistencia.

Entramos así en otra etapa importante, como era el sintonizado del receptor. De entre todos los métodos disponibles nos decantamos por el que empleaba el oído como herramienta puesto que el oído humano es capaz de distinguir diferencias bastante pequeñas de intensidad. Aunque resultaba más pesado y largo que el empleo de multímetros u osciloscopios nos daba más confianza con una exactitud incluso superior a algunos de los otros métodos.

Se trataba de escuchar la frecuencia del LO, del que ya hemos hablado y preparar el circuito para recibirlo a la máxima intensidad posible a la frecuencia adecuada. Colocamos el control de frecuencia a las 10 en punto. De esta manera, si se realiza bien el sintonizado, a las 12 en punto tendríamos 20.1 MHz, la frecuencia óptima. Usando un pequeño destornillador, ajustamos la bobina variable L5 hasta que escuchamos el sonido del LO: un pitido continuo y penetrante. Tras ello, ajustamos el condensador variable C6 para escuchar la máxima intensidad, después, hicimos lo mismo con L4 y con C2. Repetimos este proceso varias veces y en días distintos hasta que estuvimos completamente seguros de haber conseguido la máxima intensidad. Aunque el receptor está desde entonces sintonizado puede ser buena idea repetir el proceso si recibe algún golpe o si permanece tiempo sin usar, si bien lo mejor sería esperar a ver si da algún problema antes de volver a meterse con ello.

Desconectamos la resistencia R32, que era la que estábamos escuchando y desconectamos el LO para que trabajara adecuadamente con la señal que desde ese momento le iba a llegar desde la antena.

Tuvimos una pequeña comprobación del proceso de sintonizado el primer día que conectamos la antena al receptor. Tal y como esperábamos y como se explica más adelante, no tardamos en encontrar una señal horaria. Estas señales horarias se pueden recibir en las frecuencias a las que trabajamos (19.9-20.2 MHz). También escuchamos emisoras de onda corta: centroeuropeas, canadienses, marroquíes,… Aunque no teníamos la certeza de que la frecuencia fuera la exacta, sabíamos al menos que el receptor estaba trabajando.
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La sintonización del aparato nos causó más de un quebradero de cabeza.

11. Antena del nuevo radiotelescopio


11.1. Principios de funcionamiento de las antenas


La función de la antena es la de interceptar las débiles ondas electromagnéticas que han viajado desde Júpiter. Bien es sabido que si sobre un conductor aplicamos un campo magnético variable, este originará una corriente inducida en él. Estas señales que se originan en cada uno de los dipolos que constituyen la antena, se juntan mediante dos piezas de cable coaxial, y esa señal conjunta es llevada al receptor mediante otro coaxial. Este es, a grandes rasgos, el modo de funcionar de un radiotelescopio, y es la forma de la cual somos capaces de “escuchar” a Júpiter. 


Hemos de comentar en este apartado que las antenas pueden tener una gran variedad de formas y tamaños. Según nuestro interés, estas pueden ser usadas como mecanismo emisor para transmitir señales, o como mecanismo receptor de las mismas, de modo que  su función es capturar las señales electromagnéticas convirtiéndolas en un voltaje el cual es medido mediante un receptor (ya sea radio, TV, o el circuito de radio Jove que en definitiva es un aparato de radio). Algunas de las mayores antenas del planeta son usadas para radioastronomía, como la de Arecibo con sus 305 m de diámetro


El funcionamiento de una antena es análogo al de un telescopio óptico, de modo que esta colecta fotones de larga longitud de onda de igual modo que un telescopio óptico colecta fotones con una longitud de onda correspondiente al visible. Cuanto mayor sea el diámetro de la antena mayor número de fotones será capaz de “atrapar”, produciendo de este modo un voltaje mayor y una señal más intensa. 


Comentar ya en este punto que la antena no es igual de sensible a la radiación procedente de todos los puntos del espacio, si esto fuera así estaríamos arreglados. Los radiotelescopios tienen mayor sensibilidad a la radiación procedente de determinadas zonas. El diagrama polar de una antena nos informa acerca de cómo esta es más o menos sensible a la radiación que llega de diferentes puntos.
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Diagrama polar de una antena direccional (Kraus)


El tamaño de una antena se puede medir en unidades de longitud de onda de la radiación que está estudiando, de modo que una antena de baja ganancia tendrá un diámetro del orden de la mitad de la longitud de onda que está observando, mientras que una antena de alta ganancia puede tener diámetros decenas de veces mayores que la longitud de onda que estamos estudiando. Esto queda expresado mediante la siguiente ecuación:
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En la ecuación anterior Ae es la apertura efectiva de la antena, la cual se define como el cociente entre la potencia que la antena es capaz de extraer de una onda que llega entre el flujo que esta onda trae de por si, mientras que (A es la integral del diagrama polar. Ni que decir tiene que ( se refiere a la longitud de onda a la que estamos observando.


Echando un vistazo a la ecuación anterior deducimos que si dos antenas están observando a una misma (, la que tenga mayor apertura efectiva Ae tendrá también menor (A, es decir, mayor resolución.


En general, cuanto mayor sea la ganancia de una antena, más intensa será la señal que vamos a captar y más estrecho será el haz. Esto implica que la antena deberá ser apuntada con más cuidado. Pero afortunadamente, no necesitamos una antena tan compleja como las usadas en radioastronomía profesional, de modo que podemos conformarnos con una más pequeña, más sencilla y que nos dará muchos menos quebraderos de cabeza con el apuntado y otros problemas de los que adolecen los grandes radiotelescopios (tensiones que deforman el plato, complicados mecanismos para que estos sean capaces de realizar seguimiento, protección de la intemperie...)


La antena que hemos construido para detectar el planeta Júpiter es de tipo dipolo. Un dipolo consiste en dos conductores de la misma longitud que se mantienen suspendidos a determinada altura del suelo. Ambas secciones metálicas se mantienen unidas mediante una pieza aislante y la señal que se origina en cada una de ellas es bajada al receptor mediante un cable coaxial. Es importante saber que el tamaño de cada una de las secciones así como la altura a la que estos se suspenden del suelo queda determinada por la longitud de onda de la radiación que deseemos observar. Las dimensiones del dipolo de extremo a extremo están muy cerca de ser la mitad de la longitud de onda ((/2). Para ser más rigurosos, la longitud exacta viene dada por la siguiente expresión...
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En la fórmula anterior ( es la frecuencia de las emisiones expresada en Mhz.
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Esquema de la antena dipolar y de dos tipos de “balun”, adaptador de circuito estabilizado a no estabilizado. (Flagg)


Las frecuencias más adecuadas para detectar las emisiones jovianas se encuentran en el rango de 18 a 22 Mhz, de modo que si nos quedamos con 20.1 Mhz, valor que se encuentra en la mitad, obtenemos que el tamaño de cada uno de los dipolos es de 7.077 m. Es conveniente que las secciones conductoras estén constituidas de un material conductor resistente. En nuestro caso hicimos uso de secciones de cobre trenzadas.


La altura a la que situamos los dipolos del suelo es de 0.2(, es decir, alrededor de 3m. Esta altura nos permite sujetar los dipolos fácilmente en dos mástiles construidos adecuadamente. Estos mástiles pueden ser tubos de metal, de madera o de PVC. Este último material fue el elegido para los mástiles de nuestros dipolos.


Aunque el cable coaxial puede soldarse directamente a los conductores de cobre que forman los dipolos, es conveniente usar una pieza consistente en dos secciones de ferrita cuya función última es la de prevenir la entrada de ruido en forma de señales procedentes de la parte exterior del cable coaxial.


La señal que es recibida en la antena viaja al circuito receptor a través de un  cable coaxial igual que cualquiera de los cables que tenemos en casa funcionando como antenas de la TV. Recordemos que para un correcto funcionamiento del conjunto, tanto la antena como el cable coaxial y el receptor deben tener la misma impedancia. Esto asegura la máxima transferencia de potencia de los dipolos al receptor. El caso es que la impedancia de la antena varía según la altura a la que esta se encuentre situada sobre el suelo, de modo que situando a los dipolos a una altura de 0.2( se obtiene una impedancia en torno a los 63 ohms lo que implica que un coaxial de 50 ó 75 ohms servirá para nuestros fines (decimos 50 y 75 precisamente ya que estas son las impedancias de los coaxiales que habitualmente se comercializan).


Comentar también que los cables sufren pérdidas, lo que ocasiona que al receptor llegue una señal más débil que la recogida por la antena. Cuanto mayor sea el cable mayor será la atenuación que la señal sufre.


Los cables coaxiales están formados por un conductor central y un aislante exterior, de modo que las señales se transmiten a través del interior del aislante y por el conductor central. Un extremo del dipolo es conectado al conductor central, mientras que el otro se conecta al aislante exterior. En el extremo del coaxial que va a parar al receptor colocaremos un conector que encaja con la entrada del receptor. Este conector puede ser de tipo BNC, UHF o F, siendo los de tipo F los que usamos en nuestra antena.
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Diferentes tipos de conectores. (Flagg)


Un correcto tratamiento de los cables coaxiales junto con una apropiada elección de los conectores es crucial para que la recepción de las señales en el circuito sea adecuada, de no ser así la llegada de las señales será intermitente y débil.


