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Editorial

Un corto editorial para uno de los n�umeros mas pobla-
dos de contribuciones del Bolet��n de la SEA. Adem�as
de los dos interesantes art��culos de revisi�on, este ejem-
plar contiene informaci�on acerca de la instrumentaci�on
solar presente y futura disponible para los Astr�onomos
espa~noles -<con perspectivas fascinantes!-, el nuevo ra-
diotelescopio de 40 metros del Centro Astron�omico de
Yebes, y MIPS, el fot�ometro de imagen multibanda pa-
ra SIRTF (Space InfraRed Telescope Facility). Conta-
mos tambi�en con el ya tradicional art��culo acerca del
estatus del GTC y un par de res�umenes de tesis doc-
torales (. . . los editores creen que son demasiado pocos,
>est�a sucediendo algo en cuanto al n�umero de tesis doc-
torales defendidas en los �ultimos meses?), adem�as de las
rese~nas de los libros.

Sin duda el acto central que aglutinar�a a la mayor��a
de los Astr�onomos espa~noles este a~no, es la V Reuni�on
Cient���ca de la SEA que se celebrar�a en Toledo del 9 al
13 de septiembre de 2002. A la hora de cerrar esta edi-
ci�on hay 215 participantes inscritos, alrededor de 130
peticiones de contribuciones orales, y 70 p�osters. Los
Comit�es Organizadores est�an poniendo todo su esfuer-
zo en intentar garantizar el �exito de la Reuni�on y nos
consta que est�an agradecidos por el inter�es entusiasta
que los participantes, juniors y numerarios, han mos-
trado por acudir y presentar sus resultados. La infor-
maci�on actualizada sobre la Reuni�on se ir�a mostrando
en http://www.ucm.es/info/sea5.

<Esperamos que disfrut�eis con este n�umero! Hasta
dentro de unas semanas en Toledo.

Los editores
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Una perspectiva de la

instrumentaci�on solar en Espa~na

Introducci�on hist�orica

Las instalaciones europeas m�as importantes para la ob-
servaci�on del Sol estan ubicadas en las Islas Canarias:
Observatorio del Teide (OT) en Tenerife y Observatorio
del Roque de los Muchachos (ORM) en La Palma.
http://www.iac.es/gabinete/oteide/ot.html

http://www.iac.es/gabinete/orm/orm.htm

Ambos observatorios estan regulados por los Acuerdos
Internacionales en Materia de Astrof��sica, a trav�es de
los cuales Espa~na dispone del 20% del tiempo de obser-
vaci�on en cada una de las instalaciones, m�as el 5% com-
partido en programas de cooperaci�on internacional. Di-
chos acuerdos encomiendan la gesti�on y administraci�on
de los observatorios al Instituto de Astrof��sica de Cana-
rias (IAC) en donde a lo largo de las �ultimas d�ecadas se
ha formado entre otros, un nutrido grupo de f��sica so-
lar. Los telescopios solares de Canarias estan equipados
con instrumentaci�on variopinta de avanzada tecnolog��a
que se describir�a en este art��culo. El futuro se presenta
muy prometedor en cuanto a la construcci�on de nue-
vos telescopios solares y en cuanto a la participaci�on
espa~nola en proyectos espaciales en los que ya estamos
implicados.

La historia de estas instalaciones se remonta a �-
nales de los a~nos 60 cuando, en base a la ya probada
calidad del cielo canario, se decidi�o la construcci�on en
el Macizo del Teide (Iza~na, emplazamiento del actual
OT), de una Torre de 12 metros de altura con c�upula
de 5 metros de di�ametro, que albergar��a un peque~no
refractor de la Serie Razdow dise~nado para patrullar la
actividad solar, y del mismo tipo que los utilizados en
las Estaciones de Seguimiento de NASA durante el Pro-
yecto Apolo. El instrumento constaba de dos canales
�opticos, uno para H� y otro para luz blanca, de 25 y
15 cm de apertura respectivamente, ambos utilizando
soporte fotogr�a�co para registro de im�agenes. Duran-
te los a~nos 1971-72 se obtuvo una excelente colecci�on
de im�agenes que result�o ser, a la postre, de gran valor
testimonial sobre la calidad del cielo en las Canarias.

El sue~no de la Astrof��sica solar europea por aquella
�epoca era encontrar un lugar id�oneo para la observaci�on
del Sol y subsecuentemente construir telescopios solares
de la clase de 1 metro en una primera etapa, y de cla-
se superior a m�as largo plazo. Para la consecuci�on de
estas metas, en 1968 se fund�o JOSO (Joint Organiza-
tion for Solar Observations) cuya acta de constituci�on
la �rmaron los siguientes astr�onomos solares: C. de Ja-
ger (Utrecht, Holanda), K.O. Kiepenheuer (Freiburg,
Alemania), G�odoli (Catania, Italia), P. Maltby (Os-
lo, Noruega), R. Michard (Meudon, Francia), J. R�osch
(Pic du Midi, Francia), E.H. Schr�oter (G�ottingen, Ale-
mania), J.O. Sten
o (Lund, Suecia) y M. Waldmeier
(Z�urich, Suiza). Con el patrocinio de JOSO se inici�o

Tabla 1: Telescopios solares en las Islas Canarias

Tel. Obs. � Pa��s A~no
(cm) propietario

VNT OT 40 Alemania 1972
SVST ORM 50 Suecia 1986
GCT OT 45 Alemania 1987
VTT OT 60-70 Alemania 1989

THEMIS OT 90 Francia-Italia 1992
DOT ORM 45 Holanda 1999

una amplia campa~na de prospecci�on en 55 lugares de
Europa, al principio principalmente en el �area medi-
terr�anea y posteriormente en la atl�antica (Islas Salvajes
y Canarias).

