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PREFACIO

Haber llegado hasta este punto en mi carrera fue algo de lo mas dificil que he enfrentado.
Esto lo digo debido no tnicamente por la dificultad de algunas materias, sino también por la
incertidumbre de mis oportunidades para trabajar luego de haberme graduado. Esta clase
de dudas se presentan a cualquier estudiante de fisica en Guatemala y por un momento me
tentaron a abandonar mi carrera. Sin embargo, logré llegar hasta la etapa en donde debia
elaborar mi trabajo de graduacién.

Seleccionar un tema para mi trabajo de graduacién fue un desafio, ya que buscaba un
tema que fuera original. Mi primera propuesta constaba en investigar las aplicaciones que
podria tener en la vida real el calculo fraccional. No fue posible desarrollar dicho trabajo
debido a que fui incapaz de encontrar a un asesor apto para este tema. Le comuniqué esta
noticia a mi directora de departamento, y ella me conté sobre una propuesta para utilizar
un radiotelescopio. Ella sabia que la Astronomia era un area de la ciencia de especial interés
para mi. Me puso en contacto con M.A.A. Yvelice Castillo, de la Universidad Auténoma
de Honduras, quien me propuso utilizar un radiotelescopio ubicado en Suecia, para estudiar
la galaxia. Este radiotelescopio posee la capacidad de ser operado remotamente a través de
internet, algo que nunca habia escuchado antes. Ella propuso ser mi asesora; sin embargo
luego de un tiempo, me vi obligado a cambiar de asesor, ya que ella vive en Honduras y yo
en Guatemala, y la distancia representé muchos problemas de comunicaciéon. No obstante,
le debo agradecer a ella por haberme introducido a la radioastronomia y por su servicio
durante los primeros meses. Se presenté el Dr. Eduardo Rubio, y ofrecid ser mi nuevo asesor.
Con él realizamos mejoras, hasta llegar al presente trabajo.

Durante la elaboracién de este trabajo, me presentaron al Ing. Rolando Paz, quien me
hablé sobre una propuesta para la construccién de un arreglo de radiotelescopios en Cen-
troamérica. Fue en ese momento cuando comprendi la utilidad que tendria mi conocimiento,
v la utilidad que tiene haber estudiado esta carrera.

A lo largo de la elaboracion de este trabajo, se presentaron muchas personas que me pro-
porcionaron su ayuda. Quiero comenzar agradeciendole a mi directora, MSc. Zaida Urrutia,
por todo, tanto durante la elaboracién de este trabajo, como durante mis estudios.

Obviamente, quiero agradecerle a mi asesor, el Dr. Eduardo Rubio, por su asesoria, por
su paciencia y por ser tan riguroso. Gracias a él obtuve un trabajo de mejor calidad.

Hay otras personas que debo mencionar, ya que hicieron posible mi trabajo por me-
dio de su asistencia. Comienzo con los encargados del radiotelescopio del observatorio de
Onsala, Suecia: Cathy Horellou, Daniel Dahlin y Mitra Hajogholi. Les agradezco por sus
asistencia en el andlisis de datos y por proporcionar un uso gratuito y sencillo de su radio-
telescopio. También le agradezco al Ing. Rolando Paz por su asistencia en la introduccién a
los radiotelescopios y al Lic. Adridn Licht por su asistencia en el desarrollo de la explicacién
tedrica de la linea espectral del hidrogeno. Agradezco también al Lic. José Carlos Bonilla,
quien me ayudé a formalizar la presentaciéon de este trabajo.



Debo agradecerle a Dios, por haberme proporcionado la vida y la capacidad para ela-
borar este trabajo.

Finalmente, quiero expresarle mi agradecimiento a mis amigos y a mi familia, por su
apoyo incondicional, especialmente mi senora madre, quien me hizo compania durante las
largas horas de trabajo.
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RESUMEN

En el presente trabajo se presenta una reconstruccién de la curva de rotacién de nuestra
galaxia. Con los resultados de esta curva de rotacién, fue posible elaborar un mapa del
primer y segundo cuadrantes de la galaxia. Este mapa nos indica cémo esta distribuido el
hidrégeno en la Via Laictea. Las observaciones se realizaron a una frecuencia de 1420.4 MHz
debido a que esta corresponde a la frecuencia de la linea espectral del hidrégeno neutro, el
cual es abundante en el Universo. Para llevar a cabo las mediciones respectivas, se utilizé de

manera remota el radiotelescopio SALSA, del observatorio de Onsala, Suecia.

Juntos con los resultados, se presenta una breve explicacién del origen de la linea de
hidrégeno y céomo utilizarla para estudiar la estructura y cinemaética de nuestra galaxia.
También se explica a detalle los métodos utilizados para el andlisis de resultados, y final-
mente, se incluye un capitulo que se dedica a explicar las teorias que surgen a partir de
los resultados, principalmente debido a que el comportamiento de nuestra galaxia difiere

mucho del comportamiento esperado.
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1. INTRODUCCION

En este trabajo se busca determinar la curva de rotacion y la distribuciéon de masa de
la galaxia. Estos resultados pueden apreciarse en el Capitulo Algunas de las teorias que
surgen a partir de estos resultados se explican en el Capitulo [v| Este capitulo cumple la
funcién de introducir al lector a la radioastronomia en general. En el Capitulo [11] se explica
lo que es la linea de hidrégeno y céomo utilizarla para obtener la curva de rotaciéon y el
mapa de distribucién de masa. finalmente, en el Capitulo [il1] se proporcionan datos sobre
los parametros utilizados en las mediciones que se realizaron para obtener los resultados

que se publican el final del Capitulo

A continuacién se presenta una breve historia de la radioastronomia, basada principal-
mente en el libro de J.D. Kraus (1986) y el articulo de Gart Westerhout (1972), con el
objetivo que el lector comprenda la relevancia de la radioastronomia gracias a los descubri-
mientos que se han hecho con el paso del tiempo y las ventajas que esta tiene por encima
de otra ramas de la astronomia. Luego, se explicard un poco el funcionamiento basico de

un radiotelescopio y se mencionan algunas de sus propiedades elementales.

1 BREVE HISTORIA DE LA RADIOASTRONOMIA

Uno de los eventos que pudieron marcar el inicio de la radioastronomia fue cuando Tho-
mas Edison dedujo la posibilidad que el Sol irradiara también en radio frecuencias. En 1890,
el plane6 crear un anillo de cables telefénicos alrededor de un campo de mineral de hierro
en Nueva Jersey, para que este se magnetizara por las perturbaciones electromagnéticas
del Sol. Esto causaria una corriente de induccion en los cables telefénicos, lo cual a la vez
podria ser escuchado. Los postes para el cable, en efecto llegaron al lugar; sin embargo, no

hay evidencia que el experimento se haya llevado a cabo.

Un poco mas adelante, hubo varios intentos por detectar ondas de radio que provinie-
ran del Sol. Dos asociados de Hertz, Wilsing y Scheiner, intentaron detectarlas en 1896
(Verschuur 2007). Entre 1894 y 1900, Oliver Lodge, intenté lo mismo; sin embargo la inter-
ferencia eléctrica de la ciudad que habitaba, Liverpool, era demasiado fuerte, e hizo que él
abandonara su experimento. En 1901, Nordmann intenté también captar alguna emisién de
radio del Sol, ya que crefa que estas emisiones variaban con el ciclo solar (Verschuur 2007).

Desafortunadamente, ¢l se rindi6 en el primer intento, aunque un factor que probablemente



afectd, era que en 1901 era el minimo solar. De haber esperado al maximo solar, es posible

que hubiera tenido éxito.

Luego de estos primeros intentos, no hubo grandes descubrimientos sino hasta 1930.
Esto en parte podria ser por la teoria de Planck para la radiacién, publicada en 1902. Esta

establecia que la radiacién del Sol deberia de ser radiacién de cuerpo negro.

En 1930 es cuando sucede lo que muchos consideran como el inicio de la radioastronomia.
En ese ano Karl Jansky, un trabajador de la Compania Telefénica Bell, instal6 un sistema de
antena con capacidad de rotar, con el proposito de estudiar el ruido de radio en funcién de
la direccién y del tiempo (Sullivan IIT 2009). Esto le permitié descubrir algunas tormentas
eléctricas, incluso a largas distancias. Con el tiempo, descubrié un ruido estable, que variaba
con la direccién y que no provenia de su recibidor. Mas adelante, eliminé el Sol como posible
fuente, y luego de captar informacion por varios meses, dedujo que la sefial tenia origen fuera
del Sistema Solar. Luego de un afio de realizar observaciones, pudo ubicar el origen de este
ruido con algunos grados de error. En 1933 present6 su papel (Kraus 1986) ante la Unién
Cientifica de Radio Internacional, lo cual fue uno de los eventos mas importantes de la
radioastronomia. Jansky continué con sus observaciones y publicé su iltimo documento en

1935 (Sullivan III 2009).

Uno de los hallazgos de Jansky, fue que las caracteristicas del ruido eran similares a las
de las cargas eléctricas en un resistor. Esto lo llevo a sugerir que la radiaciéon provenia de
particulas cargadas muy calientes en el medio interestelar (Kraus 1986). La publicacién de
Jansky fue presentada en Detroit, en la junta del Instituto de Radio Ingenieros, en donde

solo asistieron 20 personas (Westerhout 1972).

Luego de Jansky, la situacién se complicé por el hecho que la industria de comunica-
cién por radio crecié rapidamente y era dificil encontrar una frecuencia que no estuviera
ocupada por alguna compania de comunicaciones. No solo sucedié eso, sino que tampoco
hubo grandes avances en los anos subsiguientes. Sin embargo, aqui aparece Grote Reber.
Luego de varios intentos fallidos, Reber, intent6 detectar senales con una longitud de onda
de 187 cm. Durante la primavera de 1939, Reber logré ubicar la Via Lactea. Poco a poco
fue refinando su equipo mapeando el cielo punto por punto. Los primeros resultados fueron
publicados ante la comunidad astronémica en 1940. Un segundo documento fue publicado
en 1944, en el cual se presentaba un mapa completo (Kraus 1986, Verschuur 2007). En
ese mismo documento, se mencionaba que el transito del Sol también causaba la recepcién

de ondas de radio y si el origen de estas ondas fuera térmico, entonces el Sol tendria una



temperatura de un millén de grados. En 1946, también descubrié fuertes emisiones del Sol
en longitud de onda de 62 cm, a las cuales en un principio confundié con interferencia de

automoviles, pero luego de varias pruebas, confirmo su origen solar.

En 1942, J. S. Hey, un investigador de radar en tiempos de la Segunda Guerra Mundial,
descubrié que el Sol era una fuente de ondas de radio muy variable y muy poderosa. Hey
no solo logré describir la radiacion del Sol, sino también inicié una forma de investigar
los meteoros, al descubrir que estos producian ecos de radar. Lo que es probablemente su
descubrimiento mas famoso es la fuente extra galdctica de ondas de radio Cygnus A (una

galaxia), la cual es muy conocida en la comunidad de radioastronomia en la actualidad.

Por otro lado, en Australia, Kerr intenté observara la Via Léctea en 1944; sin embargo
su intento no pudo concretarse debido a investigaciones para la guerra.Al ano siguiente,
J. L. Pawsey, junto con algunos colegas, innovaron un artefacto exdtico. Construyeron un
interferémetro, el cual utilizaba una antena que fue montada en una colina que daba hacia
el mar. El propdsito de esto era recibir los rayos directamente de la fuente y recibir aquellos
que eran reflejados por el mar, los cuales seguian una trayectoria mas larga. Esto le propor-
ciond una alta resoluciéon angular, la cual les permitié localizar perturbaciones en una gran
mancha solar que habia aparecido solo unos dias antes. Mas adelante, en Inglaterra, Martin
Ryle y su grupo, construyeron un interferémetro y estudiaron el Sol en 1946. Este trabajo
llevé llevo a desarrollos en la radio interferometria, lo cual a su vez llevo a la conclusiéon que

con este método se alcanzarian las resoluciones mas altas posibles.

Regresando a Australia, J. C. Bolton y Gordon Stanley identificaron la fuente Cygnus
A, utilizando el interferémetro construido por Pawsey, y descubrieron que la fuente tenia
menos de siete minutos de arco de didmetro. También descubrieron otras fuentes de radio
e hicieron un avance significativo al ser los primeros en identificar una fuente de radio que
también era un objeto visible. Este objeto era la nebulosa del cangrejo, que es lo que queda

de una supernova que exploté en el aio 1054.

En otra parte, Oort le hizo una sugerencia a Van de Hulst, su estudiante, el cual cal-
culé como distinguir entre un Universo estitico y uno en expansion utilizando radio fre-
cuencias. Utilizando la informacion obtenida ya en ese entonces, él pudo eliminar la teoria
del Universo estatico. Con esto se le dio inicio a la radio cosmologia. La otra contribucién
de Van de Hulst, fue calcular que la transiciéon de espin en el atomo de hidrégeno neutro
deberia de emitir una onda con longitud de onda de 21 cm. Esta linea podria utilizarse

para estudiar la cinemética y dindmica de la galaxia (explicamos esto detalladamento en el



Capitulo [t1]).

Esta linea fue detectada hasta 1951 por Ewen y Purcell. En 1952, en un documento
elaborado por Van de Hulst, Oort y Muller, aparece por primera vez un diagrama ristico

de la estructura en espiral (Westerhout 1972).

Tal como se puede apreciar, muchos paises han realizado esfuerzos, unos individua-
les, otros en conjunto, con el fin de desarrollar la radioastronomia, siendo los principales:

Inglaterra, Australia, Holanda, Estados Unidos y otros.

En 1952, en Inglaterra, Robert Hanbury Brown y Cyril Hazard tenian estudiadas 23
fuentes y para 1955 el grupo de Jodrell Bank habia elaborado un pequeno catalogo de
fuentes de radio (Sullivan IIT 2009). Después del gran éxito de la parabola de 218 pies de
Jodrel Bankﬂ (Verschuur 2007), construyen en 1957 el radiotelescopio Mark I, una parabola
dirigible de 250 pies (76.25 metros).

En esa época, la resolucion angulalﬂ era muy limitada. Martin Ryl(ﬂ desarrollé como
una solucién a ese problema, la radio interferometria, mediante el ensamble de dos o maés
radiotelescopios, con una linea de baseE| variable que puede ser de pocos, hasta miles de
kilometros , que observan simultdneamente la misma fuente. Otro aporte de Ryle fue el
desarrollo de la sintesis de apertura (Verschuur 2007), la cual, mediante la utilizacién de la
rotacion de la Tierra, permite la toma de datos a diferentes tiempos, para obtener mediciones

con distintas lineas de base.

Para 1962, en Cambridge, se construye el telescopio One-Mile, con alta resolucién y
mayor sensitividad, permitiéndole a Ryle elaborar los primeros mapas reales de distribucion

de brillo de fuentes discretas como Cygnus A y Cassiopea A (Verschuur 2007).

El desarrollo de la interferometria ha permitido descubrir algunas de las fuentes de radio
que son invisibles en los telescopios 6pticos. También en Holanda se realizan investigaciones,
tras la prediccién de Van de Hulst de la existencia de la radiacién a 21 centimetros, por lo
que en 1956 los holandeses construyen el radiotelescopio de Dwingeloo, de 25 metros, el que

permitié a varios cientificos, como Jan Oort hacer observaciones en la estructura galdctica,

fundado por Bernard Lovell y P. M. S. Blackett en 1945 originalmente para la deteccién de rayos
cOsmicos, pero, por su caracteristica de poseer un mastil central inclinable, fue utilizado para escanear el
cielo y estudiar «radio estrellas»

2 razén entre la longitud de onda de observacién y el didmetro de la antena

3quien gané el Nobel de Fisica en 1974 junto con Anthony Hewish

4 separacién entre las antenas.



hacer como el desarrollo de un mapa de la distribucién espacial del hidrégeno neutro en la
Via Lactea, que detalla la estructura espiral de la Galaxia, todo esto, en colaboracién con
el CSIRO de Sydney.

Simultaneamente, en Australia también se desarrolla la radioastronomia, y al igual que

en Inglaterra, existen dos grupos rivales, con distintos intereses.

Los dos grandes grupos rivales de Australia son el perteneciente a la Universidad de
Sydney y el del Commonwealth Science and Industrial Research Organization- CSIRO,
ambos con lineas de investigacion propias, por lo que el grupo de la Universidad de Sydney
desarrolla en 1954 el interferometro Mills-Cross, construido en dos filas de paraboloides
cilindricas y 250 dipolos sintonizados a 3.5 metros de longitud de onda, en forma de cruz,

y con una gran resolucién angular, y en 1967 construyen en New Mills-Cross.

En 1959 se construye el Radiotelescopio Parkes de 210 pies, el cual transmitié al mundo

entero la caminata lunar de los tripulantes del Apollo 11.

Por su parte, el CSIRO construyé un observatorio con 96 antenas colocadas en un circulo
de 3 kilémetros de didmetro, en 1967, para el estudio de la atmosfera, vientos y explosiones

solares, entre otros.

A pesar de la tendencia por su estudio del Sol, se atribuye a radio astrénomos austra-
lianos el descubrimiento de al menos 550 cudsares y el establecimiento de Sagitario A como

el centro de la Via Lactea.

Se ha mencionado que fueron varios los paises que simultaneamente realizaron esfuerzos
por el desarrollo de la radio astronomia, siendo otro de ellos, Estados Unidos, donde varias
instituciones «compitieron» por las observaciones celestiales, tal es el caso del Instituto
Tecnolégico de California CALTECH, que en 1957 construye, bajo la direccién de Bolton,
un interferémetro de dos monturas ecuatoriales de reflectores de 90 pies, en Owens Valley,
conocido como ORVO por sus siglas en ingles; por su parte, en 1962 bajo la direccién de
J. D. Kraus de la Universidad de Ohio, se construye el radiotelescopio Big Ear, de dos
reflectores; mientras que en 1963, la Universidad de Cornell, construyé en Arecibo, Puerto
Rico (Verschuur 2007), en una depresién natural, un radio telescopio de mil pies, con una
resolucion espacial de 3 segundos de arco, a 21 centimetros, considerado a la fecha, como
el mas grande del mundo. En dicho observatorio Joseph H. Taylor, fisico y astrénomo de

Harvard (ahora en Princeton) en 1974 descubrid, junto a su alumno Russell A. Hulse, un



pulsar binario, de un sistema estelar doble, uno de cuyos cuerpos no emite radiosenales.
Una vez medidas las pulsaciones y el movimiento del sistema descubierto, comprobaron
la disminucién de su periodo orbital. Este hecho permite concluir la existencia de ondas
gravitatorias, como predijo Einstein en su teoria de la relatividad. Por este descubrimiento
fueron galardonados en 1993 con el Nobel de Fisica (Ekers 2010).