Ya hemos comentado con anterioridad que uno de los parámetros que caracteriza  a un radiotelescopio es su diagrama polar, el cual puede caracterizarse mediante el ancho del haz. El ancho del haz se define como el ángulo entre los dos puntos para los cuales el diagrama polar cae a la mitad de su valor máximo (si está normalizado el valor máximo será la unidad). Una antena bastante direccional tendrá una ancho del orden de dos grados, mientras que si el ancho es de unos 45° podemos decir que la direccionalidad es baja. 
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Esquema del ancho de haz de una antena. (Flagg)


El diagrama polar de una antena de tipo dipolo tiene una forma similar a la de un dónut, encontrándose en dipolo en el eje del mismo y obteniendo la máxima ganancia a todos los ángulos en la perpendicular del dipolo. Ahora bien, el patrón cambia radicalmente si lo colocamos a varias longitudes de onda del suelo ya que la antena no sólo  responde de las señales que le llegan directamente, sino que también capta las que llegan rebotadas del suelo.
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Vistas del diagrama polar de una antena libre tipo dipolo (/2


Si colocamos a 0.2 ( sobre el suelo uno de los dos dipolos que constituyen nuestra antena, el diagrama polar en forma de dónut pasa a tener una máxima ganancia en el cénit mientras que esta es nula para señales procedentes del horizonte. Pero recordemos que la verdadera antena no está constituida por un sólo elemento, sino por dos, de modo que dos dipolos idénticos tendrán el doble de área colectora que uno solo y la intensidad de las señales recibidas será prácticamente el doble.
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Diagrama polar del dipolo horizontal situado a 0.2( del suelo. (Flagg)
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Esquema del conjunto de los dos dipolos que forman nuestra antena, con sus dos posibles configuraciones. (Flagg)


Los dipolos se pueden configurar de dos modos distintos: en fase o en antifase. El diagrama polar también cambia dramáticamente según estén colocados en una configuración o en otra. Si los dipolos están colocados en fase obtenemos un haz directamente sobre nuestras cabezas, es decir, en el cénit, mientras que si la configuración es de antifase obtenemos dos haces, cada uno de los cuales está a una altura de 45° sobre el horizonte.

[image: image102.jpg]



Diagrama polar del dipolo superpuesto sobre las dos posibles configuraciones de nuestra antena. (Flagg)


Estos distintos diagramas polares de la antena pueden ser aprovechados para apuntar, de modo que si hay predicciones para una tormenta joviana cuando el planeta se encuentra bajo en el horizonte o si queremos observar el Sol estando también bajo, usaremos la configuración en antifase. Por el contrario, si Júpiter o el Sol se encuentran en las cercanías del cénit cuando queremos observar, hemos de usar la configuración en fase.
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Diferentes tipos de antena que pueden empleadas para escuchar Júpiter. (Flagg)


11.2. Componentes, construcción y ensamblaje de la antena
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Detalle del montaje de un solo dipolo. (Higgins)


Centrémonos un poco en los componentes del sistema receptor. Estos son alambre, cable coaxial, conectores, aislantes, hilo de nailon, soportes y otros elementos.

-El alambre de cobre es usado para construir los dipolos en si. Ya hemos comentado que la longitud (teórica) de punta a punta de cada elemento es de 0.5(, siendo (=14.925 m, pero esta es teórica, de modo que en una antena real los valores prácticos son menores que los teóricos. Para calcular la longitud práctica de los dipolos (o si queremos verlo de otro modo, la longitud de onda práctica de la radiación que vamos a observar) podemos usar la siguiente expresión...


[image: image105.wmf]n

l

5

.

142

2

=



En la expresión anterior la longitud de onda viene expresada en m, mientras que la frecuencia se expresa en Mhz.
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Planta de la antena con dos dipolos. (Higgins)


Comentar cómo uno de los múltiples motivos que nos mantuvo paseando de ferretería en ferretería fue la búsqueda de un alambre de cobre adecuado para ser trenzado y formar de este modo parte de los dipolos.
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Fotografía que muestra el hilo de cobre usado para la antena y uno de los aisladores.

· Cable coaxial: este cable se usa para transmitir las señales de los dipolos al receptor y debe ser fijado a los dipolos mediante juntas soldadas. Ya hemos comentado cómo los cables coaxiales están constituidos por dos partes: una central conductora la cual está rodeada de un dieléctico aislante. De este modo la señal baja de la antena al circuito con la mínima intensidad perdida.
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Detalle del cable coaxial mostrando el conductor interior  y la malla.

Comentar que la velocidad a la que la señal se propaga por el coaxial depende del tipo de dieléctrico con el que esté construido. En el caso del coaxial que hemos usado el factor de velocidad es del 66%, de modo que las longitudes de los cables que hemos usado tienen en cuenta este factor, es decir, su longitud no puede ser cualquiera.

· Conectores: los conectores que hemos usado son de tipo F y se colocan manualmente en los extremos de cada cable coaxial. Estos conectores son los encargados de encajar entre si los cables que bajan de cada dipolo, así como de encajar el cable coaxial final al receptor.
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Imagen de un conector tipo F (los usados en nuestra antena).

· Aislantes: el fin de estos es el de evitar que las señales recibidas por la antena se vayan a tierra. Son necesarios seis aislantes, uno en el centro de cada dipolo y otro en cada extremo. Los aislantes que usamos en nuestra antena son cilindros de plástico agujereados de manera que seamos capaces de sujetar el alambre de cobre en ellos, y ellos son los encargados de sujetar los dipolos a los mástiles.

· Mástiles: nuestra antena consta de cuatro mástiles encargados de mantener en alto a los dipolos. Elegimos PVC como material más adecuado para su construcción, por lo cual fuimos a una gran superficie donde la gama de material de PVC es prácticamente infinita. Allí nos aprovisionamos de varios tubos de 3 cm de diámetro los cuales cortamos adecuadamente para formar cada uno de los mástiles. El hecho de haber elegido PVC se debe a que este es barato y ligero, de modo que fuimos capaces de serrarlos para obtener los mástiles de la longitud adecuada.

También compramos conectores de PVC para unir las dos secciones en las que cortamos cada mástil (con el fin de facilitar su transporte) y remates de PVC para los extremos.
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Fotografía de los mástiles de PVC de nuestra antena.

· Hilo: la función del hilo de nailon es la de actuar de igual modo que los vientos de una tienda de campaña. Estos hilos evitan que los mástiles se balanceen o pierdan su forma al tensar el hilo de cobre que constituye los dipolos. Este detalle, en apariencia sencillo, es un problema gordo a la hora de montar la antena ya que esta oscila con bastante facilidad.

· Toroides de ferrita: la función de estos elementos es la de restringir el flujo de corriente a lo largo de la parte exterior del cable coaxial. De este modo se obtiene una óptima recepción creando un patrón de antena lo más cercano al ideal.
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En esta figura se pueden ver los toroides de ferrita (cilindros oscuros en la base del coaxial).
Una lista detallada de los componentes usados se presenta en la siguiente tabla:

	15.24 m de alambre de cobre 

	21.336 m de cable coaxial

	4 aislantes de PVC para separar de tierra los dipolos

	2 aislantes de plástico para unir los dos alambres que forman un dipolo

	4 conectores tipo F 

	1 pieza combinadora de potencia (unión de los dos cables procedentes de los dipolos)

	6 Toroides de ferrita

	30.48 m de hilo de nylon

	4 tubos de PVC de 3.048 m para los mástiles

	4 remates de PVC para los tubos que forman los mástiles

	4 juntas de PVC para ensamblar las dos partes de cada mástil.

	4 tornillos 3-4 in.x 3/8 in.

	4 tuercas 3/8  in. 

	4 3/8 in. tuercas con arandelas

	4 3 in. x ¼  in. palometas

	4 ¼ in. tuercas
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Vista de todos los elementos usados para la construcción de la antena.

Las herramientas que hemos necesitado para construir la antena fueron las siguientes: soldador, estaño, tijeras, juego de destornilladores, taladradora, sierras, cinta aislante, etc etc.

 El proceso que hemos seguido para montar la antena es el que comentamos a continuación:

1) Comenzamos cortando cuatro secciones de alambre de cobre de la longitud adecuada, la cual es 3.76 m. Estos alambres harán la función de conductores, es decir, de dipolos. Esta longitud del alambre ya tiene en cuenta que vamos a enrollarlo a unas piezas aislantes en cada extremo las cuales se encargan de separar los hilos de cobre de tierra y de sujetarlos a los mástiles.

2) Cortamos a continuación dos secciones de cable coaxial de longitud (/2, es decir, 4.94 m, y otra de longitud 9.85 m. Las dos primeras secciones de igual longitud serán las encargadas de bajar la señal de cada uno de los dipolos, mientras que la función de la última es la de sumar las dos señales de los cables anteriores.