En el congreso de JOSO{1969, el Dr. J. Casano-
vas que por entonces lideraba el incipiente grupo so-
lar de Tenerife, invit�o al Prof. Kiepenheuer a visitar
las Islas; su visita se hizo efectiva el 20 de Febrero de
1971 y a resultas de ella se comenz�o una campa~na de
prospecci�on en Tenerife que luego se extender��a a las
islas de Alegranza y La Palma. Las primeras evalua-
ciones de calidad atmosf�erica se hicieron con im�agenes
del Razdow y mediante sondeos meteorol�ogicos y medi-
das de 
uctuaciones de temperatura utilizando sensores
�ohmicos de r�apida respuesta instalados en postes �jos,
torres de repetidores de TV, globos y aviones de las
fuerzas aereas alemanas. Los prometedores resultados
hicieron recomendable la sustituci�on del Razdow por
un telescopio mayor y al vac��o: el Vakuum Newton Te-

leskop (VNT) de 40 cm de abertura que desde Junio
de 1972 sigue operando hoy en d��a en el desarrollo de
programas cient���cos de larga duraci�on. Las prospec-
ciones iniciadas en 1972 culminaron en 1979 con una
campa~na masiva de medidas comparativas entre dos si-
tios espec���cos: Tenerife y La Palma. Aunque su obje-
tivo inmediato era decidir el emplazamineto �nal de los
telescopios alemanes, tambi�en participaron otros pa��ses
de JOSO y, en particular, el grupo espa~nol desempe~n�o
un papel muy relevante. Los resultados de esta cam-
pa~na se materializaron en la subsecuente instalaci�on de
telescopios en ambos observatorios, OT y ORM, que en
orden cronol�ogico �guran en la Tabla 1.

El proyecto de los astr�onomos de los a~nos 60, de
construir telescopios solares de clase superior a un me-
tro fue retomado en 1980 con la creaci�on de la Funda-
ci�on LEST (Large Earth-based Solar Telescope) para la
construcci�on de un telescopio de 2.5 m de apertura, el
m�as grande concebido hasta entonces para observaci�on
solar. El telescopio estar��a libre de polarizaci�on ins-
trumental y en su desarrollo t�ecnico se introducir��a un
nuevo concepto: su tubo principal, en lugar de vac��o,
trabajar��a relleno de helio para compensar la presi�on
ejercida por la atm�osfera sobre la ventana de entra-
da. Esta Fundaci�on, localizada administrativamente en
Suecia, estaba constituida, al principio, por los siguien-
tes pa��ses: Alemania, Israel, Italia, Noruega, Suecia y
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Suiza, a los que en 1986 se unieron Estados Unidos y
Espa~na. En Enero de 1990 y tras una campa~na de
prospecci�on se tom�o la decisi�on de instalar el telesco-
pio LEST en La Palma. En Octubre del mismo a~no
fue aprobado su dise~no �optico y partir de entonces co-
menz�o el desarrollo de la insrumentaci�on post-foco y
de la �optica activa. Sin embargo, diferentes problemas
�nancieros y de car�acter pol��tico hicieron que el proyec-
to se estancara y �nalmente se disolviera hacia �nales
de los a~nos 90. Sin embargo, el LEST dej�o sedimento
y se puede considerar como la semilla de dos grandes
proyectos que hoy en d��a estan en marcha: el telescopio
alem�an Gregor y el telescopio americano ATST.

El Laboratorio de Sismolog��a Solar

http://www.iac.es/gabinete/oteide/

labsolar/labsolar.htm

En 1975, a ra��z de la visita a Tenerife de los
cient���cos J. R. Brookes, G. R. Isaak y H. B. van der
Raay, se estableci�o una fruct��fera cooperaci�on con la
Universidad de Birmingham (Reino Unido) en el es-
tudio de las oscilaciones solares. As��, se instal�o en el
Observatorio del Teide el primer espectr�ometro de scat-
tering resonante en el mundo que trabajaba de forma
regular. Este fu�e el inicio del desarrollo de un grupo
de astrof��sicos espa~noles en el campo de las oscilacio-
nes solares, y de la creaci�on del llamado Laboratorio de
Sismolog��a Solar (edi�cio piramidal en el Observatorio
del Teide) en el que hoy en d��a se concentra una amplia
variedad de instrumentos como consecuencia de la di-
versi�caci�on de objetivos de estudio en el grupo y de su
participaci�on en diversas Redes Internacionales de me-
dida. A continuaci�on describimos dichos instrumentos.

� MARK-I: Espectrofot�ometro de scattering reso-
nante en la l��nea del potasio �7699 �A. Usa luz inte-
gral con sensibilidad a modos de bajo ` (�3). Per-
tenece a la Red BiSON (Birmingham Solar Os-

cillation Network) con nodos en: Mount Wilson
(California), Las Campanas (Chile), Birmingham
(UK), Observatorio del Teide (Tenerife), Suther-
land (Sud�africa), Carnarvou (Australia occiden-
tal) y Narrabri (Australia oriental).
http://bison.ph.bham.ac.uk

� TON: Telescopio que toma im�agenes solares del
disco entero cada minuto, con una CCD de 1100�
1100 pix, en la l��nea K de Ca ii. Sismolog��a de al-
to grado y sismolog��a local, hasta grados ` �1000.
Forma parte de la Red TON (Taiwan Oscillation

Network) con nodos en Big Bear (California), Ob-
servatorio del Teide (Tenerife), Tashkent (Uzbe-
kist�an), Beijing (China).
http://ton.phys.nthu.edu.tw