Por su parte, en 1964, utilizando un reflector gigante tipo corneta, Penzias y Wilson
detectaron la radiacién de fondo a 2.7 kilémetros, proveyendo evidencias de la Teoria del

Big Bang, trabajo que les vali el galardén del Nobel en Fisica en 1978 (Ekers 2010).

Entre 1964 y 1967 se construye el principal radio telescopio de la National Radio As-
tronomy NRAO el interferémetro Green Bank (Verschuur 2007) de tres elementos, con una
resolucién espacial de 2 segundos de arco, lo que permite, entre otros, la medicién de cudsares
y pulsares. Se utiliz6 el radio telescopio Tatel como el elemento fijo de dicho interferémetro.
Debido a que en 1988, en pleno uso y sin causa aparente, se desplomd, el telescopio Robert
C. Byrd Green Bank -GBT-, fue construido y puesto en funcionamiento en el ano 2000,
para reemplazar a su antecesor. Es actualmente considerado como el mayor radiotelescopio
movible del mundo, capaz, debido a sus caracteristicas, de escuchar finos murmullos de
cuasares, de obtener iméagenes nitidas de la superficie de Venus, y de investigar ondas de

radio emitidas desde cometas, planetas, pulsares o galaxias distantes (www.nrao.com).

En 1970 se construye el interferémetro de arreglo de sintesis Westerbork, operado por
la Netherlands Foundation for Radio Astronomy -NFRA-, utilizado principalmente para el
estudio de fuentes extra galacticas. Ahora se le llama ASTRON.

El radiotelescopio de 100 metros de didmetro de Bad Miinstereifel-Effelsberg lleva fun-
cionando satisfactoriamente desde agosto de 1972, y se le atribuyen observaciones a las
pequenas longitudes de onda de 3.5mm debido a la precisién en su superficie parabdlica,
siendo las principales funciones de este radiotelescopio: Observaciones de radio en espectro
continuo; investigacion de objetos galacticos y extra galacticos a distintas longitudes de on-
da, incluyendo la linea de 21 cm del hidrégeno neutro (HI); investigaciones espectroscépicas
de fuentes galacticas y extragalacticas; investigacion de la radiacién de los pilsares en ra-
diofrecuencia con gran resolucion temporal e Interferometria de Muy Larga Linea de Base
(Very Long Baseline Interferometry, VLBI) (Instituto Max Planck para Radioastronomia),

proporcionando una magnifica resoluciéon angular.

En 1975 comenzé a operar el radiotelescopio RATAN-600 (Radio Astronomy Telescope


www.nrao.com

of Academy Nauk), ubicado en el Observatorio Astrofisico Espacial cerca de Zelenchukskaya,
en el sur de Rusia, que posee un diseno en forma de anillo de 576 metros de diametro,
compuesto de 895 paneles reflectores ajustables, de 7.4 metros de altura, que pueden variar
su angulo para redirigir las ondas de radio a un punto central del anillo, soportado sobre

rieles (Special Astrophysics Observatory).

En 1980 se finaliza el proyecto Very Large Array -VLA-, en Socorro, Nuevo México a
2124 metros sobre el nivel del mar, conformado por 27 antenas méviles, cada una de 25
metros de didmetro, y distribuidas en forma de Y, siendo cada brazo de 21 kilémetros de
longitud, iniciando actividades en 1981. Entre los usos que se le pueden atribuir al VLA
estan: descubrir agua en el planeta Mercurio, coronas radio-brillantes alrededor de estrellas
ordinarias, micro-cudsares en nuestra Galaxia, lentes gravitacionales de Einstein alrededor

de galaxias distantes, entre otros.

Ademds de Rusia, también India ha mostrado interés en el desarrollo de la radioas-
tronomia, y es por ello, que ha construido en 1995 el Giant Metrewave Radio Telescope
(GMRT), ubicado a unos 80 km al norte de Pune, constando de 30 gigantescas antenas
parabdlicas orientables, de 45 metros de didmetro cada una, cuyo nimero y configuraciéon
se ha optimizado para satisfacer objetivos astrofisicos que requieran sensibilidad a una alta
resolucion angular, de tal manera que catorce de las treinta antenas se encuentran mas o
menos al azar en una matriz compacta en el centro de una regién de aproximadamente 1
kilometro cuadrado y las dieciséis restantes se reparten a lo largo de los 3 brazos de una
configuracién en forma de Y aproximadamente sobre una region mas grande, con la linea
de base méas larga de cerca de 25 km. Dadas las caracteristicas de este radio telescopio,
la resolucion angular mas alta alcanzable estara en el rango de cerca de 60 segundos de
arco en las frecuencias mas bajas hasta cerca de 2 segundos de arco a 1.4 GHz. Uno de sus
objetivos mas importantes es la busqueda de la radiacién en la linea de 21 c¢m de las nubes
primordiales de hidrégeno neutro para determinar la época de la formacién de galaxias en

el Universo (Tata Institute of Fundamental Research ).

1.1 Radioastronomia en el Siglo XXI. En noviembre de 2006 se inau-
gurd el Gran Telescopio Milimétrico -GTM- o Large Millimeter Telescope -LMT- construido
a 4,581 metros sobre el nivel del mar en la cima del Volcan Sierra Negra, Puebla, en cola-
boracién del Instituto Nacional de Astrofisica, C)ptica y Electrénica -INAOE-, de México,
y de la Universidad de Massachusetts, de Estados Unidos, disefiado especificamente para
operar en longitudes de onda que van del rango de 0.85 a 4 milimetros, conformado por

una antena parabdlica de 50 metros de didmetro, y desarrollado para la exploracién de la



formacién y evolucién de los sistemas planetarios, estrellas, agujeros negros y galaxias a lo

largo de 13,700 millones anos de historia del Universo (Large Millimeter Telescope).

Hasta finales del Siglo XX, las antenas parabdlicas dominaron la radio astronomia,
en las amplitudes de onda de centimetros, milimetros y sub-milimetros, y debido a que
la versatilidad de las mismas les permite abarcar frecuencias més altas, logran obtener

mediciones de mejor resolucion, y mas confiabilidad que los arreglos de apertura.

Sin embargo, en el ASTRON de Holanda, se pensé en la posibilidad con construir un
enorme radio telescopio, con un area de recoleccién de cerca de un kilémetro cuadrado y para
ello, utilizar arreglos de apertura, lo que condujo a desarrollar proyectos como el Adaptive
Anntena Demosntrator -AAD-, One Square Metre Array -OSMA-, Thousand Element Array
-THEA- y el EMBRACE, como parte del proyecto FPP6 SKADS (www.skads-eu.org).

Los arreglos de apertura se han podido utilizar, debido a que a partir del Siglo XXI,
se cuenta con tecnologia mas sofisticada y méas adecuada a las funciones de los radiote-
lescopios, tales como sistemas electronicos digitales, de computacion y almacenamiento de
datos, procesamiento de senales, que han permitido la creacién de una nueva generacién de
telescopios de arreglo de apertura y la construccién o proyeccion de telescopios como Low
Frequency Array -LOFAR-, Murchison Widefield Array -MWA- proyecto internacional de
Estados Unidos, Australia e India, Precision Array for Probing the Epoch of Reionization
-PAPER- en Sudafrica (Verschuur 2007) y Long Wavelenght Array -LWA-.

LOFAR es el primer telescopio que utiliza un conjunto de antenas omni-direccionales
simples en lugar de una antena parabdlica. Las senales electronicas de las antenas se digitali-
zan, se transportan a un procesador digital central, y se combinan en el software para emular
una antena convencional. Las antenas son lo suficientemente simples, pero hay muchas de

ellas - cerca de 7000 en el diseno completo LOFAR.

De acuerdo al sitio oficial (www.lofar.org), para hacer fotografias de radio del cielo con
la nitidez adecuada, estas antenas deben estar dispuestas en racimos que se extienden a lo
largo de una superficie de 100 km de didmetro en los Paises Bajos y mas de 1500 kilémetros
en toda Europa, donde se construirdn estaciones en Alemania (5), Suecia (1), Reino Unido
(1) y Francia (1).

Finalmente, en un futuro cercano se planea construir el Square Kilometer Array -SKA-

el cual es un proyecto cientifico multinacional que involucra veinte paises entre los que estan:


www.skads-eu.org
www.lofar.org

Australia, Canadd, China, Alemania, Italia, Sudafrica, Holanda, Nueva Zelanda, Suecia, y
otros y al menos 67 organizaciones (www.skads-eu.org). El telescopio estara integrado por
3,000 antenas parabdlicas, de 15 metros de didmetro cada una (www.skatelescope.org),
que formardn un unico instrumento gigante. Aunque en su conjunto, la superficie de todas
las antenas sera de un kilémetro cuadrado, la mitad de las mismas estardn ubicadas en una
zona central de 5 km de ancho, y el resto se extenderd en cinco brazos espirales alineados y

extendiéndose sobre un area que excede los 3,000 km de ancho.

Complementaran los platos, otros dos tipos de receptores de radio, antenas de apertura
y de alcance, para tener una cobertura de frecuencia continua de 70 MHz a 10 GHz. Cada
plato de telescopio estard complementado por matrices de apertura de alta, media y baja
frecuencia, capaces detectar las ondas de radio que penetran la atmosfera de la Tierra,

emitidas por estrellas, galaxias y cudsares.

De acuerdo con el Observatorio Nacional de Radio Astronomia (NRAO), el esquema

actual del Programa SKA gira en torno a tres conceptos:

= Kl SKA-bajo cubrird un rango de frecuencia de aproximadamente 0.07 a 0.3 GHz;
asi el componente de frecuencia baja de este programa investigara el Universo inicial

y las fuentes transitorias.

= El SKA-medio, cubrird un rango de frecuencia de aproximadamente 0.5 GHz a 3 GHz
o superior; su componente de frecuencia media permitird que sea esencialmente un
instrumento para explorar la evolucién de las galaxias, la energia oscura, las fuentes

transitorias y el campo de gravedad fuerte. Finalmente,

= El SKA-alto contempla un rango de frecuencia de entre 3 GHz a 25-50 GHz o mayor,
siendo fundamentalmente un instrumento importante para explorar la formacion de
estrellas y planetas, la gravedad fuerte y la posible existencia de inteligencia extrate-

rrestre.

2 RADIOTELESCOPIOS

Segun Arnau y Silla (1991)E|, un radiotelescopio es «una muy especial antena parabdlica

de enormes dimensiones, dirigida al firmamento, para detectar parte de las radiaciones que

SArnau A., Silla E. 1991.El Medio Interestelar. Espaiia: Universitat de Valencia.
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nos llegan de él». Es el instrumento utilizado para captar las ondas electromagnéticas, en

el rango de radio, emitidas por cuerpos celestes.

Son los instrumentos fundamentales que permiten hacer observaciones de objetos celes-
tes, mediante la captacién de ondas de radio, operando en frecuencias considerablemente
bajas, desde 5 MHz hasta 300 GHz (llamada radiacién de radiofrecuencia RF), debido a
que en estas frecuencias, existe una ventana que permite el paso de estas senales sin que las

absorba la atmoésfera.

Al ser detectadas las ondas de radio se producen sobre la antena corrientes eléctricas, que

deben ser amplificadas por los circuitos del receptor y posteriormente deben ser analizadas.

A continuacidn, se describen algunos de los tipos més comunes de radiotelescopios.
2.1 Tipos

2.1.1 Antena de alambre. Son las m4s comunes y su principal carac-
teristica es que estan construidas con hilos conductores, que pueden ser rectos, en cuyo caso
la antena es llamada dipolo; circulares, para la antena de anillo; cuadrados, para las antenas

de cuadro; o helicoidales, para las llamadas hélices (Cardama et al. 2002).

2.1.2 Antena de apertura. En la mayor parte, estas antenas consisten
en secciones abiertas de una guia de onda, y pueden ser de varias formas, como corneta
piramidal, corneta coénica, apertura rectangular, etc. En este tipo de antenas se tiene la

relacion D > ).

2.1.3 Reflectora. Conocida popularmente como plato parabdlico, es en
la que la superficie actia como un espejo, de forma que las senales que son recogidas por
la antena se reflejan en ella, y son canalizadas en el punto focal del reflector, donde se
encuentra un alimentador (feed), encargado de recibir la senal. Este tipo de antenas pueden
poseer distintas formas, como de esquina, esférica o Cassegrain. Esta tultima forma es la
mas utilizada en los radiotelescopios mas grandes, que cuentan con varios receptores para
captar varias bandas, y contiene dos reflectores: céncavo y convexo. El segundo reflector, o
reflector secundario, se ubica en el lugar del foco primario, el que a su vez recibe las ondas

reflejadas por el reflector primario.

En el estudio de la radiacién del Universo, para frecuencias del orden de los GHz, se
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usan antenas parabdlicas.

2.1.4 Interferometros. Los interferémetros son arreglos de antenas que,
alineadas en fase respecto a las senales detectadas, pueden mejorar la sensitividad y resolu-
cién angular de un solo radiotelescopio. Son grupos de «antenas que funcionan al unisono,
combinando las senales recibidas en cada una de ellas mediante un correlator», simulando

asi un «instrumento de mucha mayor envergadura que un radiotelescopio convencional»

(Bachiller 2009).

Los interferémetros, junto con los demas radiotelescopios, necesitan dos componentes

principales para funcionar. A continuacién, explicaremos el funcionamiento bésico de ambos.

2.2 Componentes. Los radiotelescopios estan conformados por dos partes
principales, el Front-End y el Back-End. El primero se conforma por toda la instrumen-
tacién analdgica necesaria para la recepcién de las senales, incluyendo el feed, filtros, LNAs,

guia de ondaﬁ y mezclador.

El segundo comprende el receptor digital (de acuerdo a los avances de la tecnologia), el

sistema de almacenamiento de datos y el sistema de procesamiento de datos.

Dependiendo del tipo de antena y de la frecuencia que estd establecida para que la

misma funcione, asi seran los componentes y materiales que conformaran el radiotelescopio.

2.2.1 Antena o sistema de antena. La funcién de antena que interesa
para la radioastronomia es la receptora, por lo que la antena colecta las ondas provenientes
del espacio, o sea, la energia de la radiofrecuencia, y la transforma en corriente eléctrica,
la cual es guiada a través de una linea de transmisién hasta llegar al receptor, para que

posteriormente pueda ser medida.

El tipo de antena que se utilice, en cuanto a su forma, tamano y material empleado,
dependera de la radiofrecuencia que se pretenda captar, por lo que si el radiotelescopio
estd destinado a recibir ondas (de longitud de onda) largas, el material que se emplee debe
ser rustico/burdo, como un entrelazado de alambres; mientras que para la captacién de

ondas cortas, el material que se emplee deberd ser solido, tal como los platos parabdlicos.

El tamano de los platos, determinara la cantidad de radiaciéon que puede ser recolectada;

5Es un tubo o conducto por el que viaja una onda electromagnética (Blake 2001).
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asi que a mayor superficie de area recolectora, mas débiles son las fuentes que pueden ser
detectadas y por lo tanto mejor serd la resolucién. Para un radiotelescopio compuesto por
una sola antena parabdlica, el tamano del plato también determina el campo de vision.
Debido a que la antena tiene la capacidad de captar distintas frecuencias, dependiendo del

ancho de banda a usar, ésta debe ser sintonizada.

2.2.2 Sistema receptor. El sistema receptor tiene la funcién principal de
amplificar la sefial en factores de millones de veces, debido a que las sefiales detectadas son
muy débiles. Pero ademas de ésta, realiza otras funciones secundarias tales como la reduccion
del ruido (interior), la separacién de la interferencia presente en el canal de comunicacién,
v la desmodulacién y amplificacién de la senal a un nivel de potencia suficiente que permita

la medicion de la misma. El receptor debe cumplir con tres criterios principales:

= Selectividad: estd determinada por un filtro, y consiste en la capacidad del receptor
de aceptar una banda de frecuencia (Tomasi 2003) y rechazar sefiales no deseadas, a
frecuencias distintas a la de la senal requerida. Se refiere a la capacidad de discriminar

entre senales de diferentes frecuencias (Gonzalez Cabrera 2001).

= Sensibilidad: una medida de intensidad de senal requerida para obtener una relacién
de senal a ruido; es el nivel minimo de sefial de RF que es capaz de detectar con la
calidad deseada (Blake 2001), y producir una senal 1til (Tomasi 2003). Se refiere a la
capacidad de responder a pequenos voltajes inducidos en la antena (Gonzalez Cabrera
2001).

= Fidelidad y amplificacion: capacidad de recibir y demodular, o reproducir a la salida
una réplica exacta de la informacién de la fuente original (Tomasi 2003), considerando
distorsién lineal y no lineal, sefiales espurias, demodulacion, etc. La amplificacién se
cumple cuando al recibir una sefial débil, luego de pasar por el receptor, sale una senal
suficientemente fuerte y sin distorsiones. La fidelidad es la capacidad de reproducir

sin distorsién todas las frecuencias en la senal transmitida (Gonzélez Cabrera 2001).

Los radiotelescopio poseen toda una gama de propiedades ttiles. En la siguiente seccién

procederemos a enumerar algunas de las mas importantes.
2.3 Propiedades

2.3.1 Patrén de antena. Esta propiedad también se denomina sensitivi-
dad, y consiste en la habilidad de medir fuentes débiles de radio que emitan ondas electro-

magnéticas. Esta representa la intensidad del campo eléctrico E o la densidad de potencia
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P, que es proporcional al cuadrado del médulo del campo eléctrico (Cardama et al. 2002),
como funcién de la posicion angular en relaciéon con una antena, en funcién de las coordena-
das esféricas 6 y ¢; o sea, que describen la intensidad relativa del campo radiado en varias
direcciones desde la antena a una distancia constante. El patrén de radiacién, es también

de recepcién, porque también describe las propiedades de recepcién de la antena.

Si el patrén de radiacién se traza en términos de la intensidad del campo eléctrico
E o de la densidad de potencia P, se llama patrén de radiacién absoluto (potencia fija y
distancia variable). Si se traza la intensidad del campo o la densidad de potencia en relacién
al valor en un punto de referencia, se llama patrén de radiacién relativa (Potencia variable

y distancia fija), como se puede ver en Tomasi (2003).