3) Fijamos los alambres de cobre a las piezas aislantes. En un extremo enrollamos el aislante central, mientras que en el otro enrollamos el aislante que sirve para separar los cables de cobre de tierra y que va a sujetar los dipolos a los mástiles. Esta operación la repetimos con ambos dipolos, de modo que al final comprobamos que la longitud total de la antena, del extremo de un aislante al extremo del otro, es de 7.09 m.

4) Tomamos a continuación los dos cables coaxiales de igual longitud y los pelamos por un extremo, de modo que deshacemos la malla exterior (la separamos del conductor interior) y a continuación la trenzamos. Esta operación la repetimos para un extremo de los dos cables. Una vez hecho esto soldamos la malla exterior a una parte de cada dipolo, mientras que el conductor interior lo soldamos a la otra. Esta  operación la hacemos para cada uno de los dipolos.

5) Para cada dipolo deslizamos los toroides de ferrita por el cable coaxial, asegurándolos mediante cinta aislante para que no se muevan.

6) El paso siguiente es el de ajustar al otro extremo de cada dipolo los conectores de tipo F. Para ello pelamos los extremos de cada coaxial, separando la malla del conductor interior. El conector se enrosca directamente sobre la malla exterior, mientras que el conductor interior se introduce por un orificio que tiene el conector

7) Repetimos la operación en ambos extremos del cable coaxial de mayor longitud, colocando en él dos conectores.

8) Cortamos los cuatro mástiles de 3.05 m a la mitad, de modo que obtenemos 8 secciones de 1.52 m. Esto no es estrictamente necesario, pero de este modo conseguimos que la parte más aparatosa de la antena (los mástiles) sean portátiles.

9) Agujereamos cuatro de las mitades de 1.52 m por un extremo para meter los tornillos con orificios que van a sujetar los dipolos.

10)  Aunque no fue un paso como los anteriores a la hora de construir la antena, es conveniente comentar aquí que encargamos a un taller la realización de cuatro pies para los mástiles. Estos ocupan poco espacio y pesan 4 kg, de modo que realizan convenientemente la labor de sujetar los mástiles pero con la ventaja de ser fácilmente transportables. Cada uno de los pies tiene cuatro agujeros para poder ser atornillados al suelo cuando la antena tenga una ubicación permanente. Esto dará mucha más estabilidad al conjunto.
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Cortando el cable coaxial para instalar el conector.
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La labor del sumador es combinar la señal de los dos dipolos.
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Aspecto que ofrece el coaxial antes de trenzar la malla y soldar a cada uno de los dipolos.
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Para instalar las palometas, tuvimos que taladrar los mástiles.

Una vez hecho todo esto sólo queda ensamblar la antena para poder observar.


Para levantar los dipolos es necesario disponer de una zona llana con unas dimensiones mínimas de 7.6 m x 10.64 m. También es conveniente que el suelo sea de tierra de modo que haya posibilidad de clavar los mástiles que sujetan a los dipolos, o mejor aún sería que los mástiles tuvieran un sitio fijo y unas bases con posibilidad de ser atornilladas al suelo (como es el caso de los pies que hemos conseguido para nuestra antena). También es muy conveniente que el emplazamiento se encuentre situado lejos de torres de alta tensión o de emisoras potentes, ya que el sistema es muy sensible a emisiones de este tipo. Tampoco hemos de pasar por alto superficies que originen reflexiones en las ondas, entorpeciendo de este modo el buen funcionamiento de los dipolos.


Son estas un conjunto de restricciones que condicionan en gran modo el emplazamiento. Nosotros hemos realizado las pruebas en la azotea W de la facultad, donde hay un área lo suficientemente grande como para levantar la antena  en sentido E-W (de este modo si la colocamos en la configuración de antifase uno de los lóbulos se sitúa 45° sobre el horizonte S, permitiendo a la antena trabajar como un instrumento de pasos por el meridiano). Aún así pensamos que este lugar no es el más adecuado ya que ahí se encuentran los mecanismos del aire acondicionado, que no sólo pueden producir reflexiones sino que también pueden originar interferencias.
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Parte de nuestra antena montada en la terraza Oeste.


El lugar ideal pensamos que sería el espacio que se encuentra en la azotea más alta de la facultad, en el espacio que hay entre las dos cúpulas. Allí se puede levantar convenientemente la antena en dirección E-W, se producirían menos reflexiones que en el lugar de las pruebas y no se entorpecería las observaciones que se realizan desde las cúpulas. Del único problema del que no nos podemos librar es de las radioemisiones que se originan en el área urbana de Madrid: el encendido de los coches, teléfonos móviles, ascensores, emisoras de aficionado y un sinfin de interferencias que no hacen más que ensuciar las señales del cielo.


Es debido a todo este conjunto de factores que pensamos desde un principio en hacer portátil al radiotelescopio. Hemos construido los mástiles de modo que ocupen lo mínimo y hemos conseguido unas bases adecuadas para podes montar la antena en el campo. Todo el conjunto se transporta muy fácilmente y sólo pesa unos 10 kg. En resumidas cuentas, podemos llevarnos los dipolos al campo con la misma facilidad con la que nos llevamos un telescopio de aficionado cuando hacemos salidas al campo para observar.


El conjunto de pasos a seguir para “levantar” la antena se describe a continuación. Es conveniente que sean dos las personas a la hora de realizar la labor.

1) Colocamos a la distancia adecuada las secciones inferiores de cada mástil, de modo que estas ya estén acopladas a los pies.

2) Sujetamos los dipolos a las secciones superiores de los mástiles.

3) Cada persona levanta una sección superior (ya con los dipolos enganchados) y se ensamblan sobre las secciones inferiores de los mástiles mediante las piezas de unión de PVC.

4) Se tensa el conjunto y se atan los vientos. Esta parte del proceso era muy delicada en nuestro caso ya que no teníamos dónde atornillar las bases al suelo. El caso es que el conjunto oscilaba bastante lo que no es conveniente.

5) Conectamos los dos cables coaxiales a la pieza de unión y a esta conectamos también el cable que lleva la señal finalmente al receptor. Con todo esto ya está montada la antena y sólo queda tirar los cables necesarios para la alimentación del receptor y los cables que llevan las señales recibidas al ordenador.

[image: image118.jpg]



Levantando uno de los mástiles de la antena en el campo.
Comentar que todos estos pasos hay que llevarlos a cabo con cuidado de que las soldaduras que unen los cables coaxiales a los dipolos no se rompan. Esto es así ya que las partes soldadas son delidadas a los movimientos bruscos y al propio peso del cable coaxial que tienen que soportar. Lo sabemos por experiencia ya que un día montamos la antena y al comenzar las observaciones nos dimos cuenta de que la intensidad era menor que otros días. Al revisar el montaje caímos en la cuenta de que se había soltado una de las soldaduras o dicho de otro modo, sólo estaba trabajando uno de los dos dipolos.

Levantar la antena es una labor que requiere de cierta práctica. Las primeras veces que la montamos empleamos alrededor de 40 minutos para ello. Bien es verdad que montarla en la azotea oeste de la facultad es una odisea ya que no hay sitios adecuados para atar los vientos ni espacio suficiente para montarla holgadamente. Aun así al final alcanzamos bastante práctica a la hora de montarla y las últimas veces tardamos unos 20 –25 minutos. Eso sí, comentar que si nos la llevamos al campo es conveniente levantarla cuando aún es de día ya que con la oscuridad y en el medio del campo se complican mucho las cosas, como el día que la llevamos al observatorio de Yebes en Guadalajara.
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Nuestra antena una vez montada. Se puede apreciar la precariedad de los vientos que sujetan los mástiles. En primer plano, el receptor.

12. Software para la recepción y análisis de los datos

12.1. Preliminares

Uno de los problemas que más claramente se nos presentaron durante las pruebas que hicimos en el curso 1999-2000 fue cómo mantener un registro de la señal. Originalmente, pensamos en un registrador de plumilla, ya que el departamento tenía dos que no se usaban. La idea era transformar la señal alterna que obteníamos a la salida de nuestro primer circuito a una señal de corriente continua. Para ello, diseñamos un simple circuito rectificador como el de la siguiente figura.
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Ejemplo de circuito rectificador de media onda montado a la salida de un dipolo similar al nuestro. El diodo  1K60 no puede encontrarse en España. (Mae)


Sin embargo, no resultó ser muy viable, pues no es fácil encontrar diodos que trabajen bien a esa frecuencia, por lo que fue imposible construirlo. De hecho, esta fue una de las principales razones para buscar otros diseños. ¿Para qué nos servía el radiotelescopio si éramos incapaces de mantener un registro de la señal? Como se comenta en otro apartado, el registro a través del osciloscopio mostró ser totalmente inviable, ya que requería el cien por cien de atención mientras funcionara el dispositivo y resultaba un método bastante subjetivo. Más de una vez comentamos que nos sentíamos como Grote Reber cuando no tenía dinero para comprar  un registrador.