� GONG: Interfer�ometro Michelson (l��nea del Ni),
que toma im�agenes del disco entero en intensidad

y velocidad as�� como magnetogramas. Hasta ha-
ce un a~no usaba una c�amara CCD de 500�500
pix. A �nales del 2002 se habr�a completado
el cambio en todas las estaciones a CCD's de
1000�1000 pix. Sismolog��a de alto grado y sis-
molog��a local. Las estaciones de GONG (Glo-
bal Oscillations Network Group) son: Mauna Loa
(Hawaii), Big Bear (California), Udaipur (India),
Cerro Tololo (Chile), Observatorio del Teide (Te-
nerife), Learmonth (Australia occidental).
http://www.gong.noao.edu

� ECHO: Filtro magneto-�optico (MOF) que toma
im�agenes del disco entero con una CCD de 512�
512 pix en la l��nea del potasio. Intensidad y velo-
cidad. Sismolog��a de grado intermedio-alto. Los
nodos de la red ECHO (Experiment for Coordi-

nate Helioseismic Observations) son: Mauna Loa
(Hawaii) y Observatorio del Teide (Tenerife).
http://www.hao.ucar.edu/public/research/

mlso/LowL/lowl.html

� STARE: Fotometr��a con CCD de alta precisi�on
para la b�usqueda de tr�ansitos planetarios extra-
solares y astrosismolog��a. Telescopio Schmidt
(F/2.9) con CCD de 2000�2000 pix. 5.7deg de
campo. El proyecto STARE (STellar Astrophy-
sics & Research Exoplanets) lo componen dos es-
taciones: Boulder(HAO) (Colorado) y Observa-
torio del Teide (Tenerife).
http://www.hao.ucar.edu/public/research/

stare/stare.html

El grupo de heliosismolog��a del IAC particip�o en el
instrumento GOLF y el radi�ometro VIRGO del sat�elite
SOHO. Este sat�elite va a estar operativo hasta el a~no
2007. Para entonces la NASA lanzar�a la misi�on Solar

Dynamics Observatory (SDO) que representa en cierto
modo una versi�on moderna de SOHO. SDO podr��a in-
cluir un instrumento parecido a VIRGO en el que IAC
tendr��a una participaci�on similar a la que tuvo en el
pasado.

Telescopios operativos en el presente

De entre todos los telescopios referidos en la Tabla 1 hay
dos que despu�es de varios a~nos de exitosas campa~nas de
observaci�on est�an en fase de remodelaci�on para explotar
en todas sus posibilidades la excelencia de su emplaza-
miento. Se trata del refractor SVST (Swedish Vacuum

Solar Telescope) en el ORM que esta siendo reemplaza-
do por el NSST (New Swedish Solar Telescope), y del
GCT (Gregory Coud�e Telescope) en el OT que va a ser
sustituido por el Gregor. Las caracter��sticas de ambos
nuevos telescopios se describen m�as adelante, pero en
esta secci�on hablaremos de los que actualmente estan
operativos a parte de los del Laboratorio de Sismolog��a
Solar.
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Figura 1: Disco solar en �3933 �A (Ca ii K), FWHM=15
�A, corregido de oscurecimiento de borde. Imagen to-
mada con el telescopio Simbi�otico del VNT el 22 de
Septiembre de 2000.

VNT (Vakuum Newton Teleskop)

http://www.iac.es/gabinete/oteide/vnt/vnt.html

Re
ector cuyo espejo principal es de 40 cm de
di�ametro y 3 m de focal. Una �optica secundaria de
ampli�caci�on da una focal efectiva de 37.5 m (escala en
la imagen de 5.500/mm). El telescopio es de montura
ecuatorial y est�a dedicado a la obtenci�on de im�agenes
IR de alta resoluci�on en una banda centrada en 1.6
�m, mediante un detector de SbIn de Sensors Unlimi-

ted (128�128 pix) con un tama~no de p��xel de 40 �m
(0.2200/p��xel en el plano focal). Sujeto al tubo principal
y compartiendo el sistema de guiado, opera un peque~no
telescopio (simbi�otico) refractor de 70 mm de apertura
y 1000 mm de focal para producir im�agenes del disco so-
lar entero (v�ease Figura 1) utilizando una c�amara CCD
DALSA de 8-bit (1024�1024 pix) con un tama~no de
p��xel de 12 �m (2.500/p��xel en el plano focal). La toma
de im�agenes en ambos telescopios se hace mediante un
sistema autom�atico (SAIS-II) que selecciona la mejor
exposici�on de entre las tomadas a ritmo constante, du-
rante un per��odo de tiempo cuya duraci�on es opcional.

VTT (Vakuum Turm Teleskop)

http://www.iac.es/gabinete/oteide/vtt/vtt.html

Re
ector vertical vac��o de 60{70 cm de apertura
y 44.9 m de longitud focal (escala en la imagen de
4.5900/mm), instalado en una torre de 38 m y alimenta-

do con un celostato. El telescopio dispone de un siste-
ma de estabilizaci�on de im�agenes (correcci�on de tip-tilt)
que funciona comparando, por correlaci�on, im�agenes
sucesivas tomadas a alto ritmo. Este sistema ha si-
do construido como proyecto conjunto del IAC y el KIS
(Kiepenheuer{Institut f�ur Sonnenphysik, Freiburg) y es
una actualizaci�on del prototipo de \Correlation Trac-

ker" que el IAC desarroll�o en los a~nos 1992-94 por
encargo de la Fundaci�on LEST. En la actualidad se
esta completando el equipo de �optica adaptativa con
un espejo deformable para corregir �ordenes de aberra-
ci�on superiores. El telescopio est�a provisto de un es-
pectr�ografo \Echelle" vertical, contenido en un tanque
rotatorio subterr�aneo vac��o. Su longitud focal es de�15
m y adem�as de la red de difracci�on est�andar se dispone
de dos redes adicionales: una para observaciones cro-
mosf�ericas y la otra para trabajar en IR. Alternativa-
mente, se puede desviar la luz hacia tres laboratorios
�opticos para hacer imagen de alta resoluci�on espacial
o para realizar otros experimentos observacionales di-
se~nados por el usuario.