La sensitividad del radiotelescopio depende del area y la eficiencia de la antena, de la
sensitividad del radio receptor, del ancho de la banda del receptor, asi como de la duracién
de la observacion. La radiacién en cualquier direccién esta especificada por los angulos 0 y ¢,
donde 6 es el angulo medido fuera del eje z, y ¢ es el &ngulo medido en sentido anti-horario

del eje x.

El patrén de potencia normalizado P, (Herndndez 2009) estd expresado en términos
del Vector de Poynting S(0,¢), que representa la forma en que se distribuye la potencia
electromagnética alrededor de la antena. Estd dado por:

5(0,¢)
max [(S(H, (;5)}

Se puede decir entonces, que los patrones de antena o de radiacién describen la intensidad

Po(0,¢) = (1.1)

relativa del campo radiado en varias direcciones desde la antena a una distancia constantd’|

En el andlisis de los patrones de antenas, se presentan 3 casos (Herndndez 1998), que son:

» Patrén isotrépico: aquel en el cual una antena (hipotética) sin perdidas, irradia igual

energia hacia todas las direcciones.

= Patron direccional: la energia puede depender de la direccion angular del plano azi-

mutal, en el plano de elevacién o en ambos planos.

» Patron omnidireccional: presenta dos patrones, siendo uno de ellos no direccional en

un plano y direccional en el otro.

" Herndndez R. 1998. Antenas: Principios bdsicos, Andlisis y diserio. Universidad Auténoma de Baja
California. Mexicali.
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Ademsds, se acostumbra representar el patrén de antena mediante diagramas bidimen-

sionales de dos maneras distintas, que son:
1) En coordenadas cartesianas.

2) En coordenadas polaresﬁ ésta a su vez se subdivide en dos tipos:

a) Lineal.

b) Logaritmico (ver Figurg| 1)).

Sistema de coordenadas polares logaritmico. Esta grdfica es una de las mas utilizadas para
representar el patron de antena. La intensidad comunmente se representa en decibeles, una
escala logaritmica. Los decibeles comunmente se utilizan para medir intensidad o potencia.
En el caso del patrén de antena, podemos representar la definicion de un decibel con G =

10 -logyo(I1/10), en donde G es el valor de intensidad en decibeles y I1 /1y es la razdén entre
un valor de intensidad y un valor de referencia.

Fuente: http://wuw.vias.org/wirelessnetw/wndw_06_05_05.html

Ademaés de las formas bidimensionales, el patrén de la antena también puede ser repre-

sentado en forma tridimensional, usualmente haciendo uso de coordenadas esféricas.

2.3.2 Ancho de banda. Es el rango de frecuencias determinado por una

frecuencia baja y una alta, entre las cuales, las radioemisiones son observadas por los ins-

8Para ubicar un punto en el plano polar, se toma como referencia un polo (punto fijo) y un eje polar (eje),
que pasa por el polo. Para ubicar un punto, se emplean dos coordenadas: la primera representa la distancia

del punto al polo, y la segunda representa el angulo formado entre el eje polar y la recta que une el polo con
el punto.


http://www.vias.org/wirelessnetw/wndw_06_05_05.html

15

trumentos. El ancho de banda de una antena se refiere al rango de frecuencias en el cual se
considera que funciona en forma aceptable; o sea, que la antena tiene un desempenio correcto
(Gil et al. 2010). Una mayor amplitud del rango de frecuencias de una banda, otorgard una

mayor amplitud del ancho de banda de la antena.

Segun Herndndez Rueda (1998), éste se define como la banda de frecuencia en la cual
la ganancia se mantiene dentro de los 3 dB del valor maximo, pero afirma que existen otras
formas para definirlo. Una de las formas mas comunes de medir el ancho de banda de una
antena suele ser en términos de la relacién de onda estacionaria (ROE)EL debido a que
este parametro permite definir la eficiencia en la transferencia de potencia entre la linea de
transmisién y la antena, por lo que el ancho de banda de la antena se puede definir como el
rango de frecuencias en que el valor de la relacién de onda estacionaria no excede un cierto

valor méximo predeterminadd™}

2.3.3 Resolucion angular. Conocida también como resolucién espacial o
poder de resolucion. Corresponde a la distancia minima, expresada en unidades angulares,
entre dos objetos cercanos, que pueden ser detectados por separado, a través de instrumen-
tos. Esto significa, que las imagenes de dos objetos superpuestos parcialmente se pueden
resolver, si son distinguibles individualmente. De acuerdo al criterio de Rayleigh, las es-
trellas son resolubles cuando el centro de un disco de AiryE cae en el primer minimo del

patrén de Airy de la otra estrella.

Para obtener el minimo de resolucién se aplica el criterio de Rayleigh: el radio angular

0 del primer anillo oscuro, viene dado por

A
0 ~1.227 1.2
sen 5 (1.2)

donde A es la longitud de onda y D es el didmetro del colector o abertura (Wilson & Buffa
2003). Si contamos con 6 << 1, podemos simplificar la ecuacién anterior al realizar la
expansion senf = 6 — %—T + 954; - 97—? + .-+ y asumir que 0" ~ 0 para n > 1. Con esto, la

ecuaclon anterior se convierte en:

A
~ 1.22— 1.
o~ 1227 (13)

9Tomasi (2003) la define como la relacién del voltaje méximo al voltaje minimo, o de la corriente maxima
entre la corriente minima, de una onda estacionaria en una linea de transmisién.

0Ppérez, C., Zamanillo, J.M., Casanueva, A. 2007. Sistemas de Telecomunicacién. Universidad de Canta-
bria. Espana.

11E] disco de Airy es el disco central de maxima intensidad en el diagrama de difraccién que aparece como
una serie de circulos concéntricos claros y oscuros.



1. LA LINEA DE 21 CENTIMETROS

La linea de 21 centimetros, también concocida como la linea de hidrégeno, es la linea
espectral producida por el hidrégeno neutro, la cual radia con una longitud de onda de
21 centimetros, que corresponde a una frecuencia de 1,420.4 Megahertz. A esta frecuen-
cia/logitud de onda, la onda electromagnética producida, se clasifica en el espectro electro-
magnético como onda de radio. La radiaciéon emitida por el hidrégeno neutro ha probado
ser una herramienta valiosa en la radioastronomia, debido a la gran abundancia de este

elemento en el universo.

Este capitulo esta dedicado a tratar el origen y el uso de dicha linea. Usando la mecénica
cuantica se demostrara la prediccién tedrica de la frecuencia de dicha linea. Luego se des-
cribira detalladamente el procedimiento para convertirla en una herramienta observacional

que nos permita estudiar nuestra galaxia.

1 EL ORIGEN DE LA LINEA DE HIDROGENO

La radiacién electromagnética, con longitud de onda de 21 cm que emite el hidrégeno
neutro se ha medido experimentalmente; sin embargo deseamos predecirla tedricamente.
Para esto contaremos con la teoria de perturbaciones de la mecdnica cuantica. Nuestro
objetivo es calcular la diferencia en la energia que hay entre espines paralelos y antiparalelos
en el estado fundamental del hidrégeno. La emisién de la onda de radio ocurre cuando hay
una transiciéon de espin. Al haber un cambio en el nivel de energia se produce la emision de

un fotdn.

A continuacién se desarrolla el célculo, basado en (Griffiths 2005). Para llevar a cabo
esta prediccién, iniciamos con un electrén en un campo magnético. Una particula cargada
que gira es un dipolo magnético, la cual tiene un momento dipolar magnético u, que es

proporcional al momento angular de espin, S, es decir:

p =18 (2.1)

donde v es una constante de proporcionalidad llamada razén giromagnética. Cuando se

cuenta con la presencia de un campo magnético B, se genera un torque, el cual a la vez

16
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lleva una energia asociada, que es representada por el siguiente Hamiltoniano:

H=—-u B (2.2)

Nos interesa encontrar el momento dipolar magnético del electrén. Si consideramos una
carga ¢ distribuida en un aro de radio r, que rota en su eje con un periodo 7', podemos
obtener el momento dipolar magnético cuya magnitud se define como el producto entre la
corriente y el area:

uw= %777"2 (2.3)

Si la masa del aro es m, tenemos que la magnitud del momento angular es el producto entre

la magnitud del momento de inercia y la velocidad angular, es decir:

2w
S =""mr?
Tmr

(2.4)

Aqui podemos deducir facilmente que la razén giromagnética es ¢/2m. Sin embargo, el

lector puede preguntarse qué sucede con objetos de otra forma, como una esfera. Una esfera

se puede pensar como la superposiciéon de anillos, combinando la contribucién de cada uno.

Si la carga y la masa tienen una distribucion uniforme, el resultado serd el mismo que el
anterior. En base a eso, podemos concluir:

q

=—S 2.5

=g (2.5)

No hay que olvidar que el electrén tiene carga negativa y, por lo tanto, debemos agregar un

signo negativo a la hora de calcular el valor.

A pesar de haber hecho los cédlculos anteriores, el verdadero valor del momento dipolar
magnético del electrén es el doble del predicho por la teorfa clasica (Griffiths, 2005):

e
- -8, 2.6
I, o (2.6)

Esto se debe a que hay que tomar en cuenta la teoria relativista del electrén, desarrollada
por Dirac. Entonces podemos reescribir la ecuacién para el momento dipolar magnético de

la siguiente forma:

_ .4
n=g5-8 (2.7)

que también se puede expresar en términos del magnetén de Bohr:

p= g%BS (2.8)
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en donde g es una constante que se le conoce como factor-g, el cual sirve para explicar
la desviacion del valor de expectacion de la teoria clasica. En la teoria de Dirac tenemos
ge = 2. En el caso de un protén, la razén giromagnética no es tan sencilla, ya que éste es
una estructura compuesta por tres quarks, por lo cual expresaremos su razén giromagnética
como 7y, = gpﬁ, en donde a g, se le ha medido un valor de 5.59, el cual tiene un gran

contraste con el valor del electrén.

En resumen, tenemos que los valores del momento dipolar magnético para el electrén y

el protén son:

= g --°s 2.9
2mp P “‘e Me € ( . )

Hp
Ahora, la teoria clasica de electrodindamica establece que un momento dipolar magnético, p,
con una configuracion en forma de esfera infinitesimal, genera un campo magnético (Griffiths

2005 & Jackson 1999):

Ho

= L0 B )7 — ]+ B () (2.10)

3

Por lo que el Hamiltoniano del electrén en el campo magnético causado por el momento
dipolar magnético del protén es:

H = M09p€2 3(Sp - 7)(Se - 7) —Sp - Se 4 M09p€2
8mrmpme r3 3mpme

(S, -Se)83(r) (2.11)

en donde H’ es una perturbacién, de tal forma que H = H® + \H’, para la cual el subindice
cero denota una cantidad sin perturbacién y A es una constante pequena (que eventualmente
serd eliminada). Nétese que en la ecuacién anterior, se utilizé H' en lugar de H, ya que

asumimos que los dos posibles estados son en efecto perturbaciones de un estado base.

Es importante mencionar una serie de procedimientos que se utilizan para poder avan-

zar. La primera es recordar que se debe satisfacer la ecuacién de Schrodinger; es decir,

Ahora, se procede con expandir E, y v, en series de potencias de A (esto es una
aproximacién):
E,=EY+\E} + N2E2 + ... 213)
Pn = PO+ MpL + 292 + ... '
En la teoria de perturbaciones de primer orden, solo se considera la correccién de primer

orden (solo se llega a utilizar la primera potencia de A\ y no se considera A2, A3, etc.), lo
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cual significa que las ecuaciones anteriores se convierten en:
E,=E)+ \E}
_ 0 1

Al sustituir estos valores en la ecuacion de Schrédinger, y expresando el Hamiltoniano como

H° + \H’ obtenemos:

(2.14)

(H? +AH") (¥, + My,) = (EBp + AE,) (¥ + M) (2.15)
que podemos reescribir como:

HOp + MH %y, + H'Y) + N H'y, = By + MEgy + Egn) + N By, (2.16)

Ya que sélo estamos considerando el primer orden, los términos con A\? pueden descar-
tarse. La ecuacién resultante nos lleva a dos conclusiones, la primera es H%? = E%° 1o
cual no es nada nuevo, ya que esto es la ecuaciéon de Schrodinger sin perturbar. La segunda
conclusién es:

MH "y, + H'tp) = MEpy, + Eyip) (2.17)

Noétese que se elimina )\, tal como se habia mencionado anteriormente. Si multiplicamos

la ecuacion anterior por <@Z)2|, esta se convierte en:
(Wl HO[on) + (U | H' [vn) = B (Wnlibp) + Ep (¥ ln) (2.18)
Que luego de simplificar se convierte en:

WO H k) + (WO H'[40) = E} (2.19)

Sin embargo, H? es hermitico, lo que significa que lo podemos mover a la izquierda de
Uy ademds, siempre se satisface la ecuacion de Schrédinger, lo que implica que podemos
reemplazar (H%?| por EQ(4?|, lo que significa que (O|HCpl) = EQ(40|pl) = 0. Por lo

que obtenemos como resultado final:

Eyy = (Y0 H'|Yp) (2.20)

En pocas palabras, lo que este resultado quiere decirnos es que la correccién de primer
orden de la energia es el valor esperado de la perturbaciéon del Hamiltoniano en el estado no

perturbado. Retornando al Hamiltoniano del electrén en el campo magnético causado por
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el momento dipolar magnético del protén, utilizando el resultado anterior, tenemos que la

energia de la perturbacion es:

gl = _Hogpe <3(Sp'f)(ser'3f) _Sp'Se> 4 Hogp® (S, - S.) /¢100( )02 (r)100(r) dr  (2.21)

8TMpMe

que equivale a

gl Hogp€? <3(Sp “7)(Se - 7) —Sp - Se>
= 3

8Tmpme

+

2
(S, So) 100 (0)] (2.22)

Noétese que en el estado fundamental 119, tenemos una simetria esférica, lo cual explica
porqué la funciéon de onda sélo estd en funcién del radio. En base a esta simetria se puede
demostrar que el primer valor esperado es cero. Esta demostracion es relativamente sencilla.

Tenemos que:

<3(sp ) (Se - 7) = S, Se> - / Yioo(r) <3(S” 8 ) =Sy S@) Yioo(r)dV - (2.23)

r3 r

Para coordenadas esféricas, tenemos que dV = r2 sen § dfd¢dr es el diferencial de volumen,

lo cual implica que:

<3(sp : f)(Ser-Sf) -S,- Se> _

o Jo 0

[/O W’wo H/%/ S, - 7)(Se - #) sen 0 dfdep — (S, - Se /%/ sen@d&dqﬁ}

Hay que mencionar que cuando el radio tiende a cero, la funcién de onda tiende a

una constante, lo cual significa que el término de la izquierda de la expresién anterior es
divergente de forma logaritmica. La tnica forma de solucionar eso, es que el término de
la derecha sea cero. Para empezar, simplificaremos un poco el término de la derecha de la

expresion anterior, por lo que nos quedamos con:

2r pm
/ / 3(Sp - 7)(Se - ) sen 0 dfdgp — 4w (S, - Se) (2.25)
o Jo
ademas, sabemos lo siguiente:
Sp = (Spis Spjs S )

S = (Sei7 Seja Se};) (226)
sen 6 cos ¢i + sen 0 cos ¢] + cos 0k

>
Il



21

Podemos utilizarlas para expandir los productos (S, -7), (S¢-7) que aparecen en la expresién

(2.25)), respecto de las componentes, con lo cual obtenemos:

Sy -7 = Spisent cos ¢ + Sp;sen b cos ¢ + Sp,; cos
(2.27)
Se - 7= Sesent cos g + Sejsenfcos ¢ + S, cos
Sustituyéndolas en ([2.25) y operando resulta:
2T [T 3(Sy - 7)(Se - 7) sen 0 dBdg — 47 (S, - Se) =
3 (%) (SpiSei + SpjSei + S, ;Sep) — 4m(Sp - Se) = (2.28)

A7 (S, - Se) —4An (S, - Se)

Il
o

Vemos que se cancela, como habiamos dicho anteriormente. Ahora nos quedamos sélo
con el segundo término de la energia, para el cual tenemos:

1

Ta3

Yr00(r,0,9) = Rio(r)Yy (0, ) = e/ (2.29)

donde a R,;(r) se le conoce como funcién de onda radial y a Y;(6,¢) se le conoce como
armonicos esféricos. Luego de evaluar, nos quedamos con |1109(0)|? = 1/(ma?), en donde a
es el radio de Bohr. Al simplificar obtenemos como resultado:

2
Bl = F0C (g .g,) (2.30)

3rmymead

cuando se estd en el estado fundamental. Ya que se tiene el producto interno de dos espines,
a esto se le llama acoplamiento espin-espin. Es entonces el momento indicado de introducir
el momento angular total:

S=8S,+8S. (2.31)

Ahora bien, al utilizar esto, junto con la ley de cosenos y la definicién de producto interno,
es facil llegar a:
Sp-Se=3(5*—5; - 52) (2.32)

Se sabe que el espin del electrén y del protén sélo puede ser de 1/2, por lo que el espin
total sélo puede tener valor de 1 6 0 (tres configuraciones, | 11),| L1) y 1/v2(] 1) +] 41) ,
resultan en 1y una, 1/v/2(| 1) —| 1)), en 0. Esto le da origen al nombre tripleta y singlete

respectivamente). También sabemos que para un espin s, se satisface:

S2|sm) = hs(s +1)|sm), (2.33)
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lo cual nos lleva a que Sg =52 = %hQ , v que en el primer caso S? = 2% y S2 = 0 en el
segundo caso. Con esto, tenemos informacién suficiente para calcular (S, - S.), que vale %
en el primer caso, y —% en el segundo. Notamos entonces que hay una diferencia en energia,
la cual puede ser calculada. Esta diferencia de energia es:

4g,h*
AE = gpz 2.4
3mpymgcta

~ 5.88 x 1079 eV (2.34)

La transicién entre estados implica entonces la emision de un fotén, ya que hay un

cambio de energia. La frecuencia de dicho fotén es:

AFE
A la cual le corresponde una longitud de onda A = 7 ~ 21 cm. Ahora, calcular la probabi-
lidad de emisién espontdnea es algo mucho més complicado, y no lo haremos aqui. Si desea
una explicaciéon mas detallada de cémo realizar este calculo, se sugiere leer los capitulos 23
a 28 de The physics of Astrophysics volume I (radiation), de Frank H. Shu. De acuerdo a

este autor dicha probabilidad de emision es:

2 2 2
N2 /2 orh 15
Am:ge<1+gpm> ( e > ( u ”) 2y &~ 2.85 x 10719 ¢! (2.36)

12 gemyp mecs MeC2

en donde a Ajg se le conoce como el coeficiente A de Einstein, y representa la probabilidad

de emisién espontédnea del nivel de energia E7 al nivel Ej.