El proyecto Radio Jove nos ofrecía en cambio lo que desde un primer momento nos pareció la mejor solución. La salida del receptor era en forma de señal  de audio, lo que permitía no sólo escucharla con unos auriculares o altavoces, sino también tratarla con un ordenador. La señal alterna baja de la antena y entra en el receptor. Allí es filtrada, amplificada, tratada y convertida a una señal de audio. Una de las salidas del receptor nos permite escuchar la señal a través de los altavoces y familiarizarnos así con las interferencias más habituales. La otra salida la metíamos en un ordenador empleando una tarjeta de sonido estándar. De esta forma se pueden grabar los sonidos de las tormentas de cualquier tipo e incluso se pueden manipular los registros.


Pero la manipulación de los registros a través de los programas estándar de tratamiento de sonidos no era nada fácil, porque además requieren cantidades bastante grandes de memoria para los registros tan largos que se utilizan normalmente con un radiotelescopio. La solución a este problema fue el software Jove Chart, desarrollado por Ron Parise, un astronauta de la NASA. JoveChart permite a los observadores ver un registro gráfico de la señal que recibe el radiotelescopio. Sólo es necesario un PC con Windows 95 o 98. JoveChart produce un registro de la intensidad en el tiempo en la pantalla del ordenador. También genera un archivo de datos que contiene toda la información; para ello lo que hace es crear un archivo de texto, por lo que se reduce mucho la cantidad de memoria requerida par almacenar los archivos.


Una vez se ha realizado el registro de la señal, existe otro programa desarrollado para poder analizar los datos. Este programa fue también desarrollado por Ron Parise y se llama JoveChartEditor. Con este programa podemos leer y manipular los registros del Jove Chart para poder estudiar la diferentes tormentas y sucesos que detectemos con nuestro radiotelescopio. Par realizar anotaciones sobre el registro, lo mejor será capturar la pantalla y manipularla después con un programa de dibujo estándar como puede ser el Paint.


Para facilitar aún más las cosas, Jim Sky (http://www.radiosky.com) desarrolló un programa para satisfacer las necesidades de predicción de tormentas de un observador de Júpiter. El programa no sólo sirve para eso, sino que, al darnos una representación de los lóbulos de nuestra antena sobre el cielo, nos permite saber qué estamos escuchando en cada momento. Este programa se podrá correr en un PC con Windows 95 o 98 o incluso en un Mac que esté usando el simulador de PC Virtual PC.


Todavía existe un cuarto programa: JoveSpec. Este programa permite realizar espectros en radio de la señal de Júpiter, aunque es de esperar que pueda también aplicarse a cualquier otra radiofuente. Nosotros no hemos podido utilizar aún este software  y por tanto no sabemos gran cosa sobre él. Sin embargo, podrá encontrarse información detallada tanto sobre él como sobre los otros programas en las páginas web que indicamos al final del trabajo.


A continuación presentamos un pequeño manual de instrucciones que está pensado para ser repartido con los guiones de prácticas de iniciación a la radioastronomía. Es un manual muy sencillo para el manejo de los tres programas de los que hemos hablado que permiten trabajar rápidamente con ellos. Para realizar medidas avanzadas con ellos será necesario recurrir a las referencias.

NOTA: En el momento de entregar este trabajo, Jim Sky anunciaba la preparación de un software llamado Radio-SkyPipe, cuyo objetivo era distribuir registros en tiempo real a través de Internet. Aunque nosotros hemos realizado nuestro programa de prácticas sin tenerlo en cuenta para el año que viene puede ser interesante estar al tanto de este programa en la página http://www.radiosky.com

12.2. Radio Jove Software: Manual de instrucciones


 Para el tratamiento de la señal recibida por el radiotelescopio de la Facultad, se han desarrollado varios programas que nos serán de gran ayuda. Las páginas que tenéis a continuación pretenden ser una introducción a ellos. Sin embargo, lo mejor para familiarizarse con un programa es “enredar” con él y probar todas las funciones que aparecen en pantalla. El manejo de todos los programas es muy sencillo, pero para cualquier duda que os surja no dudéis en hablar con el profesor de prácticas.

12.2.1. RadioJupiterPro


Predecir las tormentas de Júpiter no es nada sencillo y este programa fue desarrollado para ello. En la siguiente figura puedes ver el aspecto que tiene la pantalla en la que se inicia el programa.


RadioJupiterPro posee unas funciones de Setup que permiten indicarla coordenadas del observador a través de un mapamundi. En principio, estarán ya situadas adecuadamente en Madrid, pero se recomienda vivamente probar a cambiar a otras ciudades del mundo. También se puede manipular la función del tiempo, que depende bastante de la exactitud del reloj del ordenador, por lo que si utilizas el software desde tu casa, puede ser una buen idea utilizar alguno de los programas de sincronización que se puede encontrar en la Red.
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A parte de esas funciones sencillas, RadioJupiter Pro incluye seis funciones fundamentales para el desarrollo de las prácticas.

Jupiter Radio Noise Storm Predictions

Se pueden realizar predicciones de tormentas para cualquier fecha. La pantalla muestra la predicción de tormentas en 24 horas tanto relacionadas con Io como no. También se presenta el tiempo local y el GMT para cada una de ellas. El fondo coloreado muestra cuándo Júpiter se encuentra por encima del horizonte, mientras que una estrecha banda de color en la parte inferior se refiere a la visibilidad del Sol. También se puede hacer usan predicción mensual. Aunque parezca una función muy sencilla, debemos recordar que realiza el complicado trabajo de transformar las tablas de predicción de la Universidad de Florida a nuestro lugar y fecha.
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Ephemeris


Los datos de efemérides incluyen el CML y la posición de Io, así como el acimut y la elevación de Júpiter y el Sol. Esta tabla se realiza para el intervalo de tiempo que se solicite.
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Yearly Visibility Schedule


Esta pantalla es la mejor para organizar las observaciones a largo plazo. Usando el diagrama que se presenta es fácil ver cuándo está Júpiter por encima del horizonte y el Sol por debajo, pudiendo así elegir los mejores momentos del año para las observaciones. Los diagramas de visibilidad son calculados usando la latitud del observador, por lo que son exactos para cualquier localización.
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Jupiter Altitude vs Azimuuth Display


La representación de la altura frente a al acimut presenta tanto a Júpiter como al sol moviéndose de un horizonte a otro a través del cielo. La trayectoria tienen marcas temporales para cada hora. Los iconos se  mueven a lo largo de ella según avanza el tiempo, mostrando la progresión de los valores de altura y acimut. Esta información es fundamental si se pretende utilizar una antena que realice seguimientos.
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Sky Map


El mapa del cielo muestra una vista del cielo centrado en la localización del observador. LA proyección es la que se podría ver si te tumbaras en el suelo boca arriba. El centro del diagrama es el cénit y el círculo exterior representa el horizonte. Se dan círculos de elevación para 30º y 60º. Puedes elegir mostrar Júpiter, el Sol o ambos en el mapa. Según avanza el tiempo, los iconos de Júpiter y el Sol se mueven a través del cielo. Otra opción te permite ver la estructura de los haces de la antena. El diagrama de los haces de la antena muestra la zona del cielo hacia la que está apuntando la antena; específicamente, los contornos muestran una ganancia de –3dB.

Existen cuatro configuraciones diferentes de la antena:

· Dipolos en la dirección Este-Oeste:

En fase.

En anti-fase.

· Dipolos en la dirección Norte-Sur:

En fase.

En antifase.


Esta vista es particularmente interesante para seleccionar la mejor configuración de la antena para nuestros propósitos. Asegúrate siempre de que la antena está utilizando en todo momento la configuración que tú crees que es.
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CML-IO Plane


La figura del plano CML-Io es una representación dinámica de cómo se mueve Júpiter por dicho plano. Se muestra también la localización de las fuentes, por lo que lo único que te interesa de esta pantalla es cuándo pueden tener lugar las tormentas y cuánto van a durar. Ojo, esto sólo representa una posibilidad de que la tormenta vaya a tener lugar, no proporciona una fiabilidad total. Una línea muestra el avance durante 48 horas del planeta con marcas cada hora, lo que suponen casi cinco rotaciones del planeta.


RadioJupiterPro es fundamental para planificar las observaciones de Júpiter. Las representaciones dinámicas no sólo son útiles sino que proporcionan bastante entretenimiento cuando se supervisa el funcionamiento del dispositivo.
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12.2.2. JoveChart


Esta es la herramienta que se utiliza para registrar la señal de radio que nos llega desde la antena. Ten en cuenta que sólo podrás modificar el registro a través del editor, no utilizando este programa. Puede ser interesante para observar en tiempo real cómo va llegando la señal, y es también imprescindible para modificar la resolución temporal y otras cosas que se solicitan en las prácticas. Las principales funciones son las siguientes:

Chart Speed

Se pueden utilizar 6, 12, 30, 60 o 120 segundos por división. La longitud del registro visible en la pantalla puede cambiarse desde 1 a 20 minutos. Este aspecto no es importante para la resolución, ya que sólo se refiere a la visualización de la señal, pero puide ser importante par ver las tormentas completas.