En el telescopio VTT se dispone de varios po-
lar��metros cl�asicos que permiten medir el grado de po-
larizaci�on circular con precisiones t��picas de un 1%
del cont��nuo. Hace tres a~nos que se puso en funcio-
namiento en este telescopio un polar��metro de nueva
generaci�on desarrollado enteramente por el IAC deno-
minado Tenerife Infrared Polarimeter (TIP). Este po-
lar��metro permite medir la polarizaci�on lineal y circular
simult�aneamente y alcanzar precisiones de un 0.1% en
su modo de defecto, e incluso mejores en ciertos mo-
dos de operaci�on. La novedad m�as importante de este
polar��metro es el uso de cristales l��quidos como modu-
ladores de polarizaci�on, siendo esta la primera vez que
esta tecnolog��a es usada en astrof��sica. El IAC tambi�en
desarroll�o en paralelo un polar��metro para el SVST, el
llamado La Palma Stokes Polarimeter (LPSP), que no
est�a operativo en estos momentos debido a las modi�-
caciones que se est�an realizando en este telescopio. En
la Tabla 2 describimos las propiedades de ambos po-
lar��metros.

Para hacer espectroscop��a bidimensional de ban-
da muy estrecha hay disponibles dos interfer�ometros
Fabry{Perot: el FPI de la Universidad de G�ottingen y
el espectr�ometro TESOS del KIS.

Las c�amaras CCD que se pueden utilizar para re-
gistro de imagen en luz blanca, �ltrogramas y espectro-
gramas son: cuatro AT1 (1024�1024 pix) con refrige-
raci�on Peltier, dos Xedar (2048�2048 pix) y una Dalsa
(1024�1024 pix), esta �ultima es una c�amara r�apida pa-
ra aplicaci�on a la t�ecnica de reconstrucci�on basada en
interferometr��a Speckles.
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Tabla 2: LPSP & TIP

Propiedad LPSP TIP

1 �o nominal 6300 �A 1.56 �m

2 Rango espectral 4500-7500 �A 1. - 2.3 �m

3 Resoluci�on espectral 40 m�A 60 m�A
4 Campo 6000�6000 4000�4000

5 Rango espectral en �o 4.3 �A 7.4 �A
6 Tiempo en cubrir el campo 30 minutos 10 minutos
7 Acumulaciones hasta S=N �103 67 10
8 Tiempo de exposici�on 16.6 ms 50 ms
9 Tiempo de integraci�on para S=N �103 4.45 s 5.00 s
10 Numero de p��xeles 755�242 256�256
11 Tama~no del p��xel 8.5 �m�19.75 �m 40 �m�40 �m

12 Tama~no del p��xel 0.15700�17.95 m�A 0.3700�29.0 m�A
13 Frecuencia de modulaci�on 15 Hz 2 Hz

THEMIS (Telescopio Heliogr�a�co para el Estu-

dio del Magnetismo y de las Inestabilidades So-

lares)

http://www.iac.es/gabinete/oteide/

themis/themis.html

http://www.themis.iac.es/

Re
ector altazimutal Ritchey-Chr�etien de 90 cm de
apertura y 15.04 m de longitud focal, especialmente
concebido para observaciones espectrosc�opicas o espec-
tropolarim�etricas. El analizador de polarizaci�on esta
ubicado en el foco primario (v�ease esquema �optico en
Figura 2). El telescopio est�a instalado en una torre
a 22.5 m de altura sobre el terreno, por encima de la
regi�on de turbulencia causada por el calentamiento del
suelo. Para evitar la turbulencia local y para compensar
la presi�on exterior, el tubo est�a relleno de helio a baja
presi�on y la c�upula tiene una abertura circular de 1 m
de di�ametro, acoplada al telescopio en su movimiento.

El instrumento puede trabajar en tres modos de ob-
servaci�on, a saber:

� MTR: para espectroscop��a o espectropolarimetr��a
simult�anea de varias l��neas. El sistema proporcio-
na I � uno de los par�ametros de Stokes Q, U y
V.

� MSDP (Multichannel Subtractive Double Pass):
para espectroscop��a bidimensional, proporcionan-
do simult�aneamente im�agenes en varias longitu-
des de onda a lo largo del per�l de una l��nea es-
pectral.

� IPM (Italian Panoramic Monochromator): Fil-
tro birrefringente Universal seguido de un in-
terfer�ometro Fabry{Perot que permite obtener
im�agenes en el rango espectral 4600 �A{6800 �A con
alta resoluci�on espacial (0.200) y espectral (�=Æ� =
256 000) en un campo cuadrado de 5100�5100.

Figura 2: Esquema �optico del telescopio solar THEMIS
(franco-italiano) en el Observatorio del Teide.

DOT (Dutch Open Telescope)

http://dot.astro.uu.nl

Re
ector parab�olico de 45 cm de apertura y 2 m de
longitud focal, con �optica de reimaginaci�on, instalado
en una torre de tubos en cercha que soporta una plata-
forma horizontal sin c�upula (v�ease Figura 3). Este in-
novador conjunto ha sido desarrollado en la Universidad
de Utrecht. La idea original era construir un telescopio
f�acilmente transportable a distintos emplazamientos en
el contexto de las prospecciones de JOSO. Actualmente
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Figura 3: Telescopio solar holand�es DOT con estructu-
ra abierta tanto en la torre de 15 m de altura como en
el instrumento.

se ha remodelado el proyecto inicial y el telescopio esta
en fase de pruebas, instalado permanentemente en el
ORM. Por el momento no cuenta con otra instrumen-
taci�on post-foco que c�amaras CCD con las que se han
obtenido unas primeras series de im�agenes con trata-
miento de interferometr��a Speckle, de calidad excelente.