La probabilidad de emision espontdanea es muy pequena; sin embargo, la masa de
hidrégeno neutro en una galaxia como la nuestra es de aproximadamente 10'°M, (Davies
et al. 2001), por lo que se puede asumir que se tiene una emisién constante. A continuacién

discutiremos la aplicacion de la linea de 21 centimetros en el estudio de nuestra galaxia.

2 ; COMO NOS AYUDA LA LINEA DE HIDROGENO A ESTU-
DIAR NUESTRA GALAXIA?

2.1 El efecto Doppler. La linea de 21 centimetros siempre serd emitida a
la misma frecuencia; sin embargo es posible que un radiotelescopio detecte esta linea a
una frecuencia levemente distinta. Esto se debe a que el material del origen de la onda
se estd desplazando en relacién al radiotelescopio que la detecta. Este fenémeno se conoce
como efecto Doppler. En este efecto, el corrimiento en la frecuencia de la onda depende

de la velocidad relativa entre la fuente y el observador (se puede apreciar un ejemplo de
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este corrimiento en la Figur. Ya que sabemos cudl es la frecuencia a la que se emite
la onda de radio, entonces en base a la frecuencia que detecte el radiotelescopio se puede
determinar el corrimiento. Con la ayuda de una ecuacion, se puede determinar la velocidad
relativa entre la fuente y nosotros. La forma de nuestra galaxia fue encontrada al utilizar el

efecto Doppler en la linea de 21 cm.

Figur

80 -

Intensidad Relativa (dB)
N
(=}
T

Ejemplo del corrimiento de la frecuencia esperada para un espectro a causa del efecto Doppler. En
esta imagen se aprecian dos lineas espectrales. Se asume que ambas son de la misma frecuencia,
pero que el corrimiento se observa porque las fuentes se desplazan a distintas velocidades.

Utilizando la férmula del efecto Doppler, % = —7¢, se puede transformar un espectro

que tenga la frecuencia como dominio en un espectro que tenga la velocidad relativa como

dominio. (Figurd 3)

Los espectros observados en las figuraq 2| seran el punto de partida en el andlisis
de datos (Capitulo . Sin embargo, no nos intersa saber la velocidad relativa entre un
objeto y nosotros, sino que nos interesa saber la velocidad relativa de un objeto cualquiera
de la galaxia en relacién a su distincia al centro de esta. A esto que se busca se le conoce
como curva de rotacion galdctica. Al asumir que nuestra galaxia obedece ciertas propiedades
intrisecas en la distribucién de la materia que la compone (ver siguiente seccién), se puede

llegar a esta curva de rotacién. Entonces, con estos datos es posible elaborar un mapa del
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Figur

80

>
S
T

v
S
T

Intensidad Relativa (dB)
& ]
T T

[
S
T

1 n n I n I . I
—-300 —200 —-100 0 100 200 300

velocidad relativa (km/s)

Esta grdfica se obtiene al aplicar la ecuacion del efecto Doppler a la ﬁgur@ utilizando fo = 1,420.4
MHz. Nétese que se conserva la forma; Sin embargo, se invierte horizontalmente.

plano galdctico a partir de los resultados de la curva de rotacion.

2.2 Geometria de nuestra galaxia. Esta seccién tiene como objetivo es-
tablecer las premisas de naturaleza geométrica que se toman en cuenta para poder generar

una curva de rotacién galdctica y un mapa del plano galactico.

La primera de todas las suposiciones, es que nuestra galaxia gira con una rotacién
diferencial, lo cual quiere decir que todos los objetos a la misma distancia del centro, orbitan

a la misma velocidad.

Una manera de observar esto consiste en apuntar el radiotelescopio hacia alguna nube

de gas en la galaxia. En las figuraq 4] podemos notar que, de hecho, la velocidad de la
nube (V') forma un dngulo con la linea de visién. Por lo tanto, lo que se medird serd una

proyeccién de la velocidad de la nube en la linea de visién.

Podemos obtener la velocidad radial, V., que es la diferencia entre la proyeccién de
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La velocidad de una nube y su proyeccion en la linea de vision.

la velocidad de la nube en la linea de visién y la velocidad del Sol en la linea de visién.

Utilizando la Figura] 5| se puede obtener:
V., =Vcosa — Vysend (2.37)

El dngulo ¢ es conocido como longitud galdctica. En la Figurg 5|, observando el tridngulo

superior, facilmente se llega a la conclusién de que § = £.

También sabemos que 5 4+ v + 90° = 180°, y que a + v = 90°, de lo cual se deduce
inmediatamente que a = f3, por lo que la ecuacién (2.37) se convierte en:

V., =Vecosf — Vpsent (2.38)

En este momento es conveniente reemplazar # por otras variables que sean mas cono-
cidas dentro del experimento. Regresando a la Figurd 5] notamos que es posible medir la

distancia entre el centro (C) y el punto tangencial (T) de dos formas distintas:

CT = Rysent = Rcos f3 (2.39)

Despejando cos 8 de la ecuacion (2.39)) y sustituyéndolo en ([2.38]) se obtiene:

VR
v, =2

(2.40)

senf — Vpsent = <VRO_%R> sen /

R

Con esto, se tiene la intencién de generar una curva de rotacién galdctica V(R) en el
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Linea de visiéon

Geometria de la galaxia.

primer cuadrante galdctico (0° < ¢ < 90°). El método que se presenta a continuacién se
conoce como método del punto tangencial, el cual sélo funciona en érbitas interiores a las

del Sol (para obtener mds informacién de la curva de rotacién en drbitas externas a la del
Sol, consulte el Capitulo .

Puede haber varias nubes de hidrégeno en la linea de visién. Estos componentes se
pueden identificar como picos en el espectro en los datos que genera un radiotelescopio. Sin
embargo, se asume que la componente mas grande V;. 4x proviene del punto tangencial (T),

para la cual se cumple:

R = Rysen/t
(2.41)
V= ‘/;“7ma',x + Vosent

Al observar a distintas longitudes galacticas, se puede calcular V' y R en términos de ¢, y

luego se puede graficar una curva de rotacién V(R).
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Ahora, el objetivo ahora es saber en dénde se encuentran las nubes de hidrégeno que se
han detectado. Anteriormente, se utilizé inicamente el méximo componente de velocidad,
el cual se asume proviene del punto tangencial. En este momento, se utilizan todos los

componentes de velocidad que se hayan identificado.

Los resultados que se obtendrian a partir de la seccién anterior, deberian concluir que la
velocidad orbital es constante, independientemente del radio: V(R) = constante = Vj (ver

Capitulo para resultados reales que respaldan esta afirmacién). Entonces, la ecuacién

(2.40)) se convierte en:

V, = Vosen/ (RO — 1) (2.42)
R
despejando R obtenemos: ,
RyVysen
R=——7-— 2.43
vosent + V, ( )

Lo ideal es poder realizar un mapa de las ubicaciones de las nubes que hemos detectado.
De la medicidn, se obtiene V., se sabe de antemano en que longitud galdctica £ se realiza la
medicion y se conocen Ry y Vp, por lo que podemos facilmente calcular R para cada nube.
Sin embargo, R es la distancia de la nube al centro de la galaxia, y para poder graficar las
ubicaciones, lo méas practico es utilizar la distancia que hay entre el Sol y la nube. A esta

distancia se le denotara r. Utilizando la ley de cosenos, se obtiene la siguiente relacion:
R? = R2 + 1% — 2Rgr cos/ (2.44)

v luego de despejar r en la ecuacién, nos lleva a dos soluciones posibles:

ry = +41/R? — R3sen?{ + Ry cos/ (2.45)

Hay que notar que en el segundo y tercer cuadrante (cos¢ < 0) s6lo habrd una solucién
positiva, ya que en estos cuadrantes R siempre es mayor que Ry. En los cuadrantes I y IV

puede haber dos soluciones positivas.

Los valores negativos de r deben ser descartados, ya que estos no tienen sentido, fisi-
camente hablando. En el caso de dos soluciones positivas, se puede realizar una medicién
en la misma longitud pero a distinta latitud. Con una latitud mayor, el objeto distante no
deberia de aparecer, por lo que funciona para identificar cudl es la solucién correcta; no
obstante, si se realiza una cantidad grande de mediciones, es mas practico descartar todas

las mediciones con dos soluciones positivas.



1. OBSERVACIONES

Ahora que hemos descrito la importancia y utilidad de la linea de 21 centimetros en

radioastronomia, vamos a mostrar coémo se aplica en observacion.

Para realizar nuestras observaciones hemos decidido utilizar radiotelescopio SALSA[T| del
observatorio de Onsala, Suecia. Este observatorio pertenece a la Universidad Tecnoldgica
de Chalmers y su radiotelescopio fue la herramienta elegida para realizar estas mediciones

por su libre acceso y porque puede ser controloado remotamente via internet.

1 EL RADIOTELESCOPIO SALSA

El radiotelescopio del observatorio de Onsala, es una antena parabdlica de 2.3 metros
de didmetro (Figura@, que opera en la frecuencia de 1420.4 MHz. Utilizando el criterio de
Rayleigh para un disco de Airy:

A
0~ 1.22— 3.1
sen L (3.1)

podemos calcular la resolucién angular del radiotelescopio (6.428 grados en el radiote-
lescopio SALSA, pero lo aproximaremos a 7). En esta ecuacién A es la longitud de onda,
D es el diametro del colector o abertura y 6 es la resoluciéon angular, la cual representa
la distancia angular minima en la que dos objetos cercanos pueden ser distinguidos. Dicha
resolucién angular es suficiente para realizar cualquier experimento que requiera observa-
cién de objetos extendidos como el plano galdctico, el cual atraviesa el cielo; sin embargo
serd relativamente ineficaz al tratar de estudiar un objeto que tenga una resolucién angular

menor a esta.

Cuando observamos, el radiotelescopio divide la frecuencia central a lo largo de 256
canales de frecuencia con un ancho de 2.4 MHz, lo cual equivale a un cambio en frecuencia
de 9.375 kHz. El espectro es entonces una grafica de dispersién que cuenta con 256 puntos
igualmente espaciados horizontalmente. Los espectros que un radiotelescopio produce se

archivan utilizando el formato FITﬂ Un archivo de un espectro en formato FITS es una

LSuch A Lovely Small Antenna
2FITS significa Flezible Image Transport System y es una extensién de archivos ampliamente utilizada
en la radioastronomia, astronomia y otras ramas de la ciencia. Esta extension se enfoca en el analisis de

28
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cadena de 1 pixel de ancho y 256 pixeles (canales) de largo, que estédn coloreados en escala
de grises para representar la amplitud o intensidad relativa de cada canal en términos de
los otros pixeles (como las curvas de nivel o los mapas de contorno). El espectro es en pocas

palabras, la distribucion de intensidades, vista de perfil, de esta cadena de pixeles.

Si alguno de los puntos que se describen a continuacién (y en el capitulo no son del
todo claros para el lector, se le sugiere consultar el apéndice que contiene un pequeno

manual de observacion.

2 LAS MEDICIONES

Empezamos haciendo varias observaciones de practica a fin de entender los posibles
errores en el manejo del software y en el proceso de toma de datos. Una vez entendido el
software de observacién se procedié a tomar datos reales. Los datos utilizados en este trabajo
se obtuvieron el 8 de mayo de 2013. Para la curva de rotacion galactica, las observaciones
iniciaron en una longitud galactica de 20 grados y concluyeron en una de 90 grados, con
intervalos de cinco grados (ver Cuadro [2[y Figura @ Para el mapa del plano galactico se
inicié en una longitud de 20 grados y se concluyé en una de 160 grados, con intervalos de
dos grados (ver Cuadro 3|y Figura . Todas las mediciones se realizaron con una latitud
galédctica de cero grados (ya que la intencion es obtener la curva de rotacién y la distribucién
de masa que se presentan en el plano galdctico, el cual es el plano al que pertenece el disco
galdctico). Para todas las mediciones se utiliz6 un tiempo de integracién de 30 segundos.

Los pardmetros utilizados se detallan en el Cuadro [T}

imagenes y es ampliamente utilizada debido a que fue especificamente creada para archivos cientificos y a
que conserva informacién sobre el origen de la imagen.
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Radiotelescopio SALSA del observatorio de Onsala, Suecia. Su antena cuenta con un didmetro de 2.3
metros y su recibidor se encuentra en el plano focal de la antena. La montura es altazimutal.

Fuente: http://www.euhou.net.



31

Cuadro 1: Cuadro de pardmetros utilizados en la configuracion del radiotelecopio para las mediciones

realizadas. FEstos pardmetros se utilizaron para todas las mediciones.

Modalidad switched
sig=1420.4 MHz
Frecuencia/Ganancia
ref=1418.4 MHz
sig=30 %
Poder
ref=30 %
Tiempo de integracién 30 s

Cuadro 2: Cuadro de observaciones para curva de rotacion galdctica. Tanto la longitud como la latitud

galdctica estdn expresadas en grados. En este cuadro expresamos el nimero correspondiente de cada

medicion con #.

# ) # ) ) ‘b
1 20 0 6 45 0 11 70 0
2 25 0 7 50 0 12 7 0
330 0 8 55 0 13 80 0
4 35 0 9 60 0 14 8 0
5 40 0 10 65 0 15 90 0




Figuram

Area de mediciones para curva de rotacion galdctica. Cada elipse representa el drea en el cielo que
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cubre una medicion, equivalente a 7 grados aproximadamente.

Cuadro 3: Cuadro de observaciones para mapa del plano galdctico. Tanto la longitud como la latitud
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galdctica estdn expresadas en grados. En este cuadro también expresamos el nimero de cada medicion con

#.

# ) # ) i ‘b # ¢ b
1 20 0 19 56 0 37 92 0 55 128 0
2 22 0 20 58 0 38 94 0 56 130 0
3 24 0 21 60 0 39 96 0 57 132 0
4 26 0 2 62 0 40 98 0 58 134 0
5 2 0 23 64 0 41 100 0 59 136 0
6 30 0 24 66 0 42 102 0 60 138 0
7 32 0 25 68 0 43 104 0 61 140 0
8 34 0 26 70 0 44 106 0 62 142 0
9 36 0 2 T2 0 45 108 0 63 144 0
10 38 0 2% 74 0 46 110 0 64 146 0
11 40 0 29 76 0 47 112 0 65 148 0
12 42 0 30 78 0 48 114 0 66 150 0
13 44 0 31 80 0 49 116 0 67 152 0
14 46 0 32 82 0 50 118 0 68 154 0
15 48 0 33 84 0 51 120 0 69 156 0
16 50 0 34 8 0 52 122 0 70 158 0
17 52 0 35 88 0 53 124 0 71 160 0
18 54 0 36 90 0 54 126 0
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Area de mediciones para el mapa del plano galdctico. Cada elipse representa el drea en el cielo que

cubre una medicion.




1v. ANALISIS DE DATOS Y RESULTADOS

A continuacién se presenta el procedimiento seguido para reconstruir la curva de rota-
cién y el mapa de la galaxia, utilizando los datos obtenidos con las mediciones que se detallan
en el Capitulo Los resultados se presentan al final de este capitulo. Este procedimiento
contiene instrucciones detalladas para que el lector pueda reproducir los resultados, si asi lo

desea.

En el manual de usuario (apéndice , se le solicit6 al lector, que para cada medicién
que realizara, registrara los valores de la méaxima frecuencia, la méxima intensidad y la
minima intensidad. La utilidad de cada uno de estos valores se explicard a lo largo de este
capitulo. A continuacién se explicara el procedimiento para crear una curva de rotacién y

un mapa del plano galactico.

1 CORRECCION HORIZONTAL

Debido a que muchas veces el archivo correspondiente para cada espectro no guarda
informacién sobre el dominio y rango de se respectivo espectro, es importante realizar los
procedimientos que se detallan en esta seccién y en la seccién [3] de este capitulo. De no
realizarse se presentara un corrimiento y un cambio de escala en cada espectro al abrirse su
archivo en un programa de anélisis de iméagenes. Para iniciar, se determinara el dominio de
cada medicién. Para ello, abra una hoja de calculo y escriba hasta arriba una lista horizontal
de las longitudes galacticas que utilizé. Por ejemplo, en los resultados obtenidos en este
trabajo, se inici6 en una longitud galactica de 20 grados y se finaliz6 en 160 grados, con
intervalos de cinco grados para la curva de rotacién y de dos grados para el mapa del plano
galdctico. Debajo de ellas, escriba la velocidad a la que corresponde la frecuencia maxima
que anoté para cada medicion, luego de ser transformada por la ecuacién del efecto Doppler
(columnas D,E,F y G de la tercera fila en la hoja de célculo de la Figura @[) Por ejemplo,
si se cuenta con una frecuencia maxima de +1MHz, ésta corresponde a —211.12 Km/s, en
el caso que se utilice 1,420.4 MHz como fy. Esta velocidad correspondiente a la frecuencia

maxima, serd la velocidad minima del dominio.
Noétese que el espectro es discreto utilizando la frecuencia; por lo tanto, también sera dis-

creta utilizando la velocidad como domino. El cambio que hay entre cada punto es de 9.375

KHz, lo cual equivale aproximadamente a 1.9793 Km/s. Por lo tanto, para cada longitud

34
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galdctica haga una lista de 256 elementos de longitud (ya que cada espectro tiene 256 pun-
tos), y que cada uno sea 1.9793 Km/s mayor que el anterior, utilizando la velocidad minima
como valor inicial. El resultado final serd una tabla que contenga los valores de velocidad
para cada longitud galactica en la que se realizé una medicién. Esta tabla tendra 256 filas
y N columnas, donde N es el nimero de mediciones que haya realizado. Esta tabla sera de
vital importancia y serd mencionada més adeltante. Sin embargo, es importante hacer otros

ajustes de primero, los cuales se detallan a continuacién.