Sample Size
Esta es la función que controla la resolución temporal del radiotelescopio. Debe elegirse entre 10, 20, 50 o 100 milisegundos. Se representa un dato en la pantalla cada intervalo de tiempo escogido. El valor del punto representa la intensidad de la señal en ese momento.

Vertical Scale

Elegir entre 2, 4 u 8. Este control determina el rango se niveles de intensidad que pueden ser representados. Estos valores no son voltajes, sino sólo intensidades relativas. Ten en cuenta la previsible intensidad de la señal que vas a registrar para elegir entre unos valores u otros.

Vertical Position


Ajusta la posición vertical del muestreo.

Comenzando el registro

Para comenzar a tomar datos hay que hacer lo que se llama un log. Para ello, ve al menú Options y allí escoge Log-In. Inmediatamente te pedirá que indiques dónde debe grabar los datos y el nombre el archivo de texto en el que lo hará. Antes de empezar a registrar puede ser buena idea tomar la señal durante unos minutos para ver si nuestra elección de los controles JoveChart ha sido la adecuada o deben modificarse.

NOTA: Puede ser buena idea manipular el control de volumen de Windows para no tener señales demasiado fuertes ni demasiado débiles. Hay que tener en cuenta que esto determinará el volumen de la señal de entrada en los programas que trabajen con ella.
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12.2.3. JoveChart Editor

Este programa lee los ficheros (.log) que han sido registrados originalmente por JoveChart. Usando el Editor, es posible ver un registro de JoveChart en toda su extensión. Todo él está disponible instantáneamente en la pantalla. Se puede situar una caja de zoom sobre cualquier parte de interés y se amplificará un segmento de los datos. El registro también puede ser llevado hacia delante y hacia atrás y movido en la vertical, según nos interese.


La presencia del Editor no quita que importancia a la necesidad de llevar un buen registro del observador para ir anotando todas las incidencias que puedan haber tenido lugar durante el registro. También es una buen idea hacer al final una captura de pantalla para añadir las anotaciones a la figura mediante un programa de dibujo como el Paint.
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13. Observaciones con el radiotelescopio
13.1. Resultados obtenidos

A continuación vamos a presentar las observaciones que hemos podido realizar tras el montaje de nuestro radiotelescopio. Es importante decir aquí que los resultados que hemos obtenido no pretenden ser definitivos, se limitan a ser las primeras pruebas con la antena. Hemos de tomar con cautela cualquier tipo de conclusión hasta estar bien familiarizados con el funcionamiento del dispositivo experimental.

Realmente, no creíamos que nos diera tiempo a realizar observación alguna. Nuestro objetivo principal al iniciarlas fue el de intentar determinar las posibles fuentes de ruido y la calidad potencial de futuras observaciones.

Sin embargo, desde un primer momento pensamos en el Sol como el mejor candidato para ser detectado con la antena puesto que la época del año nos impedía realizar observaciones del planeta Júpiter (éste se aproximaba a su conjunción cuando acabamos de construir el radiotelescopio). Además era imposible predecir si seríamos capaces de detectar el paso del centro galáctico sin saber cuál era el nivel de base de ruido de las interferencias locales.

 Para verificar las posibles detecciones de actividad solar recurrimos a la página web del NOAA (National Oceanic & Atmospheric Administration). La mayoría de los datos radio proporcionados al SEC (Space Environment Centre) vienen de la fuerza aérea americana, que posee radioobservatorios solares en Massachussets, Hawai, Australia e Italia. Estas estaciones reciben señales a las siguientes frecuencias: 245, 410, 610, 1415, 2695, 4995, 8800 MHz. Además de mantener un espectrógrafo que cubre las frecuencias comprendidas entre 25 y 180 MHz. Las observaciones son actualizadas cada 30 minutos. La dirección web es gopher://sec.noaa.gov:70/11/indices/events. 

Después de haber tratado de analizar los datos nos quedamos, sinceramente, con una sensación de no haber llegado a completar las observaciones necesarias para extraer conclusiones definitivas, aunque nos sentimos ilusionados sobre las posibilidades que la antena abre para un futuro. 

En cualquier caso, el trabajo realizado en esta dirección ha sido suficiente para poner de manifiesto el correcto funcionamiento de la antena, que era el verdadero fin del trabajo que nos propusimos.

En las siguientes páginas presentaremos los registros que obtuvimos  cada día de funcionamiento con sus respectivos comentarios, y al final trataremos de obtener algunas conclusiones generales (que, repetimos, deben tomarse con precaución). En todos ellos se utiliza la configuración con los dos dipolos en fase, lo que nos da un solo lóbulo apuntando al cenit. La hora que aparece en los gráficos siguientes va en tiempo local.

10 de Mayo de 2001
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Este es el primero de los registros que tomamos con la antena. Fue realizado con la intención de captar el ruido radio de la galaxia de modo análogo a lo que puede hacerse con una radio ordinaria cuando no sintonizamos emisoras.


Lo incluimos por su valor sentimental más que por la ciencia que se extrae de él.

11 de Mayo de 2001


Este día realizamos varios registros. El método que empleamos es el mismo que el usado en días sucesivos: dividimos las observaciones en períodos más cortos para evitar que los ficheros fueran excesivamente grandes. Además este primer día realizamos varios cambios en la resolución con objetivo de familiarizarnos con el software.
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En esta primera pantalla observamos cómo de día el contínuo es bastante picudo, lo cual se debe sin duda a la alta excitación que presenta la ionosfera, que refleja las emisiones terrestres. Los picos estrechos que sobresalen por encima y por debajo del nivel de base, creemos que se deben al funcionamiento de los ascensores de la Facultad.


El aumento de actividad que se observa al finalizar el registro es debido a que manipulamos la conexión antena-receptor.
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En el segundo corte tenemos el Sol de lleno en el lóbulo de la antena, lo que se traduce en un altísimo nivel de ruido solapado al nivel de base. La señal alrededor de las 13:35 (hora local) nos pareció sospechosa de actividad solar, pero no encontramos confirmación para ella tras consultar en la página del NOAA.
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En el tercero de los registros vemos cómo claramente aparece una interferencia que nos es sino una emisora de onda corta que pudimos escuchar durante más de media hora. Esta no sería la última de las emisoras extranjeras de las que pudimos disfrutar con nuestras observaciones.

14 de Mayo de 2001
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En esta imagen el panorama se muestra muy tranquilo, pero tras comprobar cómo habíamos montado la antena, descubrimos que la configuración era de antifase, la cual deja el Sol fuera de los lóbulos. La actividad registrada al principio se corresponde con el calentamiento del receptor, que no alcanza el punto óptimo de funcionamiento hasta transcurridos unos minutos.

17 de Mayo de 2001
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Desde el punto de vista del radioastrónomo este registro fue un desastre, pero desde el de un radioaficionado fue muy completo: detectamos una emisora con música de piano. Nos consolamos pensando que todo esto no son más que detecciones indirectas del Sol ya que él es el último responsable de que las ondas radio hayan podido alcanzarnos. Por otro lado, también nos tranquiliza ya que el detectar emisoras corrobora el funcionamiento de la antena.

 
Al principio del registro encontramos un candidato con la forma característica de lo que se supone que tendríamos que ver, desgraciadamente tampoco hubo confirmación por parte de la página de NOAA.

22 de Mayo de 2001

Tras estas medidas aisladas en las que pretendíamos detectar el tránsito del Sol por el meridiano, nos animamos a conectar la antena durante un día completo, lo que suponía pasar 24 horas en la Facultad para vigilar que no ocurriera nada con el receptor ni con la antena (era esta una época en la que el peligro de tormentas era alto). 

Esto nos permitió observar la variación de las fuentes de ruido, lo que influirá poderosamente en las observaciones que se hagan el próximo año. 
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A estas alturas es fácil de identificar el tránsito solar. Seguimos sin encontrar un verdadero sospechoso en los registros.
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Este es uno de los registros más interesantes. Entre las 20:00 y las 21:00 de la noche observamos un potente ruido correspondiente con una emisora que fuimos capaces de identificar: “Radio Canada International”, que opera en el entorno de los 20 MHz.


Tardamos bastante tiempo en darnos cuenta de un detalle importante. Hasta el momento pensábamos que la única forma de registrar actividad radio procedente del Sol era observando aumentos en la intensidad, sin embargo, releyendo el artículo de Koitiro Mae que aparece en las referencias, nos dimos cuenta de que existe otro método por el que el Sol puede detectarse cuando se encuentra fuera de los lóbulos de la antena. De momento no podemos ofrecer una fiabilidad del cien por cien, pero nosotros estamos bastante seguros de lo que hemos observado.


Sobre la siguiente figura podemos explicar este segundo método de detección del Sol.
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Correlación del registro de Koitiro Mae a 29.98 MHz con una antena dipolar y las señal en microondas registrada por el radio observatorio de Tokoyawa.