Futuros proyectos basados en la Tierra

Las mejores resoluciones que se alcanzan desde los te-
lescopios descritos aqu�� son de unos 0.200{0.300 (200 km
sobre la super�cie solar) en imagen de banda ancha y de
unos 0.800{100 (700 km) en espectroscop��a (normalmente
incluyendo an�alisis de polarizaci�on) e imagen de banda
estrecha. Estas resoluciones espaciales no son adecua-
das para entender los procesos f��sicos que ocurren en la
super�cie solar. En la fotosfera solar, las escalas espa-
ciales relevantes van desde unos pocos kil�ometros para
la difusividad �ohmica hasta los 100 km para el camino
libre medio de los fotones y la escala de altura de pre-
siones. Por tanto, el objetivo que se plantea la nueva
generaci�on de telescopios solares a punto de entrar en
funcionamiento es aumentar la resoluci�on espacial para
resolver estas escalas. Para ello son necesarias apertu-
ras de un metro o mayores as�� como el control activo

de la calidad de imagen mediante t�ecnicas de �optica
adaptativa. Los tres telescopios solares previstos para
el futuro cuentan con sistemas de �optica adaptativa in-
tegrados en el dise~no desde su fase inicial. Dos de ellos
se instalar�an en los observatorios canarios (el NSST y el
Gregor) mostrando de esta manera una renovada con-
�anza por parte de las instituciones cient���cas que de-
cidieron instalarse en estos observatorios hace ya m�as
de 20 a~nos. El tercero, un proyecto estadounidense,
realizar�a estudios de prospecci�on del cielo en el ORM.

NSST (New Solar Swedish Telescope)

http://www.astro.su.se/English/groups/

solar/solar.html

El grupo de f��sica solar de la Real Academia de Cien-
cias Sueca, liderado por el Prof. G. Scharmer, inici�o
hace dos a~nos la renovaci�on de la antigua torre solar de
50 cm de apertura, SVST (v�ease Tabla 1). A este te-
lescopio, ya desmantelado, debemos la fama del ORM
de ser el mejor observatorio del mundo para estudiar
el Sol (por sus condiciones atmosf�ericas diurnas). La
calidad de las im�agenes obtenidas en este telescopio no
ha sido superada en ning�un otro observatorio. La cla-
ve de este telescopio seg�un sus propietarios fue siempre
su simplicidad �optica. El �exito del SVST (as�� como la
desaparici�on del proyecto LEST) permiti�o que se pu-
dieran conseguir fondos para poder ampliar la apertura
de esta torre a 1 metro de di�ametro. El telescopio re-
sultante, el NSST, vi�o la primera luz en marzo de 2002.
Su dise~no es muy similar al del SVST. Consiste en una
lente de 97 cm de apertura formadora de imagen y un
sistema de espejos planos altazimutales tipo torre pa-
ra el seguimiento del Sol. Esta lente sirve a su vez de
ventana de entrada para el sistema de vac��o en donde
se encuentran los espejos y el resto de la �optica. El
vac��o permite eliminar la degradaci�on de la imagen que
se producir��a por el calentamiento del aire en caso de
ser un sistema abierto. La novedad m�as importante de
este telescopio es el ser el primero de los telescopios so-
lares que incluye en su dise~no original la integraci�on de
un sistema de sensor de frente de onda y espejo defor-
mable. Dado que las condiciones atmosf�ericas diurnas
t��picas s�olo garantizan par�ametros de Fried de 10{20 cm
en el mejor de los casos y con variaciones temporales en
el rango de 10-100 Hz, la �optica adaptativa es absolu-
tamente necesaria para aprovechar la apertura de este
tipo de telescopios.

Las im�agenes de primera luz fueron tomadas con
el telescopio diafragmado a una apertura �util de 60 cm
puesto que el sistema de refrigeraci�on del plano focal no
est�a instalado todav��a. El NSST estar�a en pleno fun-
cionamiento durante el verano del 2002. La experiencia
del grupo sueco en el pasado, con una probada e�ca-
cia, nos garantiza que este telescopio estar�a obteniendo
impresionantes im�agenes de la super�cie solar antes de
�nales del presente a~no (v�ease Figura 4).
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Figura 4: Imagen en la banda-G (mol�eculas de CH)
obtenida por el NSST en abril de 2002 con la apertura
diafragmada a 60 cm y con el sistema de correcci�on
crom�atica y de foco instalados en el telescopio y sin
�optica adaptativa. Las marcas corresponden a 100.

Gregor

http://gregor.kis.uni-freiburg.de/

La puesta al d��a de los telescopios solares tambi�en
llega para las torres alemanas del OT. El telescopio
GCT de 45 cm de apertura (v�ease Tabla 1) ha sido
recientemente desmantelado para proceder a la instala-
ci�on del telescopio Gregor en su lugar. Gregor tendr�a
un di�ametro de 1.5 m y cuando vea la primera luz (2005)
ser�a el mayor telescopio solar del mundo (v�ease Figura
5). Este proyecto, liderado por el Kiepenheuer Institut
f�ur Sonnenphysik (KIS) en Friburgo, cuenta con la par-
ticipaci�on de toda la comunidad alemana y representa
una verdadera revoluci�on en el dise~no de los telescopios
solares. A diferencia del anterior (y de pr�acticamente
el resto de los telescopios solares del mundo) este te-
lescopio no estar�a al vac��o. El vac��o (o el llenado con
helio, como en el caso de THEMIS) asegura que la luz
solar no provoca turbulencias en el interior del camino
�optico que podr��an dar lugar a deformaciones severas
de las im�agenes solares. Para ello se necesitan ventanas
de entrada gruesas (que soporten las diferencias de pre-
siones) y de alta calidad �optica (�/20 t��picamente) que
dif��cilmente se pueden construir con un di�ametro mayor
que un metro. Es por este motivo que los telescopios so-
lares no hab��an rebasado esta barrera tecnol�ogica mien-
tras que los telescopios nocturnos han visto aumentos
en sus aperturas de un orden de magnitud (y un orden
m�as que est�a siendo estudiado). En el Gregor, al tener
su estructura completamente abierta (como en el caso
de los nocturnos), los 170 W de luz solar que llegan
al primario y al diafragma de campo, t��pico de un di-
se~no gregory, pueden producir calentamiento local del
aire circundante y degradar la imagen. La forma de
evitar esto ser�a un control t�ermico muy estricto de to-
da la estructura del telescopio, incluyendo enfriamiento
activo del espejo primario por la parte trasera del mis-