Figura@

i A B C D E F G

1 Glon | 20 25 30 35
2

3 | delta= Vmin= -252 -252.3 -252.8 -254
o 1.57926359 -250.0 -250.3 -250.8 -252.0
5 -248.0 -248.3 -248.8 -250.0
B -246.1 -246.4 -246.9 -248.1
7 -244.1 -244.4 -244.9 -246.1
8 -242.1 -242.4 -242.9 -244.1
9 -240.1 -240.4 -240.9 -242.1
10 -238.1 -238.4 -23B.9 -240.1

Ejemplo de tabla de longitudes y velocidades.
2 IMAGEJ

Para esta seccién, se recomienda utilizar el programa ImagelJ, por las herramientas que
éste ofrece. Creado por la NITH (National Institutes of Health), este programa de andlisis de
imdagenes es capaz de abrir los archivos con extensién FITS y es recomendado su uso por el
hecho que tiene la capacidad de crear un «Montage», el cual mas adelante se utiliza para
facilitar la elaboracion de la tabla de datos que eventualmente se convierte en la curva de
rotacion y el mapa del plano galdctico. En esta seccion se importaran los archivos creados

durante el uso del radiotelescopio. ImageJ es libre de costo, y puede descargarse en:

http://rsbweb.nih.gov/ij/

Inicie ImageJ, y dirijase a File — Open, y abra todos los archivos que haya creado, en

orden (00001c.fits, 00003c.fits, 00005¢c.fits, etc.)


http://rsbweb.nih.gov/ij/
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Una vez todos los archivos estén abiertos, vaya a Image — Stacks y seleccione Images
to Stack. Se creard un «Stack», el cual es equivalente a unir todas las cadenas de pixeles,
extremo con extremo. En esta forma, la informacién no es muy tutil; sin embargo, tiene
que estar asi para poder realizar el siguiente paso. Ahora, retorne a Image — Stack y
seleccione Make Montage... Luego de haber hecho la seleccién, una ventana aparecerd en

donde tendra que configurar unos parametros:
= En Columns escriba 1.
= En Rows escriba el nimero de mediciones que realizo.
= En Scale Factor escriba 1.
» En First Slice escriba 1.
= En Last Slice escriba el nimero de mediciones que realizo.
= En Increment escriba 1.
= En Border Width escriba 0.

Al finalizar con esto, se creard una imagen, que equivale a unir todos los archivos, solo

que uno por debajo del otro, en lugar de extremo con extremo (Figura| 10]).

Figura 10

Ejemplo de un « Montage». Para este ejemplo, se utilizaron 19 archivos, lo que explica porque la imagen

es de 256 por 19 pixeles. Nétese como se desplaza la parte mas brillante, la cual represanta la mayor
intesidad relativa. La franja vertical negra representa una radiointerferencia.

Ahora, dirfjase a Image — Transform y seleccione Rotate 90 Degrees Left. Esto no sélo
rotard la imagen 90 grados a la izquierda, sino que también hara que los valores iniciales (los
de la izquierda) sean los finales (los del fondo). Sin embargo, recordemos que por la férmula
del efecto Doppler, al transformar un dominio frecuencia en uno de velocidad, el orden de
los elementos se invierte (figuras y ; por lo que al invertir el orden del «Montage», los

elementos se ajustan para utilizarse con la tabla que se menciona en la seccién anterior.
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Cuadro 4: Muestra de la tabla de resultados obtenida al rotar la Figura

X0 X1 X2 X3 X4
Y0 8439 6150 8079 5653 —8067
Y1 8486 6316 8333 5513 —8177
Y2 8809 6565 8653 5502 —8372
Y3 8312 6137 7793 5450 —7810

Al terminar esto, nuevamente dirijase a Image — Transform y seleccione Image to Re-
sults. Se abrird una tabla con los valores de la amplitud de cada pixel (Cuadro . Esta tabla
tendra 256 filas y N columnas, donde N es el nimero de mediciones realizadas. Esta con-
figuracion es conveniente porque permite utilizarla en combinacién con la tabla elaborada

en la seccién anterior con mucha facilidad.

Si se utiliza una columna de la tabla de la seccién anterior como dominio, y su columna
correspondiente del Cuadro [ como rango, al hacer una gréafica de dispersién, se podria
apreciar el espectro; Sin embargo, los valores del eje vertical estarian corridos y a otra escala,
por lo tanto, hay que realizar otros ajustes. Para ello, hard uso de los valores méximos

y minimos de intensidad que se mencionan en el procedimiento para realizar mediciones

(Apéndice [B).

3 CORRECCION VERTICAL

Abra la hoja de cédlculo en donde anot6 los valores méximos y minimos de la intensidad
(Figura y copie la tabla de resultados (Cuadro [4]) debajo de los respectivos valores (ver
Figura. A la tabla de resultados, obtenida al final de la seccién anterior, la llamaremos
T,y ya que se realizaron N mediciones, ésta tendra N columnas. Definiremos a 1" como un
conjunto de columnas, T' = {T;}, donde 1 < i < N.Y a cada columna la definimos como
un conjunto de valores, es decir, T; = {t;; : 1 < j < 256}. También tenemos que definir
un conjunto al cual pertenecen los méximos y minimos anotados en el transcurso de las
mediciones, para esto definimos MAX = {mdx;} y MIN = {min;}. No hay que confundir
a los max; y min; con los valores maximos y minimos que puede alcanzar cada columna,
méx;[T;] y min;[T;]. Por dltimo también hay que definir un conjunto al cual pertenecen los

angulos de longitud galactica que se utilizaron, GLon = {6;}.

Es momento de realizar la correccién de corrimiento y escala vertical. En la tabla T,
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Figural 11
) A B = D E F G

1 |Glon= I 20 25 30 35 40
£

3 |Max= 60.3 55.5 B0.6 62.4 61.6
4 | Min= -96.9 -100.5 -47.7 -97.7 -93.3
5

] 8435 6150 BO7S 5653 -8067
7 8486 6316 8333 5513 -8177
8 8R0S 6565 8653 5502 -8372
2 8312 6137 7793 5450 -7810
10 8838 6410 8779 6076 -6630

Valores de la intensidad mdxima y minima para cada longitud galdctica.

haga la siguiente sustitucion, para todo ¢ y para todo j:

max; — min; max; — min;
Ji T

x| T;| — max; 4.1
méx;[T;] — min;[T;] m?x[ i) = maa; (4.1)

tij
" ‘ méx;[T;] — min;[T;]

Finalmente deberia de obtener una tabla con los datos totalmente corregidos vertical-
mente (Figura| 12)). Ya que en la seccidn [1| de este capitulo se realizaron las correcciones

horizontales, ya se deberia contar con un conjunto de datos que se puedan utilizar para

trabajar.
Figura 12
_ A B C D E F G

1 |Glon= I 20 25 30 35 40
2

3 |Max= 60.2 59.5 63.8 61.8 58.4
4 |Min= -96.7 -101.3 -97.9 -98.0 -895.1
3

7] 2.0 -2.8 2.9 -4.3 -37.2
i 21 2.4 3.5 -4.7 -37.5
8 .8 -4.8 4.3 -4.7 -37.9
9 1.7 -2.8 2.2 -4.8 -36.6
10 2.9 2.2 4.6 -3.3 -33.9
11 21 -6.0 4.7 5.4 -33.2
12 1.5 -6.1 3.5 -0.8 -33.8
13 2.9 -2.3 4.5 -3.8 -35.2

Tabla obtenida después de la correccion vertical dada por .
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Para evitar confusiones, la tabla que se obtiene de aplicar (4.1)) sobre T" se seguira lla-
mando T (la de la Figura , cada columna se seguira llamando T;, y cada elemento se
seguird llamando ¢;;. De ahora en adelante, la tabla obtenida en la seccién 1) se llamard A,

cada columna de ella se llamara A;, y cada elemento se llamara a;;. Cada espectro serd en-
tonces S; = A; x T;.

4 REFINANDO DATOS

Antes de elaborar la curva de rotacién galactica y el mapa del plano galactico, es
necesario refinar un poco los datos. El método que utiliza el radiotelescopio consiste en
medir una intensidad relativa en relacién a un nivel de ruido de referencia; sin embargo, en
este proceso puede haber un corrimiento excesivo (en la Figura se puede apreciar este

corrimiento). Para corregir esto, hay que realizar un procedimiento al que comtinmente se

le conoce como resta de linea de base.

Figurd 13

60

40

Intensidad relativa (dB)

—60 1 n 1 L 1 n 1 n 1 n
—-200 -100 0 100 200 300

Velocidad relativa (km/s)

Corrimiento del nivel de referencia. El ruido de fondo deberia estar en cero. FEste

corrimiento se puede corregir en la mayoria de los casos con un polinomio de primer
o sequndo orden.

4.1 La linea de base. A continuacién se presentard un procedimiento para

nivelar los espectros y corregir ese corrimiento. Realizar este procedimiento no es absolu-
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tamente necesario, pero es fuertemente recomendado. Lo primero que tiene que hacer, es
descargar un programa que facilite el procedimiento. Uno de ellos es MagicPlot, disponible

en:

http://magicplot.com/

Este programa tiene una version gratuita y una versién completa. La versién completa
es mucho mas versatil, y posee muchas mas herramientas; sin embargo, la versién gratuita
es suficiente para realizar el procedimiento a continuacién. Inicie el programa y seleccione
New Table en Project. Se abrird una tabla con dos columnas en blanco. Copie la informacién
de A; y péguela en la primera columna. Haga lo mismo con 77, sélo que en la segunda
columna. Ahora seleccione toda la tabla (Ctrl + A) y haga clic derecho, luego seleccione
Create Fit Plot — Line. Se abrird una ventana con la grafica de su espectro. Ahora, debe

insertar una funcién y ajustarla para que ésta sirva de linea de base.

A la derecha de la grafica debe haber un meni lateral (como el que aparece en la figura
. En este seleccione Add — Parabola (polinomio de orden 2). En la versién completa se
pueden agregar polinomios de mayor orden, los cuales presentan mayor flexibilidad. Si decide
agregar mas curvas, se puede observar una lista de ellas en la parte superior del meni lateral,
en donde se pueden seleccionar individualmente para editar, o para que muestre informacion

de cada una.

Seleccione la parabola que acaba de crear y active la casilla de verificacién de hasta abajo
del ment lateral, llamada Edit Interval (ver Figura . Al hacer esto aparecera un cuadro
encima de la grafica, en donde usted puede modificar su ancho con el cursor. Asegurese
que este cuadro s6lo cubra dreas que son del ruido (esto requiere su criterio). Puede dividir
el cuadro en varios, al hacer clic derecho sobre él y luego seleccionando Split Interval Here.
Luego de haber cubierto sélo las areas con ruido, vaya al menu de la derecha y seleccione Fit
One Curve. La parabola debe ajustarse autométicamente, y ahora deberia tener la misma
forma que el corrimiento inicial (Figura . El objetivo es usar esta curva como nivel de

referencia.

Ahora, seleccione la pardbola que acaba de ajustar y, en la lista de la derecha, active la
casilla de verificacion llamada Baseline. Al hacer esto, se realizard autométicamente la resta

de linea de base en nuestro espectro.

Ahora que el espectro se observa en una condicién aceptable, es importante saber cémo

extraer la informacién de cada punto que compone a la gréfica resultante (como la de la


http://magicplot.com/
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Figura 14

Fit Curves | Fit Intervals | Report

Style Type Legend Show Baseline Sum
Parabala Curve 1 -
Lorentzian-A Curve 2 E E E i
Lorentzian-A Curve 3 E E E k.
Lorentzian-A Curve 4 E E E 3
Lorentzian-A Curve 5 E E E
Lorentzian-A Curve 6 [« = L
Lorentzian-A Curve 7 [a [« [« S

) Woos £ Flsm

Param  Description Value Lock  Std, Dev,

a Square 7.0373e-5| [ 7.9708e-6
b Linear -0.024) [ 5.4019e-4

c Constant -17.4814) [ 0.2409

¥ix)=

a % x*"2 +b % x+c
x0 = -b / (2%a) = 170.4331
y0 = c - b2 / (4%a) = -18.525¢6

Jin | Edit Interval Fit One Curve

Menai lateral, en donde se detallan las caracteristicas de cada curva que se ha inser-
tado.

Figura[16]). Dado que la resta de linea de base se realiza exclusivamente de manera vertical,
la componente horizontal de cada uno de los 256 puntos serd la misma. Para averiguar cudl
es la componente vertical, abra la tabla que utilizé para crear el espectro y notara que se ha
creado una tercera columna automaéaticamente, con nombre C Data-Baseline. Esta columna
contiene la informacién de la componente vertical de cada punto. Repita este procedimiento
para cada A; y T;, creando una tabla nueva para cada ¢. Si a cada columna C Data-Baseline

le llamamos Cj, cada espectro se puede redefinir como S; = A; x C;.

Ya con estos resultados se cuenta con suficiente informacién para crear una curva de
rotaciéon y un mapa del plano galdctico; sin embargo, también se recomienda seguir los pasos
descritos en «Modelacion de lineas espectrales», ya que estos pueden facilitar la elaboracion
de la curva y el mapa, y a la vez pueden eliminar los picos que se observan por interferencia

electromagnética.
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Figura 15
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Ajustando la pardbola como nivel de referencia.

4.2 Modelacién de lineas espectrales. En este experimento, se miden
las emisiones del hidrégeno neutro. Idealmente, la linea espectral del hidrégeno seria una
linea (la transformada de Fourier de una onda con forma perfectamente sinusoidal es una
linea vertical). Sin embargo, éste no es el comportamiento que se observa en la vida real.
La linea se ensancha y forma una curva que parece ser una distribucién normal. Existen
diversas causas para este ensanchamiento. Incluso hay una a la que se le conoce como ensan-
chamiento natural. Existen técnicas para eliminar causas del ensanchamiento; sin embargo,
el ensanchamiento natural no se puede eliminar, ya que es causado por el principio de in-
certidumbre de Heisenberg. Una linea espectral obedece una distribucién conocida como

distribucion de Lorentz (o de Cauchy). ésta se define como:

f(z) = ! (4.2)

Al ()]

en donde z( es el centro del pico y a v se le conoce como pardmetro de escala (también

conocido como error esperado) . Un espectro es entonces, la superposicién de distribuciones,

en donde todas se originan de fuentes distintas, que se desplazan a velocidades distintas.
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Figura 16
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Espectro, luego de realizar la resta de la linea de base.

Con el programa MagicPlot, es posible modelar cada espectro como una superposicién

de distribuciones de Lorentz o de Gauss. Esta parte requiere su criterio.

Dirijase al menu lateral y seleccione Add — Lorentzian-A. Esto inserta una curva de
Lorentz normalizada. Con el cursor, es posible manipular la amplitud y el ancho de esta
curva. Si en la lista de curvas, se selecciona la casilla Sum, la curva que se acaba de insertar

sera considerada en la sumatoria, la cual es representada por una linea discontinua roja.

El objetivo es insertar curvas de Lorentz y manipularlas de tal forma, que su sumatoria
coincida con el espectro. Cuando termine de realizar dichos ajustes, presione el botén Fit
by Sum, para que el programa manipule las curvas de manera automatica, para minimizar

la diferencia entre la suma y el espectro ingresado.

Ahora, tenemos un espectro finalizado (linea discontinua en la Figura. Una vez mas,
la componente horizontal de cada uno de los 256 puntos no se ve afectada; sin embargo,
tenemos que hallar el valor de la componente vertical de cada punto. Para ello, vaya a la
lista de curvas. Deseleccione la casilla Baseline de la curva que utilizé como linea de base.

Luego, seleccione esa misma casilla para cada curva de Lorentz que utilizé para modelar el



Figura 17
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FEspectro modelado por distribuciones de Lorentz.

espectro (Figura| 18]).

Figura

13

Fit Curves | Fit Intervals | R.eport|

Type Legend Show Baseline  Sum
——|Parabola Curve 1
——|Lorentzian-&  |Curve 2
——|Lorentzian-A  |Curve 3

Lorentzian-&  |[Curve 4
Lorentzian-A  |Curve 5
——|Lorentzian-A  [Curve &

Ejemplo de las casillas que se deben seleccionar. Esto es nmecesario para poder obtener
una tabla de datos del espectro modelado como una superposicion de distribuciones de

Lorentz.
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Luego de haber hecho esto, vaya a la tabla correspondiente de la grafica. En el menu Ta-
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ble — Insert, y seleccione Columns Right, lo cual causara que se inserte una cuarta columna,
a la derecha de la columna de la linea de base. En esta cuarta columna queremos colocar
la diferencia entre la segunda y la tercera columna. Para realizar dicha acciéon, dirfjase a
Table — Column Formula — Edit Formula. En la ventana que aparezca podra ingresar una

funcién para el valor de la cuarta columna, en ella, escriba Col(B)-Col(C).

Si toma los datos de la primera columna como dominio y los de la cuarta columna como
rango, la grafica resultante serd un espectro suave y sin ruido. Recuerde que este modelo
sigue siendo una aproximacién de la realidad, y requiere un procedimiento maés formal,
en el caso que se busque exactitud; sin embargo, para ello se tendria que contar con un

radiotelescopio méas grande en primer lugar, y puede que sea inaccesible para la mayoria de

personas.
Figura 19
fi¥) Set Formula for Column 'D" : e
History | Functions I Culumns|
col (D)= Rows {i})- @ Al () From |1 to | 256
Col (B)-Col(C)
[ Ok ][ Apply H Cancel

Formula de la cuarta columna. Utilizando la primera columna como dominio y esta como
rango, se obtiene la tabla de datos de lo que es la suma de las distribuciones de Lorentz que
componen a un espectro.
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Repita el proceso para todos los archivos que haya creado, tal como lo hizo para la resta
de la linea de base. Ahora, copie la cuarta columna e insértela en una hoja de cdlculo. Haga
lo mismo con los demés espectros, de tal forma que se forme una tabla en la hoja de cédlculo.
A esta tabla le llamaremos B, cada columna se llamard B; y cada elemento bj;. Por lo que
ahora cada espectro serd S; = A; X B; y tendrd una longitud galactica asociada 6;. En la
Figura se aprecian los espectros que se utilizaron para la curva de rotacién luego de

haber sido refinados.

5 CURVA DE ROTACION GALACTICA

Es hora de elaborar una curva de rotacion galactica con los datos obtenidos. Recordemos
el tratado de la geometria de nuestra galaxia. Especificamente, recordemos que se asume
que el componente mas grande en un espectro es el que se origina en el punto tangencial.
El objetivo es determinar la velocidad en la cual se ubica el componente mas grande de los

espectros cuya longitud galactica correspondiente sea menor o igual a 90 grados.

Para determinar la ubicaciéon del componente més grande, en MagicPlot abra el espec-
tro, y seleccione el componente (curva de Lorentz) cuyo pico tenga el valor horizontal més
grande. En el ment de la derecha podra ver informacién de la ubicacion horizontal exacta
del pico, marcado bajo el nombre x0 (Figura . Anote este valor para todo i tal que

0; < 90° en una hoja de calculo.