En la figura anterior se aprecia cómo una tormenta solar ocasiona un aumento en la opacidad de la ionosfera, lo que se traduce en que ésta impide el paso de la radiación de la galaxia, que constituye el nivel de base. Este método de detección sólo puede llevarse a cabo con el Sol fuera de los lóbulos, puesto que de modo contrario dominaría la emisión solar sobre la disminución del ruido base galáctico.


Todo esto nos llevó a analizar en detalle los descensos observados en dos posiciones diferentes: entre las 16:30 y 17:00, y alrededor de las 18:10. La primera bajada resultó ser un conjunto de picos individuales sin relación alguna con lo explicado anteriormente; sin embargo, la segunda merece un análisis más detallado. Veamos un registro ampliado:
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En este caso confirmamos que la disminución corresponde a todo el nivel base. Situamos la hora de comienzo a las 18:12, lo que se corresponde a las 16:12 TU. Cuando acudimos a la página del NOAA para realizar la comprobación, encontramos que esta vez sí hubo una tormenta solar a las 16:12, detectada entre 25 y 50 MHz. En cualquier caso, no excluimos otras explicaciones para este suceso.
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En este tercer gráfico se aprecia cómo la señal empieza a ser menos picuda, tendiendo a un relieve más suave. Los electrones de la ionosfera se han recombinado, lo que le proporciona una mayor transparencia. 


Uno de los objetivos que nos habíamos propuestos al tener en funcionamiento la antena un día entero, era el de comprobar si el tránsito del centro galáctico causaba un aumento de la intensidad medida (tal y como hicimos el año anterior).
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En la imagen anterior salta a la vista la tranquilidad que presenta la señal recibida durante la noche, lo que resulta muy interesante de cara a realizar observaciones nocturnas de Júpiter, ya que las señales procedentes del planeta no se verían enmascaradas por el ruido.


En la configuración en la que estábamos trabajando, el lóbulo podría detectar únicamente el paso del Cisne. Esto fue una pena, ya que las emisiones más intensas provienen de la dirección de Sagitario, pero nuestra antena no es capaz de apuntar tan cerca del horizonte. 
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Aunque aparentemente ha habido cambios en la señal, hay que notar el cambio de escala, si bien puede ser que el registro sea algo más picudo. 


La región del Cisne se encontraba dentro del lóbulo hacia las cinco de la mañana (hora local). No es evidente ningún aumento hacia esa hora. Pensamos que el experimento correcto podría ser utilizando un único dipolo ya que su diagrama polar permite observar todo el meridiano.
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Al empezar el día vuelven las interferencias a nuestro receptor. Fue curioso observar este “radio-amanecer” que avanzaba paralelamente al aumento de luz. Volvimos a obtener registros similares a los de otros días.
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Esta es la última figura del día, con la que se acaban también nuestras pruebas con la antena (si exceptuamos el intento fallido en Yebes). De nuevo tenemos al Sol de lleno en el lóbulo de la antena, lo que salta a la vista sólo con echar un vistazo.


Habría sido conveniente poder realizar más registros, pero pensamos que con los que hemos presentado hasta ahora pueden obtenerse ya algunas conclusiones que nos alertan sobre las dificultades pero que también apuntan buenos detalles para las observaciones futuras.

13.2. Conclusiones
· La antena funciona correctamente. Podemos asegurarlo en base a la recepción de emisoras de onda corta. En todo caso podría haber una cierta desviación de la frecuencia nominal del LO, pero esto no nos parece ni demasiado probable ni demasiado importante.

· El paso del Sol significa un aumento del ruido terrestre. Salta a la vista tras analizar las figuras anteriores. Podría pensarse que este hecho puede dificultar la detección de las tormentas solares como fenómenos de emisión, pero pensamos que la intensidad de una tormenta es suficientemente grande como para imponerse sobre el resto de fuentes. En cualquier caso existen filtros que pueden ayudarnos a solucionar este problema.

· La señal durante la noche es plana. Esto nos asegurará una correcta detección de las ondas de radio procedentes de Júpiter, lo que, a fin de cuentas, es el objetivo para el que se diseñó la antena. Varias veces lamentamos que justo al terminar de construirla, Júpiter se escapara de nuestro alcance.
· Son posibles detecciones del Sol en forma de disminuciones de intensidad. Es éste un método que no estaba planificado en un principio, pero que nos resulta prometedor. Con más tiempo de trabajo podríamos tal vez haber encontrado más ejemplos que nos ilustraran definitivamente este proceso.
· Puede haber un incremento en la intensidad del nivel de base durante la noche. No estamos del todo seguros y es evidente que son necesarias más observaciones, pero creemos ver un ligero aumento en los registros de 24 horas seguidas. Esto se debería a dos factores complementarios:
1. La opacidad de la ionosfera disminuye, lo que permite que nos llegue más radiación procedente del plano galáctico.
2. En estas fechas, el Cisne culmina algo antes del amanecer, lo que nos hace llegar en ese momento un máximo de intensidad ya que esta constelación se encuentra en el plano galáctico.
Finalmente, se podría determinar la importancia relativa de estos factores estudiando este aumento de la señal en diferentes épocas del año.
Parte IV

La realización de los anteriores apartados nos hizo pensar en gran cantidad de posibles continuaciones de nuestro trabajo. Nos ha parecido buena idea incluirlas en este bloque.


En el primer capítulo presentamos un primer borrador de las prácticas. Faltan muchos aspectos por limar, pero las ideas principales se encuentran recogidas en él. La idea fundamental es emplear Internet para que los alumnos puedan realizar las observaciones. Además, se pretende que los alumnos se familiaricen con la dinámica de presentar solicitudes de tiempo a los observatorios.


Finalmente, el último capítulo es una recopilación de las mejores ideas para prolongar el trabajo en múltiples direcciones. Seguramente no podrán realizarse todas ellas, pero por lo menos quien esté interesado en seguir trabajando con la antena, tendrá dónde elegir.

14. Continuación del proyecto

Es evidente que aún queda mucho por avanzar en este proyecto de iniciación a la radioastronomía. Nosotros sólo hemos dado unos primeros pasos al haber localizado fuentes de información y proyectos interesantes, de cada uno de los cuales pueden tomarse ideas para ampliar lo que hemos hecho a lo largo de estos dos años.


Creemos que de ahora en adelante el camino será más sencillo pues hemos dejado algo sobre lo que trabajar, pero está claro que todo lo que hemos realizado necesita ser repasado y mejorado convenientemente.


Pensamos que es fundamental que sea propuesto un nuevo trabajo académicamente dirigido para un mínimo de dos personas durante el curso 2001- 2002. Con ello podrían tenerse operativas para el segundo cuatrimestre las prácticas que hemos propuesto. Hagamos un repaso a ciertos puntos que debería tenerse en cuenta:

· Calibrado del dispositivo instrumental:

Aunque como hemos explicado el receptor de radio se encuentra sintonizado, es muy posible que tras pasar cierto tiempo sin ser utilizado haya que volver a realizar el proceso de sintonización detallado. Además sería interesante comprobar el correcto funcionamiento del LO (oscilador local) del que no estamos completamente seguros.


Tras todo ello podría sellarse convenientemente la caja que contiene el receptor.

· Montaje definitivo de la estructura de la antena:

Es estrictamente necesario realizar un correcto acabado de la antena. Creemos que lo mejor sería atornillar las bases metálicas en alguna superficie pesada que se encuentre en la terraza. Los puntos en los que se atornillen los pies deben situarse a la distancia adecuada. De esta manera podrían dejarse fijos durante los largos períodos de tiempo requeridos para la realización de las prácticas propuestas, recogerla cuando no fuera a ser utilizada o ser transportada a otro lugar donde se deseen hacer las observaciones.


Además podría colocarse unos tensores donde fijar los vientos de forma que fuera más rápido el montaje.


Comentar también cómo en el caso de que el emplazamiento fuera a ser definitivo, los tubos de PVC podrían sustituirse por mástiles de otro material, que aunque fuera más pesado, le diera mayor resistencia al conjunto. Los mástiles de PVC podrían usarse para realizar observaciones en salidas con el radiotelescopio.

· Emplazamiento definitivo del radiotelescopio:

Como ya hemos comentado en el apartado que trata acerca de la estructura de la antena, es conveniente encontrar una ubicación definitiva dónde levantar la antena. Este año hemos hecho pruebas en la terraza oeste, pero no nos parece el lugar más idóneo debido al poco espacio disponible y la multitud de superficies reflectoras que hay. Pensamos que el lugar más conveniente es el espacio que se encuentra en la azotea más alta de la facultad, tras las cúpulas, ya que hay más espacio, no hay superficies reflectantes y el dispositivo no entorpecería las observaciones que se realicen desde los telescopios. Es necesario discutir este asunto cuidadosamente ya que no sirve de nada un buen radiotelescopio si no es situado en un lugar adecuado.
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Azotea Oeste. Lugar en el que hemos realizado las pruebas con la antena. Se aprecia la falta de espacio y la presencia de superficies que pueden perturbar la señal.
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Pensamos que el espacio entre las cúpulas es el lugar idóneo para el radiotelescopio de la Facultad.