mo. Adem�as �este espejo ser�a fabricado usando como
substrato el material ultraligero C/SiC (150 kg para un
espejo de 1.5 metros). Este material tiene una conduc-
tividad t�ermica muy alta (100 veces mayor que el Ze-
rodur convencional) y facilita enormemente el control
t�ermico de la estructura.

Gregor tendr�a integrado en el haz �optico principal
un sensor de frente de onda tipo Hartmann-Shack que
analizar�a las deformaciones de la imagen y alimentar�a
el espejo tip-tilt con los t�erminos lineales, los t�erminos
de baja frecuencia se usar�an para el alineamiento de los
espejos primarios y secundarios y los de alta frecuencia
para el espejo deformable.

Gregor contar�a con instrumentaci�on post-foco de
�ultima generaci�on desde el primer momento. En la ac-
tualidad, se incluyen, por parte alemana, un espectro-
polar��metro en el visible y un sistema de imagen en
banda estrecha con �ltros Fabry{Perot. Se est�a en ne-
gociaciones para instalar una versi�on modernizada del
instrumento IR TIP del IAC. Un telescopio con capaci-
dad para resolver 75 km en la super�cie solar y equipado
con instrumentaci�on puntera, que recibe luz despu�es del
sistema de �optica adaptativa abrir�a nuevas perspectivas
para la f��sica solar a nivel mundial. Pero adem�as, el he-
cho de ser un telescopio abierto, permitir�a observar, por

Figura 5: Impresi�on art��stica del telescopio Gregor para
el OT. El esquema �optico es similar al propuesto en su
d��a para el proyecto LEST.
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primera vez, una parte del espectro donde la f��sica so-
lar europea no ten��a acceso desde sus instalaciones. Nos
referimos a la ventana espectral del IR t�ermico (en con-
creto la regi�on de 2.5{25 �m) que solamente es accesible
en la actualidad desde el veterano telescopio McMath
de Kitt Peak (Arizona, EEUU). Al usar telescopios en
vac��o con ventanas de vidrio (que absorben por encima
de 2.5 �m), esta interesante regi�on del espectro no era
accesible desde las instalaciones actuales (el DOT en
el ORM, que tambi�en es abierto, no cuenta con capa-
cidades espectrosc�opicas). En esta regi�on espectral se
encuentran las bandas moleculares de CO (4.7 �m) que
han proporcionado evidencias claras sobre la existencia
de inhomogeneidades espaciales y temporales en la cro-
mosfera solar, as�� como l��neas de Mg I en la regi�on de
12 �m con una alt��sima sensibilidad Zeeman.

ATST (Advanced Technology Solar Telescope)

http://www.sunspot.noao.edu/ATST/

El ATST es un telescopio solar de 4 m de apertura.
Es un proyecto estadounidense en su totalidad, lidera-
do por el National Solar Observatory (NSO, Tucson,
Arizona). La primera luz est�a prevista para el 2009.
La National Science Foundation (NSF) ha aprobado la
�nanciaci�on del estudio de viabilidad de un telescopio
de estas caracter��sticas y la caracterizaci�on atmosf�erica
de los sitios seleccionados para su instalaci�on, a �n de
escoger el mejor de ellos (para abaratar los costes de la
�optica adaptativa). Se ha aprobado para esta prime-
ra fase un presupuesto de 12 M$ estim�andose un coste
total del proyecto de 75 M$.

Las diferencias con el resto de los telescopios que
coment�abamos son claras. El ATST representa por pri-
mera vez un salto de un orden de magnitud en la aper-
tura de los telescopios solares actuales. Por dif��cil que
pueda parecer, tambi�en en f��sica solar necesitamos m�as
fotones. Esta es la principal motivaci�on cient���ca pa-
ra el salto cuantitativo en el tama~no de este telescopio.
Cuando se hace espectropolarimetr��a (4 par�ametros de
Stokes) con resoluciones espectrales de 200 000, resolu-
ciones espaciales de 0.100 y cadencias temporales altas
para minimizar los problemas atmosf�ericos, uno se que-
da sin fotones. . . <incluso en el Sol!

Cinco son los sitios elegidos para la posible locali-
zaci�on del ATST, cuatro en Estados Unidos y uno en
Canarias (y por esto lo incluimos aqu��). La campa~na
de prospecci�on atmosf�erica para el ATST comenzar�a
en La Palma (ORM) durante la primera mitad del a~no
que viene (con �nanciaci�on de la NSF, del IAC y del
Plan Nacional de Astronom��a y Astrof��sica). En Esta-
dos Unidos los sitios que se est�an considerando son: Ha-
leakala (Hawaii), Big Bear (California), Sunspot (Nue-
vo M�exico) y el lago Panguitch (Utah). Tanto Big Bear
como el sitio en Utah son lagos que es sabido ayudan
a evitar el calentamiento diurno del suelo por el Sol
evitando as�� las turbulencias atmosf�ericas locales. Pe-

Figura 6: Impresi�on art��stica del telescopio ATST. La
montura ecuatorial que aqu�� se muestra podr��a ser sus-
tituida �nalmente por una altazimutal.

ro el candidato mejor situado en estos momentos es el
ORM de La Palma. La labor realizada por la anti-
gua SVST a la hora de mostrar las mejores im�agenes
del Sol nunca jam�as obtenidas desde tierra, ha genera-
do una profunda convicci�on en nuestra comunidad que
sit�ua al ORM como el mejor sitio para las observacio-
nes solares. Sin embargo, la instalaci�on de�nitiva del
ATST en el ORM depender�a de los resultados �nales
del programa de prospecci�on atmosf�erico y, muy proba-
blemente, de cuestiones de car�acter m�as pol��tico. Una
posible participaci�on europea (en discusi�on) aumentar��a
las posibilidades de que este atractivo proyecto se ins-
talase �nalmente en Canarias.