Luego de haber anotado estos valores, ingréselos en las ecuaciones (2.41]) para obtener

los valores de la distancia y la velocidad, es decir:

Ri = RO sen@i
V; = x0; + Vg sen 6;

donde Ry = 8.5 kpe, Vp = 220 km/s. Luego haga una gréfica, utilizando {R; : 6; < 90°}
en el eje horizontal y {V; : 6; < 90°} en el eje vertical. Esta grafica es la curva de rotacién
galdctica (ver Figura en donde se observa una comparacién entre una curva de rotacién
elaborada con el procedimiento que se detalla en este capitulo y las curvas de rotacion de

Sofue y de Clemens). Opcionalmente puede agregar el parametro de escala en forma de barra
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Figura 20
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Espectros utilizados para elaboracion de la curva de rotacion galdctica en el experimento realizado el 8
de mayo del 2013.
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Figura 21
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de dispersion para cada punto, ya que a este pardmetro se le conoce como error esperado.
En el programa MagicPlot, éste tiene el nombre dx; Sin embargo, una valor més confiable,
tanto de la velocidad en términos la distancia como de su error respectivo, requiere un

andlisis estadistico més detallado que involucra mediciones adicionales.

6 MAPA DE LA GALAXIA

Con base en los resultados de la seccién anterior, se puede concluir que la velocidad
orbital es aproximadamente constante, sin importar la distancia al centro de la galaxia.
Esta tiene un valor V) = 220 km/s, y da origen a la ecuacién (2.42). En la seccién anterior,
se utilizé sélo el componente maximo de cada espectro, y exclusivamente para longitudes
galdcticas menores o iguales que 90 grados. Ahora, se utilizardn todos los componentes en
cualquier angulo. Lo primero que se tiene que hacer es ubicar la posicién horizontal de
todos los picos de los componentes para todos los espectros. Se recomienda que utilice el

mismo método que se utiliza para ubicar el componente méaximo. Puede que los espectros no
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tengan la misma cantidad de componentes. Al niimero de componentes que tenga el i-ésimo
espectro le llamaremos k;. También se definird un conjunto para cada grupo de valores de
los picos de los componentes de un mismo espectro; es decir, X0; = {x0p; : 1 < m < k;},
en donde x0,,; representa el valor de m-ésimo pico del i-ésimo espectro. Ahora debemos
ingresar estos valores en la ecuacién , para obtener:

RyVpsen6; RyVpsen6;
R; = = 1 <m <k
Vo sen 6; + X0; {Vosenei—O-XOW- =M= }

(4.4)

No olvide que cada R; es un conjunto. Esta distancia representa la separacién entre el
centro de la galaxia y la fuente de la emisién. Recordemos que la distancia que buscamos es
la que hay entre la Tierra y la fuente de emisién r;. Considere que la ecuacion establece
la relacién entre R; y r;, pero para despejar el valor de la dltima, tenemos que resolver una
ecuacién cuadratica, que implica que existen dos soluciones posibles para cada elemento de
r;. El objetivo es descartar todos los puntos que tengan ambas soluciones positivas o ambas

negativas. Proceda a obtener el valor de 7;:

Ti+ = :i:\/RZ2 — R% sen? 91' + R() COSs 92' (45)

Una vez mas, no olvide que 7; es un conjunto, definido como r; = {ry,; : 1 < m < k;},
que se compone de 7y = {rpmit : 1 <m <k} yric = {rmi— : 1 <m < k;}. Es hora de

definir el conjunto de todas las distancias positivas, r. Este se define como:

r= {TmiJr : (1 <1< N) AN (1 <m< k‘z) VAN (T‘m7;+ > 0) VAN (’l“mif < O)} (4.6)

Este es un conjunto de distancias; sin embargo, para poder graficar esto, hay que de-
terminar las componentes horizontales y verticales de cada distancia, utilizando los angulos

respectivos:

x = {rmircosb;: (1 <i<N)A

y={rmitsenf; : (1 <i < N)A

1<m <k)A (rmit > 0) A (rmi— <0)}
1<m < ki) A (rmz: > 0) A (rmie < 0)} (4.7)

P

Proceda a crear una grafica. En este caso, se recomienda graficar (y, —z) en lugar de
(z,y) para visualizar mejor la estructura de la galaxia. Si desea que el centro de la galaxia

esté en el origen, grafique (y, —x + 8.5). En la figura se puede apreciar el resultado.
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7 MAPA DE CONTORNO DE LA GALAXIA

Elegir tinicamente las velocidades que corresponden a los picos es algo que depende
parcialmente del criterio del que lleve a cabo la investigacién. Esto es una posible fuente
de error, que a la larga puede afectar el resultado final. Una alternativa es no tomar en
cuenta solo los puntos que representan los picos, sino que tomar en cuenta todos los puntos
de cada espectro y la amplitud relativa de cada uno de ellos. Esto implica una gréafica en
tres dimensiones; sin embargo, se puede apreciar en dos dimensiones en forma de mapa de
contorno. Para empezar, tenemos que definir los valores de = y y. Para ello tenemos que
modificar la ecuacion que define a R; para que tome en cuenta todos los valores y no solo

los de los picos, es decir:

R. RoVpsen 0; { RoVpsen 0;

=— = 1 <9 <256 4.8
Vosen6; + A; =J= } (4.8)

Vosen0; + aj;

Con este cambio, y conservando la ecuacién (4.5) podemos definir a x y y como (ver
Figura para observar una grafica con los puntos que proveen una solucién dnica):

x={rjqrcosbt; : (1 <i<N)A (1< <256) A (Tmig > 0) A (rmi— < 0)}

Y= {rssenf;: (1<i < NYA (1< ] <256) A (rmgy. > 0) A (s < 0)} (49

Figural 22
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Luego de haber definido x y y, abra una hoja de calculo. En ella escriba y en forma de

columna, de tal forma que el orden pase por todo j antes de cambiar el valor de ¢; es decir:

riisenfyi, rorsenfy, ... ro5615en 0y, riasen by, rogsen by, ... ro5625enbo, . ..

En la columna de la derecha, escriba —x + 8.5 en forma de columna siguiendo el mis-
mo orden. Finalmente, escriba B en la columna de la derecha, siguiendo el mismo orden.
Tendrd entonces un documento de tres columnas. Guardelo en formato .txt y asegurese
que no haya ningtn otro tipo de informacién en esa hoja de calculo. Guardar la tabla en
dicho formato facilita el siguiente paso, en donde debe importarse en otro programa, el cual
se encarga de graficar la tabla. Ahora, para generar el mapa de contorno, puede descargar
Python(x,y), el cual es un programa libre, cientifico, orientado al anélisis y visualizacién de
informacién y que funciona en el lenguaje de programacién Python. Este puede encontrarse

en:

https://code.google.com/p/pythonxy/

Luego, en éste, escriba el siguiente cédigo:

from matplotlib import cm

import matplotlib.pyplot as plt

import numpy as np

from pylab import *

from scipy.interpolate import griddata

xyz=np.genfromtxt (’C:\camino\al\archivo.txt’)

def column(matrix, i):
return [row[i] for row in matrix]

xmin = float(min(column(xyz, 0)))
xmax = float(max(column(xyz, 0)))
ymin = float(min(column(xyz, 1)))
ymax = float(max(column(xyz, 1)))

resx = 45
resy = 45

xi = np.linspace(xmin, xmax, resx)
yi = np.linspace(ymin, ymax, resy)

™
I

= np.array(column(xyz, 0))
= np.array(column(xyz, 1))
np.array(column(xyz, 2))

N <
o
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levels=[0]
deltaz= float(max(column(xyz, 2))/1000)-float(min(column(xyz, 2))/1000)
for i in range (1,1000):

levels.append(deltaz*i)

X, Y = np.meshgrid(xi, yi)
Z = griddata((x, y), z,(xi[None,:], yil:,Nonel]), method=’cubic’)
Q = griddata((x, y), O0*z+0,(xi[None,:], yil[:,None]), method=’cubic’)

plt.figure() .add_subplot(111).set_aspect(1)

plt.contourf (X,Y,Q,levels,rstride=0, cstride=0, cmap=plt.cm.gist_gray)

surf = plt.contourf(X, Y, Z,levels,rstride=0, cstride=0, cmap=plt.cm.gist_gray)
circ=plt.Circle((0, 0),8.5, color=’white’)

plt.gcf() .gca() .add_artist(circ)

x1im(0,30)

ylim(-30,30)

cbar = colorbar(ticks=[10,20,30,40,50,60,70,80,90,100,110])
cbar.set_label(r’$Intesidad$ $relativa$’,size=18)

plt.xlabel(r’$Distancia$ $(kpc)$’,size=18)
plt.ylabel(r’$Distancia$ $(kpc)$’,size=18)
plt.show()

El resultado serd un mapa de contorno finalizado, en donde se puede apreciar la estruc-
tura de uno de los brazos (Figura [ 25).

8 RESULTADOS OBTENIDOS

A continuacién se presentan los resultados relevantes obtenidos de la curva de rotacién,

el mapa y el mapa de contorno del plano galactico.
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Figurd 23
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Resultados reales, obtenidos de un experimento realizado el 8§ de mayo de 2013 con el radiotelescopio del
observatorio de Onsala. La imagen es una comparacion entre los resultados de dicho experimento con los re-
sultados publicados por Clemens (1985) y Sofue (2012). Nétese que el comportamiento es aprozimadamente
constante (excepto al inicio). Las barras de incertidumbre corresponden al error estadistico.
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Figura
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Este mapa fue creado utilizando datos obtenidos el 8 de mayo de 2013, en donde el centro de la galaxia se
encuentra en el origen.




Figura 25
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Mapa de contorno del plano galdctico. En este mapa el centro de la galazria se encuentra en el
origen. Se puede apreciar claramente una estructura que corresponde a una mayor concentracion de
hidrégeno. Esta estructura tiene una forma que parece ser espiral o circular. Actualmente se cree
que la galaxia tiene una estructura en espiral. Por lo tanto, lo que se observa en esta figura es uno
de sus brazos.
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Figural 26

You are here

Mapa de contorno del plano galdctico elaborado por Levine, Blitz y Heiles (2006). En este mapa el centro
de la galazia se encuentra en el origen. Se puede apreciar claramente una estructura de brazos en espiral,
los cuales fueron marcados con lineas por el autor. Este mapa abarca los cuatro cuadrantes de la gala-
xia, en lugar de dos; sin embargo podemos apreciar la semejanza con la figura anterior. Las regiones en
color anaranjado representan una alta densidad de masa superficial en relacion a la densidad superficial
promedio, las regiones de color gris representan lo opuesto.

Fuente: http://images.iop.org/objects/phw/news/10/6/3/0606031. jpg


http://images.iop.org/objects/phw/news/10/6/3/0606031.jpg

v. NUESTROS RESULTADOS EN EL CONTEXTO DE
LA DINAMICA DE LA CALAXIA

En este capitulo se presentan y detallan algunas de las teorias que surgen a partir de
los resultados obtenidos. Para explicar los resultados de la curva de rotacion se detallan
dos alternativas: La teoria de la materia oscura y la dinamica modificada de Newton. Para
explicar la estructura observada de la galaxia, se presenta la aproximacién epiciclica. Sin
embargo, antes de comenzar a explicar dichas teorias, es importante comprender lo que es
la curva de rotacién externa, ya que, por ejemplo, en la curva de rotacién interna es dificil

notar la presencia de la materia oscura.

1 CURVA DE ROTACION EXTERNA

Anteriormente en este trabajo se elaboré una curva de rotacién galdctica por medio
del método del punto tangencial. Este método es preferido para las orbitas interiores a la
del Sol. Sin embargo, éste deja de ser efectivo cuando queremos estudiar la velocidad de
rotacion de los objetos que orbitan el centro galactico a una distancia mayor a nuestro Sol.
A una curva de rotacion que describa la velocidad de dichos objetos le llamamos la curva de
rotacion externa, y es en esta donde la teoria de la materia oscura y la dindmica modificada
de Newton (Sanders 2004) muestran su importancia. Entender lo que es la curva de rotacién

externa es fundamental para poder comprender la dindmica de la galaxia.

Para determinar dicha curva de rotacion existe toda una gama de métodos y procedi-
mientos, de los cuales uno de los méas populares es de Merrifield (Binney & Merrifield 1998).

Una curva de rotacién completa de la Via Lactea puede apreciarse en la Figura

2 MATERIA OSCURA

La teoria que establece que dicha materia existe proviene del hecho que la curva de
rotacion predicha por la fisica de Newton no coincide con la curva de rotacién medida. La
diferencia entre lo medido y lo esperado se vuelve mas grande, mientras mas lejos estemos

del centro de la galaxia. Esto se vuelve notorio para érbitas externas a la del sol

Sabemos que en base a la velocidad de rotacién podemos determinar la masa que hay

o7
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Figura 27
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Curva de rotacion de la Via Ldctea (interna y externa) creada por Sofue (2012),en donde cada punto
representa una medicion y posee su respectiva barra de error. Notése que la escala es logaritmica.

Fuente: Sofue (2012).

encerrada en dicha drbita (Shu 1982) y viceversa. Esto se conoce como la forma gravitacional
de hallar una masa, aunque ésta no es la tnica. También se puede encontrar la masa de un
objeto en base a su luminosidad de forma proporcional con el uso de una constante llamada
razén masa-luminosidad (Kutner 2003). Si a esto se le agrega una funcién que describa una
densidad superficial de luminosidad, se puede encontrar la masa luminosa que hay encerrada

en una oOrbita.

Ahora que se cuenta con un concepto de lo que es la masa gravitacional y la masa
luminosa se puede proceder a explicar en qué consiste la materia oscura. Si se llegaran a
comparar la masa gravitacional y la masa luminosa para un radio en particular (radio de
una esfera imaginaria cuyo centro coincide con el de la galaxia), éstas en teoria deberian ser
la misma; sin embargo, no lo son. La masa gravitacional es mayor que la luminosa. De hecho,
mientras mayor sea el radio, mayor es la diferencia observada. Esto implica la existencia
de materia que interactia de forma gravitacional, pero no es luminosa (los objetos que no
brillan por si mismos, como las nubes de gas o planetas si interactiian de forma luminosa, es
decir, son visibles). Esta materia que hace falta para crear la curva de rotacién observada,

es la que se conoce como materia oscura. En este punto, se puede considerar la masa
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gravitacional como la masa total de la galaxia, ya que ésta considera también a los objetos
que son luminosos. Si se divide la masa luminosa entre la masa total, se obtiene una razén
conocida como fraccién bariénica, y determinarla es uno de los objetivos principales para
las personas que se dedican a estudiar la materia oscura. A continuacién se detalla dicha

teoria y el procedimiento necesario para calcular la fraccion baridnica.

2.1 Distribucién de masa en la via lactea. Nuestra galaxia tiene su
masa distribuida en distintos componentes. Existen varias formas de modelar la distribucién
de dicha masa. Algunos modelos incluyen mas componentes que otros. En esta seccién se
utilizard un modelo que incluya el centro galdctico (también conocido como bulbo), el disco
de gas y estrellas, y el halo de materia oscura (Sofue 2008). Conociendo la forma en la que
se distribuye la masa en la galaxia, podemos utilizar la fisica de Newton para deducir la
curva de rotacion correspondiente a dicha distribucién de masa. Describir la distribucién de

la masa es el primer paso para poder obtener la fracciéon baridnica.

2.1.1 El bulbo. Recordemos que antes de iniciar con alguna funci6 de la
distribucié masa en nuestra galaxia, primero se debe proveer una descripcién de la lumino-
sidad . Se asume que el bulbo obedece la ley de de Vaucouleurs (Schneider 2006), la cual

describe cémo el brillo de una superficie varia en relacién a una distancia del centro. ésta

Iy(r) = Ihe exp{ — K [(a’“b) e 1} } (5.1)

donde k = 7.6695 y Ij. es la densidad de brillo superficial en el radio de escala r = ay.

viene dada por:

Recordando la relacién que existe entre la masa y la luminosidad M /L, podemos transformar
la ley anterior a una ley que describa la densidad de masa superficial en términos del radio;
sin embargo, dado que esta relacién no es la misma para todos los objetos, se puede asumir

que existe un valor de expectacién, por lo que conservamos el término:
Ype = (M/L) I, (5.2)
y permite, que (j5.1) se modifique para describir la densidad de masa:

Sy(r) = Spe exp { — K K;) e 1] } (5.3)

Ahora, se puede proceder con el cdlculo de la masa,

R
My(R) = 277/0 r3(r) dr (5.4)
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En donde Mjy(R) es la masa encerrada en una esfera de radio R, cuyo centro coincide con

el de la galaxia. Luego de ser evaluada la integral, se obtiene:

4en(17X1/4)

My(X) = Mp|1 - 20160eF

(5040(1 + kX /4) + 252052V X
(5.5)
+840K3X /4 4 20051 X + 4257 X5/ + TROX /2 4 kT XTI ) |

en donde X = R/ay y M es la masa total, que se puede calcular de la siguiente manera:

20160e*

A@(R):]gg;A@(R):2ﬂaﬁ%(—i§—f:2266&ﬁ2% (5.6)

El comportamiento de esta distribucion se puede apreciar en la figura

En el caso del trabajo de Sofue (2012), el autor decidi6 considerar el bulbo como una
distribucién de masa esférica que obedece la ley de de Vaucouleurs, en lugar de asumir que

la materia estd distribuida de forma plana. En este caso, se tiene que
™ 2w R R
My(R) = / / / pp(r)r?sin @ dr df do = 47r/ pp(r)r? dr (5.7)
o Jo Jo 0
en donde la densidad de volumen estd dada por

o) = /Oo lr) 1, (5.8)

dl‘ [,UQ — 7‘2

La masa del bulbo tiene un valor de M, = (1.652 £ 0.083) x 10'°M, (Sofue 2012), con
un radio de escala de a, = 0.522 £ 0.037 kpc (El radio de escala estd definido de tal forma

que la masa encerrada en dicho radio es igual a la mitad de la masa total).

2.1.2 El disco galactico. Experimentalmente, se ha observado que la lu-
minosidad del disco de gas y estrellas en nuestra galaxia obedece un comportamiento expo-
nencial (Sofue 2012), similar a la ley de de Vaucouleurs. La ley que describe la densidad de
intensidad del brillo es:

I(r) = Ipe™"/% (5.9)

Al igual que en la seccién anterior, utilizando la relacién masa-luminosidad, esto se puede

convertir en una densidad superficial de masa,

Y4(r) = Bpe "/ (5.10)
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Figura 28
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Distribucion de la masa del bulbo, utilizando . Esta grafica describe la masa acumulada
en términos de la distancia. Se puede observar que la masa converge a un valor finito.