· Preparación de la información para realizar las prácticas:

Un aspecto sobre el que aún no hemos empezado a trabajar es la utilización de Internet a la hora de realizar las prácticas. Esto puede traer algún problema por lo que sería conveniente que una persona trabajara en ello convenientemente. 

El problema a resolver es el de hacer aparecer los datos tomados por la antena en la página del departamento en tiempo real, así como conseguir que los alumnos pudieran utilizar el software sin tener que descargarlo en su ordenados.

Esto no sólo podría servir para realizar las prácticas, sino que además sería una buena forma de llevar a la gente las actividades más sencillas que pueden hacerse en el campo de la radioastronomía. Esta nos parece una tarea divulgativa que podría acercar la astrofísica a un gran número de personas.

· Monitorización de la contaminación radio:

Para realizar experiencias más avanzadas es necesario conocer perfectamente cuáles son las interferencias y ruidos más habituales en nuestro entorno. Esto viene a ser algo así como determinar las constantes fotométricas de un observatorio óptico. 

El proceso consistiría en hacer operar la antena durante períodos de 24 horas para determinar cómo varía las condiciones de escucha del día a la noche. Para ello relacionaríamos los niveles de ruido con el número de estaciones de radio detectadas, con la hora del día y con la posición del Sol. Esto ha sido un poco lo que nosotros hemos intentado hacer las veces que montamos la antena.

· Grupo de seguimiento de las fuentes de radio:

Existe una red de observadores en todo el mundo que mantiene un base de datos sobre la actividad en radio de Júpiter. Este seguimiento amateur ha sido fundamental para el estudio profesional de las fuentes radio de este planeta. Sería muy interesante que la facultad colaborara en este proyecto donde además podría acceder a un campo de investigación puntero.

Algo similar podría ser llevado a cabo con el Sol, coordinando las observaciones con otros grupos y comparando la forma e intensidad de los estallidos en radio que sean detectados independientemente por varios grupos.


Aunque lo propuesto hasta el momento es suficiente como para ocupar más de un año de trabajo, no podemos dejar de proponer los siguientes proyectos avanzados:

· Análisis del registro en radio de Júpiter:

Una vez que se disponga de varios meses de registro, podría ser desarrollado un método para medir la duración y estructura de los L-burst individuales. Sería interesante determinar si el carácter de los estallidos jovianos cambia según Júpiter se acerca al Sol en el cielo. Puede estudiarse si la estructura de un L-burst es característica de la fuente o cambia al atravesar la corona solar. Esto podría ser desarrollado mediante observaciones crepusculares, eso sí, bastante complejas de realizar.

· Medición de la intensidad absoluta de los estallidos de radio:

Utilizando una fuente de ruido calibrada que puede conseguirse en establecimientos especializados, es posible hacer medidas de la intensidad absoluta que recibimos. Con unas pocas hipótesis podría incluso calcularse la potencia total emitida por el planeta Júpiter.

· Construcción de un segundo radiotelescopio:

Repitiendo el proceso de construcción, podríamos disponer dos receptores de forma que podríamos medir la diferencia en los tiempo de llegada de los S-burst en dos frecuencias separadas en unos 300 KHz. Para realizar este experimento es necesario medir diferencias de tiempo del orden de una centésima de segundo. Esto demostraría un arrastre en frecuencias de los S-burst.

Se debería utilizar un osciloscopio de dos entradas (al haber transformado la señal a frecuencias de audio, se elimina el problema que tuvimos nosotros con el primer dipolo).

La tasa de arrastre de los S-burst es una medida de cómo los electrones rápidos están viajando a lo largo de las líneas de campo magnético de Júpiter.

· Estudio de la polarización de las señales:

Debería utilizarse un polarímetro, que es aproximadamente del tamaño de la antena y necesitaríamos también dos receptores como el que tenemos. Con estos ingredientes se puede determinar la polarización dominante de las señales radio, información que resulta relevante para entender el papel de los campos magnéticos en la generación de la mayoría de estas emisiones.

· Sustitución de la antena por otros diseños:

No resulta mucho más complicada la construcción de otras antenas como pueden ser las de tipo Yagi, de hélice, etc. Se podrían utilizar antenas con mayor directividad que incluso nos dieran información de la polarización por admitir sólo ondas polarizadas en un sentido.

Algunos radioastrónomos aficionados, trabajando con equipos parecidos al nuestro, han conseguido realizar mapeados de la Vía Láctea, por lo que no vemos ningún problema en llevar este proyecto a cabo desde la facultad.
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Radiomapa de la Galaxia realizado con una antena Yagi a 29.98 MHz. (Mae)

Estos son los proyectos que a nosotros nos han parecido más interesantes, pero estamos seguros de que quienes continúen nuestro trabajo tendrán otras ideas igualmente interesantes.

Nos parece que la radioastronomía es un campo desaprovechado desde el punto de vista aficionado y para investigaciones sencillas. Sabemos además que a muchos de nuestros compañeros también les parece un tema apasionante sobre el que les gustaría saber más.

15. Prácticas de introducción a la radioastronomía

El objetivo de estas prácticas es el de familiarizarse con las técnicas más elementales de la radioastronomía. Además de ello, se podrán adquirir conocimientos acerca de algunas de las radiofuentes más intensas que se pueden detectar desde la Tierra en las frecuencias de operación de la antena. 

Aunque todavía no se encuentra desarrollado, proponemos un método de prácticas on – line tal que se puedan consultar en la página web del departamento  las observaciones de la antena en tiempo real. 

El método on – line se basa en el funcionamiento continuo de la antena durante el tiempo estimado para la correcta realización de las prácticas (de una a dos semanas). Cada día se empezaría un registro nuevo de manera que podrían analizarse siempre los resultados del día anterior con el software adecuado, mientras se puede visualizar la señal recibida en ese mismo instante.

Con el fin de no producir demasiada información, la resolución temporal sería, en principio, la mínima. Para la primera de las prácticas, los distintos grupos deberían en primer lugar de familiarizarse con estos registros y posteriormente solicitar el tiempo y la resolución adecuadas para sus objetivos. Los profesores de prácticas juzgarían cuáles de las solicitudes serían llevadas adelante pudiendo darse el caso de que se compartan los datos obtenidos en determinadas circunstancias. En los guiones de prácticas profundizaremos más acerca de ello.

Cada grupo de prácticas debería tener un mínimo de una observación por lo que se daría prioridad a los grupos a los que aún no se les ha concedido tiempo. Con lo obtenido tras el período durante el cual se realizan observaciones, los datos deberán ser analizados y se deberán responder a las cuestiones planteadas. 


Con los guiones de prácticas debería entregarse también el manual para el software que hemos redactado.

15.1. Práctica I: Emisiones decamétricas de Júpiter
1. Introducción teórica

Las emisiones en longitudes de onda decamétricas, es decir, del orden de

decenas de metros, procedentes del planeta Júpiter, lo convierten en la segunda radiofuente más intensa del cielo tras el Sol. Desgraciadamente, la dificultad de predecir estos sucesos y su irregularidad retrasaron en más de 25 años su descubrimiento, dado que es muy posible que el propio Jansky registrara sus emisiones y no fuera capaz de identificarlas.

 El origen de esta radiación es de tipo sincrotrónico, es decir, el mecanismo de emisión es el de partículas cargadas acelerándose en un campo magnético. El campo magnético de Júpiter se extiende más allá de la órbita de Saturno, siendo el más intenso de todos los planetas. Una vez conocida la existencia de un campo magnético joviano, permaneció de forma desconocida durante cierto tiempo cuál era la procedencia de las partículas cargadas. Finalmente se supo que la intensa actividad volcánica del más interno de los satélites galileanos, Io, era el responsable de la mayoría de los sucesos. Para más detalles, consultar la bibliografía.

Relacionando las emisiones con ciertos parámetros de la órbita de Io, como su fase, se han podido establecer las probabilidades de ocurrencia de los distintos fenómenos, como se aprecia en la siguiente figura.
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Se distinguen tres fuentes diferentes: A, B y C, que a su vez se desdoblan en fuentes relacionadas con la posición del satélite y otras que no lo están. 

2. Preparación de las observaciones
Con unas pocas excepciones, Júpiter sólo puede ser escuchado durante la noche debido al efecto de la ionosfera terrestre la cual introduce una cota inferior en la frecuencia de las ondas de radio que pueden llegar al suelo. Es aconsejable observar los registros de la antena durante unos días e intentar identificar alguna tormenta. A continuación se pueden ver algunas figuras en las que se muestran el perfil característico de las tormentas.
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Ejemplo de L-burst. La antena es de un solo dipolo.
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Típico ejemplo de una tormenta de tipo Io-B. Se pueden encontrar más ejemplos en http://radiojove.gsfc.nasa.gov
Un aspecto fundamental es el saber en qué momentos Júpiter se encuentra encima del horizonte y dentro de los lóbulos del radiotelescopio. Esto puede verse en el software RadioJupiterPro que está a vuestra disposición en el departamento. También puede comprobarse en las figuras siguientes:
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Efemérides jovianas para el año 2001.
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Efemérides jovianas para el año 2002.