El ATST ser�a, al igual que Gregor, un telescopio
abierto (v�ease Figura 6). Es imposible con la tecno-
log��a actual construir un telescopio de este tama~no al
vac��o. Adem�as, y como ya hemos comentado, el acce-
so a las ventanas atmosf�ericas del IR t�ermico supone
una ventaja a~nadida nada despreciable, a pesar de los
terribles problemas de calentamiento a los que se en-
frentar�a. A diferencia de Gregor aqu�� se incluye una
motivaci�on cient���ca m�as. El ATST es un telescopio
fuera de eje y que, por tanto, tendr�a una pupila de en-
trada limpia (sin estructura de soporte del secundario).
De esta manera, el ATST podr�a ser utilizado como un
coron�ografo para la observaci�on de la corona solar (y,
c�omo no, b�usqueda de planetas en su modo nocturno de
operaci�on...). La principal motivaci�on cient���ca, en este
caso, no es tanto la observaci�on m�as tradicional de la
corona, sino la medida directa del campo magn�etico en
estas capas. Hasta el momento no tenemos una forma
satisfactoria de medir el campo en estas tenues capas
donde se producen procesos de liberaci�on de energ��a
magn�etica que calientan la atm�osfera por encima del
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mill�on de Kelvin. El ATST planea explorar una t�ecnica
de diagn�ostico nueva, basada en las l��neas prohibidas de
Fe xiii en la regi�on de 1.07{1.08 �m. Este dise~no como
coron�ografo hace a�un si cabe m�as atractivo el proyecto.
Pero tambi�en debemos decir que cuando el telescopio
apunte a la corona solar, el problema del n�umero de
fotones se mostrar�a con toda su crudeza. A partir de lo
que aprendamos con el ATST, empezaremos a pensar
en el siguiente telescopio solar de la clase de 10 metros.

Observando el Sol desde el espacio

Obtener desde tierra las resoluciones espaciales necesa-
rias depender�a fundamentalmente de c�omo de e�caz sea
el desarrollo de la �optica adaptativa (cl�asica y multicon-
jugada). Cuando se consideran di�ametros de los teles-
copios mayores que 1 metro, el n�umero de actuadores
aumenta de forma cuadr�atica y se plantean problemas
tecnol�ogicos de dif��cil soluci�on. Aunque en nuestros mo-
mentos m�as optimistas pensemos que esto se va a lograr
de forma satisfactoria, los per��odos de observaci�on pa-
ra los que podemos esperar usar estos telescopios, con
resoluciones de 0.100 o mejores, ser�an de unas pocas ho-
ras/a~no en el mejor de los casos. Sin embargo, la evo-
luci�on de los campos magn�eticos en la super�cie solar
necesita de observaciones continuadas durante per��odos
de varios d��as. Por ejemplo, este es el tiempo de vida
caracter��stico de los supergr�anulos que dominan la for-
maci�on de la red magn�etica solar. Las concentraciones
magn�eticas resueltas en la actualidad tienen tiempos de
vida que van desde las varias horas (poros) hasta varios
meses (grandes manchas y regiones activas). El segui-
miento necesario del 
ujo magn�etico de estas estructu-
ras s�olo puede hacerse con observaciones continuadas
durante estos intervalos temporales. La �unica forma de
lograr esto con la resoluci�on espacial necesaria, es des-
de el espacio. A continuaci�on describimos brevemente
los dos proyectos espaciales, relacionados con el magne-
tismo solar, en los que est�a involucrada la comunidad
espa~nola.

Sunrise

http://star.mpae.gwdg.de/Sunrise/

Este no es un proyecto espacial propiamente dicho
pues consiste en el lanzamiento en globo estratosf�erico
desde la Ant�artida de un telescopio solar (dentro del
programa suborbital de la NASA Long Duration Ba-

lloon, LDB, v�ease Figura 7). El proyecto est�a liderado
por la Max Plank f�ur Aeronomie (MPAe) en Lindau
(Alemania) con �nanciaci�on de la DLR alemana . Har�a
uso de la tecnolog��a desarrollada por Astrium de espejos
ultraligeros basados en C/SiC. Sunrise es b�asicamente
un test de esta tecnolog��a para su posible uso posterior
en una plataforma enteramente espacial, ofreciendo los
vuelos en globo una oportunidad excelente (< y barata!)
de hacer este tipo de demostraciones. La contribuci�on

Figura 7: Lanzamiento desde la base McMurdo en la
Ant�artida del experimento Boomerang dentro del pro-
grama LDB de la NASA para medir las anisotrop��as
de la radiaci�on de fondo. Sunrise participar�a en este
mismo programa.

principal del MPAe es el telescopio propiamente dicho
de Sunrise, con 1 metro de apertura.

Un globo desde la Ant�artida ofrece dos ventajas im-
portantes, adem�as de la obvia de volar a una altitud
con una atm�osfera tan tenue como un 1% de la que
tenemos a nivel del mar. Por una parte en el verano
ant�artico no se pone el Sol con lo que las observaciones
de nuestro astro se realizan de forma cont��nua, como en
el caso de un sat�elite con la �orbita adecuada. Por otra,
durante esta �epoca del a~no se desarrolla un patr�on de
vientos en la estratosfera ant�artica que obliga al globo a
realizar una trayectoria circular, volviendo al punto de
partida, con una duraci�on t��pica de unos 15 d��as. Si el
globo no aterriza en el oc�eano, el equipo es recuperable
y se pueden repetir vuelos en otras ocasiones (siguiendo
un procedimiento de selecci�on anual muy competitivo
entre los diferentes experimentos que demuestran estar
listos para volar).