Con esto, se puede calcular la masa encerrada en un radio establecido:

R
My(R) = 27T/0 r¥q(r)dr (5.11)

Luego de evaluar, se obtiene (ver figura :
2 R —R/a R —R/a
My(R) =2m3pa5|1 — |14+ — |e I =Mg|l—(14+—]e d (5.12)
aq aq

Tomando el limite cuando R tiende a infinito, se puede estimar que se cuenta con una masa

total de:
My = lim My(R) = 275003 (5.13)

R—o0

Se ha encontrado que la masa del disco tiene un valor de My = (3.41 £0.41) x 10'°M,
y que el radio de escala es ag = 3.19 4+ 0.35 kpc.

2.1.3 El halo de materia oscura. Tal como se mencioné anteriormente,
se asume que existe una distribucion de materia oscura para que los resultados predichos
por la teoria encajen con los observados. Existen diversos modelos de densidad de masa

para la materia escura, sin embargo uno de los mas utilizados es el de Navarro, Frenk y
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Figura 29
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Distribucion de la masa del disco, combinando y . Este modelo de distribucion
de masa también muestra un comportamiento que converge.

Whiteﬂ (Boselli 2012) que en 1996 propusieron una densidad volumétrica de masa, que es:

p(r) = T(lpﬁ e (5.14)
h h

donde a pg y h son conocidos como densidad y radio de escala.

Con este perfil de densidad, se tendra una masa encerrada en un radio R, de la siguiente

manera (figura :

My (R) = 4npoh? [m <1 + g) - %} (5.15)

Una discusién detallada acerca del porqué utilizar este modelo puede encontrarse en
el articulo de Navarro, Frenk y White (1996), en donde se le da un tratado més riguroso,

se asume un intervalo de validez y se realizan experimentos numéricos.

'Navarro, J.F.; Frenk, C.S.; White, S.D.M. (1996, mayo) The Structure of Cold Dark Matter Halos. The
Astronomical Journal 462:563-575
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Figura 30
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Distribucion de masa del halo de materia oscura. Ndotese que a diferencia de los modelos de
las otras regiones, este modelo no converge. Ya que la masa del halo no puede ser infinita,
se debe asumir que esta distribucion de masa solo es vdlida en un intervalo.

Como se puede observar, a diferencia de los dos modelos anteriores, la masa total ence-
rrada en un radio es divergente cuando este radio tiende al infinito, por lo que en este caso,
sélo se puede expresar la masa para un radio preestablecido. Las mediciones apuntan a que
se tiene h = 12.53 £+ 0.88 kpc, pg = (1.06 £ 0.14) x 1072M pc~3, y una masa dentro de un
radio de 385 kpc de My, (R < 385kpc) = (6.52 £ 1.01) x 10 M,

2.2 Las curvas de rotacion. A continuacién se deducen las curvas de rota-
cién resultantes de cada region que se considerd. Mas adelante, estas se combinardn en una

curva de rotacién unificada, la cual es necesaria para obtener la fraccién baridénica.

2.2.1 El bulbo. En este caso, se asume que para un cuerpo en Orbita, se

cumple:

V(R) =/ — (5.16)

Hay que recordar que en el caso del bulbo, se puede tomar una densidad superficial de
masa (Figura| 31)) o la densidad volumétrica de masa, que resulta en una mayor precision,
ya que toma en cuenta la distribucién vertical de la masa. Si se desea modelar la curva de

rotacion del bulbo que resulta de tomar en cuenta la densidad volumétrica, la funcién que
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la describe estd dada por

Vo(R) = B(X) (5.17)
en donde X = R/ay, y

1/2
1 X oo d f—kr(zl/*=1)
%(X):!X/O y2/ a1 : Y dy (5.18)
y

2 —

Es muy trabajoso tratar de modelar una curva que incluya esta integral. Una alternativa
es tratar de modelar la curva utilizando la distribucién de masa que se describe en la ecuacion

(5.5)); no obstante, ésta serd de menor precisién (Figura | 31)).

Figural 31
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Modelo de la curva de rotacion resultante de utilizar la ecuacion con una
distribucion como la de .

2.2.2 El disco galdctico. Muy a menudo, la suposicién que se hizo al
inicio de la seccion pasada; es decir,
GM(R)

O(R) = —5— = VZ(R) (5.19)
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se toma como una verdad, sin embargo, esta suposicién no siempre es valida. En realidad
una velocidad de rotacién esta dada por:

9B(R)

2 _
VI(R) = R=5

(5.20)

Una forma alternativa para obtener el potencial fue planteada por Toomre (1962) (Bin-
ney, J. & Tremaine, S. 1994), en el cual resuelve la ecuacién de Laplace V?® = 0 para

coordenadas cilindricas y llega a una expresién del potencial que utiliza funciones de Bessel,
(R, z) = —2nG / / ke Jo(kR)S(r) Jo (kr)r dr dk (5.21)
o Jo

que resulta en una velocidad de rotacién,

a¢ o0 oo
V(R) = R<8R>z:0 =27GR /0 /0 Jo(kr)S(r)J1 (kR)k dr dk (5.22)

en donde X(r) es la densidad de superficie y J,, son funciones de Bessel:

00 —_1)m T 2m—+n
o= £ e (2)

m=0

En el caso del disco exponencial, es decir, uno cuya densidad de superficie sea como la
de la ecuacién (j5.10)), la velocidad de rotacién es (ver Figura | 32)):

RO 16 L RGO TC)

para X = R/aq e I,, K, las funciones modificadas de Bessel del primer y segundo tipo,

definidas por:
I,(z) = i "Jy(x)
; , (5.25)
Kn(z) = %,n(:c)— n(z)

sinnm
2.2.3 El halo de materia oscura. Aqui se utiliza la misma suposicién
que en la seccién de este capitulo; por lo tanto, se obtiene una velocidad de rotacién

(Figura [ 33)):

Vi(R) = GM;;(R) (5.26)

2.3 Modelacion de la curva de rotacion. Existen varios parametros
que quedaron libres, como por ejemplo, la ya olvidada relacién masa-luminosidad (M/L).

Todos estos parametros pueden ser descritos en funcion de otros parametros, gracias a
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Figura 32
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Comparacion entre las curva de rotacion predichas por los dos modelos. El modelo original consiste

en ingresar la ecuacion en la ecuacion . El modelo modificado utiliza la ecuacion .

diversas ecuaciones en la subseccion [2.1] de este capitulo. No obstante, estas ecuaciones sélo

transforman los parametros, pero no revelan su valor.

La clave para encontrar cuanto vale cada pardmetro libre es crear una curva de rotacién
que utilice los modelos descritos en la subseccién anterior y realizar una comparacion con
la curva de rotacién medida. El error que se cause en esta comparacién estard en funcién

de los parametros libres, y se busca el conjunto de valores que minimice el error.

Estos parametros libres son: My, ay, My, aq, po, h. Encontrar el valor de estos pardametros
es lo que nos permite encontrar el valor de la fraccién baridénica para una distancia al
centro de la galaxia en particular. El valor de cada uno de estos ha sido expresado en las
subsecciones de la seccién de este capitulo. Un método 1til para determinar el error,
es el de los minimos cuadrados. Se hace una suposicién adicional, que la curva de rotacién
resultante de los tres componentes combinados, V(R) (ver Figura para apreciar el
resultado) , obedece:

V(R) = V(R) + Vi (R) + Vi (R) (5.27)
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Figura 33
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Velocidad de rotacién del halo de materia oscura, segin 1} Al igual que en los otros modelos,
para una distancia grande, la velocidad orbital también tiende a cero.

2.4 Fraccién baridénica. Finalmente se ha llegado al objetivo principal, el
cual es determinar el porcentaje de la masa que es visble en nuestra galaxia. En general, la
teoria de la materia oscura establece que sdlo una pequena fraccién de la masa total de la
galaxia es visible; sin embargo esta fraccion depende de la distancia a la que se encuentre
del centro de la galaxia. En la Figur se muestran las distribuciones de masa (masas

solares) y la fraccién bariénica (porcentaje) en términos de la distancia al centro de la Via
Léctea (kpc).

3 DINAMICA MODIFICADA DE NEWTON

Una formulacién alternativa a la de la materia oscura, es modificar la existente dindmica
de Newton, en lugar de asumir que existe materia que no es luminosa. La dindmica mo-
difica de Newton (MOND) establece que para valores pequenos, la aceleracién y la fuerza

gravitacional no son directamente proporcionales (Milgrom 1983). Segun la teorfa clasica,
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se tiene:

(5.28)

donde g(R) es la aceleracién de la gravedad, la cual implica una velocidad de rotacién V (R)

que estd dada por:
V(R) =+vg(R)R (5.29)

Existe otra forma clasica de expresar los resultados anteriores, la ecuacién de Poisson:

V20N = 47Gp (5.30)

en donde @y es el potencial gravitacional clasico, y p es la densidad de masa. La modificacién

sucede en la ecuacién anterior, la cual se altera para convertirsd’| en:

V- [M<HVG;I)”>V<I>] = 4nGp (5.31)

para la cual, ag es una constante cuyo valor se ha medido y es de alrededor de 1070 m/s?,

y u(x) es una funcién no determinada que tiene la restriccién de que para x > 1 se tiene

p(z) = 1,y para v < 1 se tiene u(x) =~ .

Para llegar a un resultado més explicito, se puede expresar el laplaciano de la ecuacién

(15.30) en términos del gradiente y la divergencia, y luego se puede igualar con la ecuacion

(5-31)), para obtener

i)
V- [u(”Z H>V<I>] =V -Voy (5.32)
0
v, ya que la divergencia es un operador lineal, se tiene que
Vo
V. [u(”a H)V@—VCDN] =0 (5.33)
0

Sin embargo, se sabe que para cualquier campo vectorial F, se cumple:
V- (VxXF)=0 (5.34)

Que implica
Vo
M<HH> Vo -Voy =V xF (5.35)
ag
para algin campo vectorial F. Es momento de mencionar que las densidades de masa
tanto del bulbo como del disco cumplen con simetria esférica y cilindrica, es decir, estan

expresadas unicamente en términos del radio, lo que implica que el rotacional de F se anula.

*Milgrom (1983)
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Para mostrar esto, considérese:

P
u(”ZH> Vo —-Voy = H(r)e (5.36)
0
Entonces,
L 0F, 0Fy] . OF, O0Fy] . 0Fy OF,]| -
H(T)r—[ae—a(é}r—i—[aqﬁ—ar]0+[8r—80]¢ (5.37)

Lo que significa

OF,
OFy ) — 0

0P Or
(5.38)
% _ 8F’r — O
or 00
Al combinar estas dos, se puede llegar a
0 0Fy 0
or _ 9% or (5.39)
ol 00 OFy
Que implica que 5 oF
Fg @
— = — 5.40
0¢ 00 ( )
Con lo que finalmente se concluye:
VxF=0 (5.41)
y, por lo tanto:
Vo
u(”a ||)V<I>—VCI>N:0 (5.42)
0

Una forma de simplificar aiin més el dltimo resultado obtenido, es hacer los siguientes

cambios:
@) = 1
Voy =gn(R) (5.43)
Ve = g(R)

Nétese, que u(x) cumple con sus restricciones, pero es sélo una de las muchas opciones
posibles. Con esto, se puede obtener una funcién que describa la aceleracién modificada en

términos de la aceleracion de Newton. Al despejar la ecuacion

mgm) gn(R) =0 (5.44)
resulta en .
9(R) = 5 |gv(R) + Von(R)/4a0 + g (R) (5.45)
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Con este resultado se puede modelar una curva de rotacién, si éste se ingresa en la

ecuacion (5.29) (ver Figura 36) para apreciar el comportamiento), usando la ecuacién ([5.28))
para determinar gn(R).

4 LA ESTRUCTURA ESPIRAL DE LA GALAXIA

Para que nuestra galaxia rotara como un cuerpo rigido, la velocidad orbital de los
objetos que la componen, tendria que incrementar de forma directamente proporcional a la
distancia del centro, sin embargo, se ha observado que este no es el caso. La velocidad orbital
es aproximadamente constante en la porcién visible de nuestra galaxia, independiente de la
distancia hacia su centro, lo cual implica que mientras mas cercano sea un objeto al centro,
mayor sera su velocidad angular. También se ha observado que hay concentraciéon de masa
en forma de brazos espirales. Esto genera un problema que se ha tratado de explicar desde
que se conoce la forma de la galaxia. Es ficil inferir que conforme pasa el tiempo, los brazos
se deformarian, y estos se deberfan enrollar como la cuerda de un reloj. A pesar de lo que

la l6gica implica, esto no sucede.

Una explicacion posible es que los brazos son regiones con mayor concentraciéon de masa,
sin embargo, no tiene que ser la misma masa. En pocas palabras, esto significa que los brazos
no son compuestos por los mismos objetos, sino que algunos objetos pueden abandonar los
brazos, pero esto se ve compensado por nuevos objetos que entran, lo cual hace que los

brazos sean estructuras relativamente estables.

Hay muchos estudios de este tipo. Por ejemplo, uno de ellos se especializa en el estudio
de la estructura que pueden adquirir las galaxias con forma espiral que poseen una barra
en su centro. A continuacién se presentard un poco acerca del tratado que hace Lindblad
(1994) para este tipo de galaxias, en donde se plantea una perturbacién al potencial que

proviene de la barra.

Para iniciar, hay que aclarar que las érbitas de los objetos que circulan la galaxia se
modelan por medio de la aproximacién epiciclica. Esta modelacién esta sujeta a criticas,
yva que la aproximacién epiciclica puede utilizarse en muchas ocasiones para hacer que una
teoria encaje con lo observado. Por ejemplo, en la antigiiedad, se decia que la Tierra era
el centro del Sistema Solar y explicaban el movimiento inusual de los planetas en relacion
a la Tierra por medio de epiciclos, algo que hoy en dia se considera mas complicado que

considerar al Sol como el centro.
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Ya que el objeto que se esta tratando se considera como elemento de un epiciclo, éste
oscila en direccién radial y a la frecuencia con la que lo hace se le conoce como frecuencia
epiciclica, cominmente denotada con una k. Ahora, también se introduce un sistema de
coordenadas, el cual rota a una velocidad angular 2. También considérese una orbita circular
sin perturbar de radio Ry, que se daria en el caso que no existiera el potencial generado por
la barra. La alteracién a dicha érbita circular, causada por la barra, puede ser medida en

términos de la desviacion en la velocidad circular & de forma radial, y n de forma tangencial.

Es en este momento que se introduce el potencial que causa la perturbacién ®;(R,6),
en donde R es la distancia hacia el centro de la galaxia, y 6 es la distancia angular hacia el
minimo del potencial. En el caso de un potencial bisimétrico (esto resulta en una galaxia con
dos brazos, algo que se observa cuando las galaxias tienen barra), este se puede desarrollar

con series de Fourier en multiplos de 20,

®(R,0) = —V(R)cos20 + - - - (5.46)

Este potencial rota con una velocidad angular €),, por lo que el objeto en drbita se

encontrard con el minimo de potencial con una frecuencia de

w=2(0—Q,) (5.47)

Antes de continuar, hace falta mencionar que se pueden dar resonancias orbitales. Tal
como en algunas lunas de jupiter se exhibe un comportamiento llamado resonancia de
Laplace, aqui se exhibe un comportamiento llamado resonancia de Lindblad. Se definen las
resonancias externa e interna de Lindblad, como las distancias del centro de la galaxia en
las que se cumple:

Q,=Q+k/2 (5.48)

Para evitar grandes amplitudes cerca de las resonancias, se introduce una fuerza de
friccién. Esta se asume proporcional a la desviacion de la velocidad circular en la posicién
de la particula de prueba, con un coeficiente respectivo A. Las ecuaciones de movimiento

resultantes, toman la siguiente forma:

€420 — 2046 = Ccos20 + - - -
(5.49)

en donde A es una constante Oort, C' = d¥/dRy D = 2¥/R. La solucién a estas ecuaciones
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es:
E=acos2(0+¢)+---
(5.50)
n= Z%asin2(9+ ¢)+---
donde
y wC + 20D (5.51)
wy/ (K2 — w?)2 + 16w2\2
Y 4w\
—dw

tan2¢ = PR (5.52)

Al final de este capitulo se puede apreciar una figura con las formas posibles que puede
tener una orbita (Figurd 37)), la cual fue modelada a partir de la galaxia NGC 1365.
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Figura 34
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Curva de rotacion resultante de combinar los tres modelos anteriores. Los puntos rojos son los datos
medidos por Sofue (2012), los puntos azules son los datos que fueron obtenidos el 8 de mayo de 2013 y
la linea gruesa es la combinacion de los tres modelos. La linea delgada representa lo predicho en el caso
que no existiera la materia oscura y las lineas punteadas representan a los tres componentes individuales.
FEs importante mencionar que para el bulbo se utilizé la distribucion de masa superficial en lugar de la
volumétrica, por lo que para que el modelo coincidiera con lo medido se debid utilizar un radio de escala
para el bulbo de aproximadamente 0.8 en lugar de 0.522 que obtuvo Sofue en su publicacion de 2012.




Figura 35

74

masa total
bulbo
disco

halo

masa barionica

Distancia (kpc)

14
12+
10}
h-..(
-
s 8
=)
—
-
s 6
w0
§
a4t
2_
00
100
80+
60
xS
L
o
a0}
20+
0

10

10° 10!
Distancia (kpc)

102

En la grdfica superior podemos observar la distribucion de la masa en la galazria expresada en masas
solares. Notese que cerca de los 12 kpc la masa del halo iguala a la masa barionica. En la grdfica

inferior se aprecia la fraccion baridnica en términos de la distancia (La escala es logaritmica).
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Figura 36
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prediccion utilizando la dindmica modificada de Newton (linea continua) y su comparacion con los datos de
Sofue (puntos rojos), los datos del 8 de mayo de 2018 (puntos azules) y lo predicho sin la materia oscura
(linea punteada). Nuevamente, al bulbo se le dio un radio de escala de 0.8.




Figura 37
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Modelo de la galazia NGC 1365. Se puede observar claramente como las drbitas (cada elipse es una
érbita) forman el patrdn de los brazos en espiral para esta galazia. Estas espirales son logaritmicas,
algo que concuerda con las observaciones de esa misma galaxia.

Fuente: http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Lindblad/Lind3_3.html


http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Lindblad/Lind3_3.html

vI. CONCLUSIONES

Utilizando el radiotelescopio SALSA y los métodos de andlisis descritos en el capitulo
fue posible obtener una curva de rotacién para érbitas interiores a la del Sol. Puede
apreciarse que esta es muy similar a las curvas de rotacién de Sofue (2012) y de Clemens
(1985). Esta curva de rotaciéon mostré que la velocidad orbital de un cuerpo en un rango de

2.9 a 8.5 kpc, se mantiene entre 192 y 225 km/s, independientemente de su radio orbital.