Con respecto a la predicción de las tormentas, el mejor método es el de usar  el software antes indicado o la completa página web de la Universidad de Florida, cuya dirección es: http://www.astro.ufl.edu/juptables.html
A continuación puede verse una tabla ejemplo para el 14 de Julio de 1999:
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La columna UT indica el tiempo universal para cada entrada. La columna LamIII es la longitud del meridiano central para cada hora, e Io es la correspondiente fase de Io. La siguiente columna no es relevante para nuestros intereses. La columna Storm refleja el tipo de tormenta que puede tener lugar a esa hora. En vez de usar las dos columnas siguientes, referidas al ángulo horario de Júpiter para Florida y California, lo mejor es usar RadioJupiterPro para comprobar si tenemos al planeta dentro de los lóbulos de la antena (recordad que existen dos configuraciones posibles, en fase y en antifase).

Las columnas Prob18 y Prob26 dan la probabilidad de que la señal pueda ser escuchada a 18 y 26 MHz respectivamente. Recordad que nuestra antena opera a unos 20 MHz.

Con todo lo explicado hasta ahora y las aclaraciones necesarias del profesor de prácticas, deberéis redactar una solicitud de tiempo en la que se justifique la fecha y el número de horas que queréis observar, así como la resolución temporal necesaria. La razón por la que se debe cambiar la resolución temporal es la siguiente: la antena está recogiendo información durante varios días, lo que ocasiona grandes requerimientos de memoria. Es por esto que generalmente la resolución temporal es mínima, para que ocupe poco. El caso es que si queremos observar con detalle una tormenta, hemos de trabajar con una resolución mayor. En el software JoveChart podréis ver las resoluciones que son aplicables. 

3. Realización de las observaciones

Una vez haya sido concedido el tiempo de observación sólo tenéis que acudir al día siguiente a la página web del departamento y descargar la información que habéis solicitado. En caso de algún problema podréis utilizar la información de otros grupos tras informar al profesor de prácticas.

4.  Análisis de los datos

Utilizando el software JoveChartEditor podréis comprobar si la tormenta tuvo lugar realmente, así como estudiar los diferentes parámetros como son intensidad, duración, etc. 

Conviene familiarizarse con el software puesto que será fundamental para responder a las cuestiones que os planteamos a continuación.

5. Cuestiones

· Presentad los registros de las tormentas obtenidas con una resolución tal que puedan verse con claridad e intentad determinar el tipo de tormenta a partir de su forma. Comprobad después con la página web indicada anteriormente o con el software.
· Realizad una tabla en la que se indique la hora de comienzo, final y máximo de cada una de las tormentas, así como la intensidad de cada una de ellas. ¿Puede establecerse alguna relación entre la intensidad y el tipo de tormenta?.
· Justificar la existencia de una frecuencia de corte en la emisión joviana y determinar el valor de la frecuencia de intensidad máxima. Para ello tened en cuenta que la intensidad máxima del campo magnético cerca de la cima de la atmósfera de Júpiter es de unos 14 gauss.
15.2. Práctica II: Detección de la emisión radio del centro galáctico.


1. Introducción teórica


Karl Jansky abrió una nueva ventana en el Universo cuando a principios de la década de los 30 detectó unas emisiones que más tarde identificó como procedentes del centro galáctico. Posteriormente Reber observando con una antena que había construído él mismo, continuó el trabajo de Jansky, realizando los primeros radiomapas de la galaxia y abriendo el camino de la radioastronomía moderna. 


La Vía Láctea posee diversos mecanismos por los que emite en radio, como son las emisiones free-free y free-bound de electrones en regiones HII, emisiones debidas a transidiones rotacionales y vibracionales de moléculas o emisiones de electrones que caen al estado fundamental en cascada. Pero el mecanismo que origina las emisiones que el radiotelescopio es capaz de detectar consiste en electrones confinados en los campos magnéticos del medio interestelar, los cuales emiten radiación sincrotrón (es decir, el espectro es no térmico).


2. Realización de las observaciones

Para esta práctica es necesario trabajar con otra configuración del radiotelescopio. En este caso nos interesa la menor direccionalidad posible por lo que prescindiremos de uno de los dipolos. Esto hará que el diagrama polar de la antena sea como el de la figura que se muestra a continuación:
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En este caso no tendremos problemas de resolución ya que nuestro objetivo es detectar el incremento de la intensidad de la emisión del centro galáctico cuando pasa por el meridiano, es decir, cuando atraviesa el lóbulo de la antena. En la siguiente figura se puede ver un ejemplo de cómo es lo que pretendemos observar.
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Figura extraída del artículo de Koitiro Mae donde se aprecia el paso del plano galáctico por el meridiano.

Dejaremos la antena funcionando durante todo el tiempo disponible. Como ya hemos comentado en la práctica anterior, la resolución será baja, pero es previsible que el volumen de información sea bastante grande. Es importante darse cuenta de que debido a la opacidad que la ionosfera presenta a la radiación de onda larga, sólo podemos realizar observaciones durante la noche, ya que durante el día las emisiones a 20.1 MHz procedentes de la galaxia rebotan en la ionosfera. Durante la noche la densidad de electrones en la ionosfera es menor y la frecuencia de corte a la que es opaca disminuye, permitiéndonos observar a 20.1 MHz.

3. Cuestiones

· Identificar dos máximos de intensidad que sean atribuibles al paso del centro galáctico. Presentarlo como dos figuras que representen las 24 horas del día.

· Estimar la hora aproximada a la que se produce el máximo de intensidad y el consiguiente paso del centro galáctico. Hacerlo para el mayor número de días posible.

· Representar en una gráfica la hora de aparición del máximo frente a la fecha. ¿Qué resultados crees que deberían esperarse?

· Transformar la hora aproximada del máximo a coordenadas ecuatoriales y ver con qué constelaciones se podría asociar.

Práctica III: Detección de las emisiones radio del Sol


1. Introducción teórica

El Sol es la radiofuente  más intensa que podemos observar desde la Tierra. En 1896 se realizaron los primeros intentos para detectar las radiemisiones del Sol, pero no fue hasta 1942 cuando Stanley Hey logró identificar el origen solar de unas interferencias en los radares británicos en la II Guerra Mundial. 

La actividad radio del Sol va ligada al ciclo solar, de modo que en momentos de máxima actividad la intensidad de las emisiones de radio puede superar en dos órdenes de magnitud la intensidad de las emisiones en el mínimo. Las tormentas radio se originan en las cercanías de manchas solares y se clasifican en cinco tipos según sea su ocurrencia dentro de un cierto rango de frecuencias y su extensión temporal. Los cinco tipos son:

· Tipo I: estallidos de tormentas de ruido.

· Tipo II: estallidos de arrastre lento.

· Tipo III: estallidos de arrastre rápido.

· Tipo IV: emisiones continuas de banda ancha.

· Tipo V: continuo de ondas métricas.

A continuación podéis ver algunas figuras con los perfiles característicos de las tormentas solares. 
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Ejemplo de tormenta solar detectada con una antena similar a la nuestra.
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Intensa actividad solar registrada con la antena de dos dipolos

2. Realización de las observaciones


En este caso trabajamos con los dos dipolos simultaneamente, dependiendo de la posición en el cielo del Sol usaremos la configuración en fase o en antifase. De este modo seremos capaces de apuntar al Sol con la antena. Es importante que el Sol se encuentre dentro de los lóbulos de la antena ya que en el caso contrario no recibiremos radiación procedente de él. Puede visualizarse fácilmente usando las funciones adecuadas del software RadioJupiterPro.


En cuanto a la resolución a usar, el valor óptimo para el estudio del Sol es una escala de cuatro dada la mayor intensidad que recibimos.


Los estallidos solares pueden ocurrir en cualquier momento. Sin previo aviso se puede detectar un gran aumento en el ruido de fondo cuya duración es de decenas de segundos o incluso más.


Cada uno de los grupos tendrá asignados unos días de observación, pero podría darse el caso de que en ese tiempo no se presenciara actividad alguna. En ese caso se usarán los datos de compañeros que hayan tenido más suerte al detectar alguna tormenta.


3. Cuestiones
· Estudia los registros obtenidos y busca posibles sospechosos de ser estallidos solares. Valora la probabilidad de que sean auténticos estallidos en función de la similitud con las figuras presentadas anteriormente.

· Comprueba los candidatos que hayas encontrado en el punto anterior en las siguientes páginas web:

http://www.sec.noaa.gov
http://www.ips.oz.au
http://www.ips.oz.au/culgoora/spectro/index.html
· Consultad cuál es el efecto de la radiación solar sobre la ionosfera terrestre. Basándoos en lo que encontréis comentad la siguiente figura. En el panel superior se muestra el registro en longitudes de onda radio y en el inferior la emisión de microondas del Sol. ¿Podríais encontrar en vuestros registros perfiles radio similares?
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