Sin embargo, esta curva tiene muchas limitaciones. La més importante de todas es que
no describe el movimiento de un astro cuya orbita es externa a la del Sol. Otro aspecto que se
debe mencionar es el error que puede originarse durante la eleccién del punto tangencial, este
puede ser aproximadamente de £10 km/s, lo cual no altera significativamente los resultados;
sin emabrgo si se busca gran precisién, lo mejor es repetir dicha medicién. Esta situacién se
debe a que se asume que un espectro es una superposicién de distribuciones de Lorentz, pero
la cantidad de distribuciones que componen a un espectro es incierta y se deja a criterio de

quien realice el experimento.

Utilizando los tres modelos de la distribuciéon de masa que se mencionan en el capitulo
fue posible modelar los resultados obtenidos en la curva de rotacién. Se debe mencionar que
para el bulbo galactico se considero una distribucién de masa plana, lo que resulté en un
radio de escala del bulbo galdctico muy distinto al publicado por Sofue (2012). Utilizando
el modelo de la dindmica modificada de Newton también fue posible modelar los resultados.
Esta teoria podria encajar mejor con los resultados ya que lo tinico que hay que tomar en
cuenta es la masa encerrada dentro de un radio en particular. Sin embargo; no encaja tan
bien con los resultados de Sofue para objetos distantes como lo hace el modelo con materia

oscura.

En este trabajo, también se elaboré un mapa de la distribucién de hidrégeno neutro en
nuestra galaxia. Podemos apreciar que la masa se concentra en una estructura que parece ser
uno de los brazos de la galaxia. Este brazo tiene una forma curva, por lo que el mapa que se
obtuvo coicide con lo que deberia observarse en una galaxia de forma espiral. No obstante,
este mapa Unicamente muestra el primer y segundo cuadrantes de la Via Lactea. Esto se
debe a que no se posible observar toda la Via Lictea desde un tinico lugar en la Tierra. Seria
necesario utilizar otro radiotelescopio para poder observarla a la totalidad. Con un mapa
de solo dos cuadrantes, no es posible concluir sobre la clase de nuestra galaxia de forma

contundente. Sin embargo, sabemos que no puede ser eliptica, lenticular o irregular, ya

7
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que en dichos casos, no mostraria acumulacién de masa en forma de brazos. Esto significa
que tiene que ser de tipo espiral, pero existen varios tipos de galaxia espiral, y con los
resultados obtenidos no es posible determinar el tipo de nuestra galaxia de forma detallada.
Por ejemplo, no es suficiente para confirmar que nuestra galaxia posee una barra en su
centro, ya que los objetos en una érbita interna a la del Sol poseen dos soluciones posibles
para su ubicacion, aunque un modelo similar al descrito en el capitulo |[v| podria explicar

cémo una barra en el centro galdctico explicaria la existencia de sus brazos.



vil. RECOMENDACIONES

A pesar que la curva de rotacién refleja resultados obtenidos por otros experimentos en el
pasado, existen muchas maneras en las que este experimento podria mejorarse. La exactitud
de los resultados podria mejorar si se realizan mediciones adicionales a distintas latitudes
galdcticas. Aparte de eso, aplicar un tiempo de integracion levemente mayor resultaria en un
espectro mas suave y con menos ruido. Esto puede facilitar el proceso de modelacién de un
espectro utilizanco curvas de Lorentz y asi puede facilitar al mismo tiempo la identificacion
de los puntos tangenciales en cada espectro. No obstante, si el tiempo de integracién es

excesivo, existe la posibilidad de eliminar informacion que no corresponde al ruido.

Tanto el modelo de materia oscura como el de la dindmica modificada de Newton descri-
bieron con precisién el comportamiento observado. Sin embargo, tal como se mencioné an-
teriormente, el radio de escala del bulbo obtenido en este experimento fue muy distinto al
publicado por Sofue. Esto se debe a que no se tomé en cuenta la distribucién vertical de la
masa ya que dicha distribucién era descrita por una funciéon que contiene una integral muy
complicada. Al contar con medios para modelar y graficar la funcién podriamos obtener

resultados mas confiables.

Una ultima recomendacion es optimizar el proceso de anélisis de datos. La cantidad de
datos obtenidos puede parecer pequefia en relacion a la obtenida en mediciones de otras
ramas de la astronomia. Sin embargo, siguen siendo demasiados datos para ser analizados
manualmente, especialmente en la elaboracién del mapa de contorno de nuestra glaxia. Un
programa que haga todo el andlisis descrito en el andlisis de datos de forma automética

seria una herramienta invaluable para experimentos futuros.
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1x. APENDICES

A SISTEMA DE COORDENADAS GALACTICAS

En este anexo se quiere introducir al lector al sistema de coordenadas galacticas. En
astronomia se suele utilizar este sistema de coordenadas en lugar del sistema de coordenadas
ecuatoriales, cuando se quiere conocer la posicion relativa del objeto que se estd observando

en relacion al resto de la galaxia.

Uno de los conceptos mas importantes en este sistema de coordenadas, es el plano
galdctico. Este plano es una representacion ideal de nuestro disco galéctico; es decir, repre-
senta lo que seria el disco si este fuera perfectamente plano. El eje de rotacién de nuestra

galaxia es un vector normal, y nuestro sol y el centro de la Via Lactea pertenecen a este.

Tal como los otros sistemas de coordenadas, este sistema cuenta con sus componentes,

llamados longitud galdctica y latitud galdctica.

La longitud galactica es un angulo que pertenece al plano galdctico. Este angulo es el
que se forma entre la proyeccién de la linea de visién sobre el plano galactico y la linea que
conecta al Sol con el centro de la Via Léictea (Ver figuras y | 40)).

La latitud galactica es un dngulo que pertenece a un plano perpendicular al plano

galdctico. Este corresponde al dngulo que se forma entre el plano galdctico y la linea de

vision (ver figuras y .
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Figura 38

direceion de
rotacion

Ejemplo de la longitud galdctica. Esta figura representa la galazia siendo vista desde arriba (siendo
vista desde una ubicacidn lejana que se encuentra en direccion de la constelacion Coma Berenices).
Vista desde esta ubicacion la galazia gira en direccion del reloj. En esta figura s representa al Sol, ¢
al centro de la galazia, la flecha representa la componente en el plano galdctico de la linea de vision
y £ es la longitud galdctica.
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Figurd 39

—_ : +C —
plano galactico

Ejemplo de la latitud galdctica. Esta figura representa la galazia siendo vista de perfil (desde una ubicacion
lejana que se encuentra en direccion de la constelacion Vela). En esta figura la flecha representa linea de
vision y b es la latitud galdctica. Notese que este dngulo no representa el dngulo que hay entre la linea
que conecta el Sol con el centro y la linea de vision. se recomienda ver la figura[ 0 para tener una mejor

perspectiva.

Figurg 40

>

R

plano galactico

En esta figura también se aprecia la galaxia siendo vista de perfil (constelacion Vela). En esta figura las
flecha discontinuas representan los componentes de la linea de vision. También introducimos a a, que
representa el objeto que estamos observando, y p, que es la proyeccon de dicho objeto en el plano galdctico.
Se puede apreciar que la longitud galdctica es el angulo csp y la latitud es el dngulo psa
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B MANUAL DE USO DEL RADIOTELESCOPIO

Este apéndice esta dedicado a quienes desean realizar sus propias observaciones del plano
galdctico, para luego analizar dichos datos y crear su propia curva de rotacion galdctica,
o su propio mapa del plano galactico. A continuacién se presenta una serie de pasos para
utilizar uno de los radiotelescopios del observatorio de Onsala, Suecia; el cual pertenece a la
Universidad Tecnolégica de Chalmers. Las principal ventajas de utilizar este radiotelescopio
son: (i) se puede realizar a través de internet, con el uso de un programa que le permite

controlar remotamente el radiotelescopio, y (ii) este servicio es completamente gratuito.

1 Procedimiento inicial. Para iniciar, se debe crear un usuario en el sitio

web del radiotelescopio, éste es:

http://brage.oso.chalmers.se

En el menu del lado derecho, seleccione Create new account, y siga las instrucciones.
Una nota importante es que no puede haber letras maytsculas en el nombre de usuario que

haya elegido.

Este nuevo usuario tendra que ser aprobado por un administrador del sistema, para
poder iniciar una sesién. El proceso de aprobacion toma unos pocos dias. Luego de ser
aprobado, usted recibird un correo electréonico. Hay que mencionar que en algunas cuentas
de correo gratuitas, este mensaje podria ser archivado en la carpeta de spam, por lo tanto
se recomienda revisar dicha carpeta. Este correo contiene informacién e instrucciones de
c¢émo iniciar sesién por primera vez en el sitio web del radiotelescopio, y cémo cambiar la

contrasena.

i1 NX. NX es el programa que permite crear una conexién remota con el radio-
telescopio, el cual estd conectado a una computadora que lo controla, y este programa se
encarga de crear un control remoto para dicha computadora. Descargue gratuitamente el

cliente NX de NoMachine para su sistema operativo en la pagina web:

http://nomachine.com

111 Reservando un espacio. Antes de poder utilizar el radiotelescopio, se
debe reservar un espacio. Ingrese su usuario y contrasefia en el sitio web del radiotelescopio.

En el ment de la derecha, encontrard un sub-menu llamado Bookings, en donde los usuarios


http://brage.oso.chalmers.se
http://nomachine.com
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ya autorizados pueden reservar tiempo para el uso del radiotelescopio. Este observatorio
cuenta con dos distintas antenas que funcionan como dos radiotelescopios distintos. En el
momento de reservar un espacio, se debe especificar cual de estos se desea operar, a qué hora,
y por cuanto tiempo. No es posible utilizar ambos simultdneamente. El horario esta dado
en tiempo universal (UTC, que ocasionalmente se asocia con la tiempo medio de Greenwich
-GMT-).

iv. Observando por primera vez. Luego de crear una reservacién por pri-
mera vez, usted recibird un correo electrénico con informacién e instrucciones para conec-

tarse al radiotelescopio, utilizando el programa NX.

Inicie el programa NX y seleccione crear una nueva sesién. Para esto, necesita la infor-

macién que recibié en el correo electronico. Este correo contiene detalles del host, el puerto
y la contrasena (Figurg 41)).

Figural 41

Session

Insert name of the session. Your corfiguration settings will be saved
with this name.

NOMALCHINE

Session I
Insert server's name and port where you want to connect.

‘\ Host | Poit |22

\ Select type of your intemet connection.
L

1=
MODEM ISDN ADSL WAN LAN

<Back | Next > .

Configuracion de NX.

El nombre de usuario es el mismo que en el sitio web, la contrasena es distinta. Cuando
finalice la configuracién, se iniciard la sesién y se creard una ventana en su escritorio, en la
que puede ver el escritorio de la otra computadora y controlarla. No es posible conectarse

fuera del horario que tiene reservado.
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A% Qradio. Este es el programa que se utiliza para controlar el radiotelescopio.

Se puede acceder a él por medio del icono en el escritorio, o también utilizando la terminal

(ver Figurg 42)).

Para realizar las observaciones, hay que hacer unos ajustes primero. Hasta arriba hay
dos pestanas (Control y Spectrum), asegurese de estar en Control (ésta se muestra automati-

camente al iniciar el programa).

Dirijase al recuadro con nombre Telescope. En este recuadro se puede seleccionar entre
varios sistemas de coordenadas. Seleccione el sistema de coordenadas galdcticas (Galactic).
Justo a la derecha de donde se realiza esta seleccién, se ubican dos cajas de texto para
ingresar las coordenadas. La caja de la izquierda corresponde a la longitud galdctica (¢)
y la de la derecha corresponde a la latitud galdctica (b). Para la dltima, ingrese 0, ya
que el objetivo es estudiar el plano galdctico, y con una latitud distinta de cero se estaria

estudiando un plano distinto.

Ahora, hay que realizar otros ajustes en el recuadro Receiver. Dentro de este recuadro
hay otros recuadros. En el recuadro Mode, seleccione switched. En el recuadro Switching,
seleccione frequency. Finalmente, en el recuadro Frequency/Gain, ajuste los dos niveles que
estan marcados bajo el nombre dB*10, de tal forma que los niveles que se pueden leer en la

casilla Power se encuentren aproximadamente en 30 % (ambos).

Ingrese el valor de la longitud que desea observar y presione el botén Track. Asegirese
que la elevacién no sea demasiado baja, esto puede revisarse en las casillas de commanded.
Espere a que los valores en dichas casillas sean iguales a los que se muestran en las casillas de
actual (ambas casillas deberfan tener un fondo amarillo, si alguno de ellos tiene fondo rojo,
significa que el radiotelescopio no ha llegado o no puede llegar a las coordenadas deseadas).

Si desea observar el radiotelescopio en tiempo real, puede ingresar a:

http://129.16.208.83/view/index.shtml

Aseguirese que los valores de Power continten en 30 %. Ahora se esté preparado para
realizar una observacién. Ingrese el tiempo de integracién que se desea (casilla Integration
time, abajo a la derecha). Esto sirve para suavizar el espectro y reducir el ruido; sin embargo,
si este tiempo es demasiado, se puede suavizar demasiado y se podria perder informacion
importante que no es ruido. Por lo general, se obtiene un espectro aceptable luego de 30
segundos. Presione el botén Observe para iniciar la medicién. Cuando ésta finalice, apa-

recerd el nombre de un archivo a la derecha (el primero se llamard 00001c.fits). Para


http://129.16.208.83/view/index.shtml
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Figural 42

File Edit View Help

I—F Control ISpectrum I

—Telescope
souerane | s |
Galactc x| | 90 | 0 Reset
commanded | 1516 | 80.0
actual | 1515 | 800 | Track
—Receiver
Mode Switching Frequency/Gain Power
¢ signal & frequency MHz dB*10 13.27
¢ reference o sig 14204 Illo el TED
+ switched r ref 14184 IlOB 33
Bl 30%
Integration time: |305 33 Observe
Clear

Interfaz de Qradio.

observar el espectro de su medicién, presione la pestana Spectrum (ejemplo en figura | 43]).

Si desea realizar mas observaciones en distintas coordenadas, regrese a Control, presione
el botén Stop, ingrese las nuevas coordenadas, luego presione Track y Observe. Asegurese
que los valores de Power estén en 30 % antes de observar, ya que estos pueden cambiar
al cambiar coordenadas. Nuevos nombres de archivos apareceran en la izquierda conforme

realice mediciones (00003c.fits, 00005c.fits, 00007c.fits, etc.).

IMPORTANTE: Para cada archivo, dirijase a la pestana de espectro, ésta deberia pre-
sentar una grafica de intensidad contra frecuencia. Para cada una de las mediciones, anote
la frecuencia maxima (la frecuencia en donde termina la gréfica del espectro, el valor del
eje x en donde termina la linea. Si coloca el cursor sobre el final de la linea, las coordenadas
de dicho punto apareceran a la derecha. esto se observa en la Figur. También anote la
intensidad méxima y la intensidad minima (Vea la F igur. Estos tres valores seran de
vital importancia para el analisis de datos. Se recomienda anotar estos datos en una hoja de

célculo, para facilitar el andlisis de datos que se hard luego de realizar todas las mediciones
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Figura 43

® @ @ 0QRadio
Eile Edit View Help

{ | Control | Spectrum |
000081c 100 —Header Info ——
[\ Source unknown

rRA [ 211201
Dec | 481048
Glon [ 90000

\/\ Glat [ 0000
""“‘WW Date [ 130524

uTC 03:49:16
Time 30.07

intensity

-150

B e T
A1 2 1419.0 1419.5 1420.0 1420.5 1421.0 14215 "

1419.86 -45.33
frequency [MHz]

Resultados de un espectro.

(la frecuencia en una hoja, y la intensidad méxima y minima en otra).

Luego de completar el uso de radiotelescopio, presione el botéon Reset para llevar la
antena a su posicién de reposo. Para guardar los archivos, dirijase a File y seleccione Save all.
Se recomienda crear una carpeta nueva para guardar estos archivos en ella. Para transferir
dicha carpeta a su propia computadora, una alternativa muy sencilla es comprimirla y
enviarla por correo electrénico. Al finalizar, cierre todas las ventanas y termine la sesién

(presione Ctrl+Alt+T y aparecerd una ventana, seleccione Terminate).

vi KStars. Este paso no es necesario; sin embargo, puede llegar a probar su
utilidad en otros proyectos que involucren el uso del radiotelescopio. Este programa es un
planetario virtual que muestra un mapa del cielo, con diversos cuerpos celestes y al mismo
tiempo controla el radiotelescopio. Se puede seleccionar un cuerpo celeste haciendo clic sobre
él, y este programa envia sus coordenadas al programa QRadio (Obviamente éste tiene que

estar abierto también para que funcione). Se puede apreciar la interfaz del programa en la
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Figura 44

S © @ OQRadio
Eile Edit View Help

{ Control |Spectrum |

080081c 100 —Header Info ——
I\ Source unknown

R.A 211201
Dec 48:19:46

Glon 90.000
| Glat 0.000
n

0 Date 130524
R uTC 0349.16
Time 30.07

g
I —

-150

_—T———r T

| | 1419.0 1419.5 1420.0 1420.5 1421.0 14215
| frequency [MHz]

Cursor Info

142147 2.86

Clear

Encontrando la frecuencia mdaxima. En este caso, la frecuencia mdzima es de 1421.47 MHz, tal
como se observa en la casilla Cursor Info.

figura [ 406]

Para iniciar este programa, haga clic sobre su icono en el escritorio, o puede iniciarlo
utilizando la terminal. Para que este programa funcione, hay que configurarlo por primera
vez. Cuando el programa inicie, dirijase a Settigs — Geographic y seleccione Onsala, Sweden.
Luego en Devices — Device Manager — Client haga clic en 0s02.3m y después en Connect.
Para enviar las coordenadas, mueva el cursor hacia el objeto que desea observar, luego haga

clic derecho, y en 0s02.3m seleccione On.
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Figura 45

|| P |

A B C D E F G H 1
Glon= I 20 25 30 35 40 45 50
Max= 60.24 559.02 38.87 3775 6435 38.92 3872
Min= -96.14 -100.95 -101.3% -100.17 -95.89 -93.69 -95.61

Tabulacion de la intensidad minima y mdxima.

Figura 46

29O Kstars
Tools Settings Observation Help

File Time Pointing View Devices Ob: )
Ao @ T HEOEE=/EEN

: . nothing

04h 37m 13s, -6° 56' 55"

+74° 38' 51", -17° 45' 22"

Programa KStars.
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