Por parte alemana se cuenta con la participaci�on
del KIS (Friburgo) que aportar�a el sistema de estabi-
lidad tip-tilt de la imagen (<el globo tambi�en se mue-
ve!). El MPAe y el KIS participar�an en el desarrollo
de un espectropolar��metro para el visible y el UV (PO-
LIS) que llevar�a Sunrise. Por parte estadounidense se
cuenta con la participaci�on de dos institutos. El High
Altitude Observatory (HAO/NCAR, Boulder, Colora-
do) instituci�on IP de la propuesta LDB a la NASA.
El HAO tambi�en participar�a en POLIS, pero su con-
tribuci�on m�as importante ser�a el dise~no de la g�ondola
que alojar�a al telescopio, del globo y del sistema de
apuntado al Sol. Tambi�en participa por parte de los
EEUU el Lockheed-Martin Solar Astrophysics Labora-
tory (LMSAL, Palo Alto, California) que contribuir�a
con el espejo primario de C/SiC y con el sistema de
imagen directo que incluir�a POLIS.

Por parte espa~nola, se ha formado un consorcio,
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liderado por el IAC, para contribuir con un mag-
net�ografo denominado IMaX (Imaging Magnetograph

eXperiment). El consorcio cuenta con la participaci�on
del IAA (Granada), GACE (Universidad de Valencia) y
LINES (INTA). Estos cuatro grupos han presentado en
el a~no 2002 un proyecto coordinado al Plan Nacional del
Espacio (PNE) para la �nanciaci�on de IMaX durante
los pr�oximos tres a~nos. IMaX realizar�a magnetogramas
vectoriales de la fotosfera y cromosfera solar con una re-
soluci�on de unos 75 km sobre la super�cie solar y con
una cadencia temporal tan alta como la electr�onica de
abordo permita. En estos momentos se est�a conside-
rando tomar 10 im�agenes por segundo en un detector
CCD con 2024�2024 elementos de resoluci�on. Para la
modulaci�on de la se~nal de polarizaci�on se usar�an retar-
dadores �opticos basados en cristal l��quido (ROCLIs).
Estos ROCLIs est�an siendo fabricados por la empresa
TECDIS Display Ib�erica (Valladolid) con la colabora-
ci�on del IAC y bajo la �nanciaci�on del PNE/PROFIT.
El IAC ha construido los primeros polar��metros terres-
tres (TIP y LPSP, v�ease Tabla 2) que modulan de for-
ma completa la se~nal de polarizaci�on en instrumentos
desde tierra, probando de esta manera la simplicidad
y adecuaci�on de esta tecnolog��a para estas aplicaciones
cient���cas. Con IMaX tratamos de liderar el uso espa-
cial de estos elementos electro�opticos.

Solar Orbiter

http://solarsystem.estec.esa.nl/solar physics/

projects/solar orbiter.htm

Hace s�olo unos d��as que la ESA anunci�o su nue-
vo programa cient���co: Cosmic Vision 2020. En �el
�gura la misi�on Solar Orbiter (ya seleccionada en el
a~no 2000) consider�andose su lanzamiento en el inter-
valo 2011/2012 junto con BepiColombo. Esta misi�on
se acercar�a al Sol a una distancia de 0.2 UA de modo
que, con telescopios cuatro veces m�as peque~nos que los
que se usan en la Tierra, conseguir�a resoluciones espa-
ciales similares a las de �estos. Dada su proximidad al
Sol podr�a corrotar con �el durante per��odos de 10{15
d��as. Adem�as, usando gravedad asistida por Venus, el
sat�elite saldr�a del plano de la ecl��ptica de forma progre-
siva hasta alcanzar inclinaciones de 40 grados. Desde
esta privilegiada posici�on, el Solar Orbiter proporcio-
nar�a la primera visi�on global de los polos solares, el
lugar donde empiezan y mueren los diferentes ciclos de
actividad magn�etica.

Esta misi�on contar�a con una bater��a de instrumenta-
ci�on in-situ (detectores de part��culas, magnet�ometros,
medidor de ondas del plasma, etc.) y cuatro instru-
mentos de teledetecci�on (uno en el visible, dos en UV
y un coron�ografo). De esta manera, el Solar Orbiter

podr�a darnos una imagen coherente de los procesos
magn�eticos que ocurren en el Sol, desde la fotosfera
hasta la heliosfera pasando por la cromosfera y corona
solares. Las sutilezas del transporte de energ��a entre

todas estas capas son la llave para desvelar el problema
del calentamiento coronal.

El Visible-light Imaging Magnetograph (VIM) es el
instrumento del Solar Orbiter que deber��a proporcionar
el contexto magn�etico al resto de instrumentos dedica-
dos, en mayor medida, a detectar procesos de libera-
ci�on de energ��a (en el rango UV). Despu�es del espejo
primario (25 cm de di�ametro) de VIM se encuentra el
modulador de polarizaci�on que podr��a incluir la tecno-
log��a ROCLI que estamos desarrollando para el proyec-
to Sunrise. El modulador de polarizaci�on de VIM es un
elemento cr��tico. Las opciones para producir la modu-
laci�on son un sistema electro�optico (como los ROCLIs)
o la soluci�on m�as cl�asica consistente en una l�amina re-
tardadora que gire sobre su eje.

Esta �ultima soluci�on necesita de un giro mec�anico
que siempre es complejo de realizar en el espacio pues
es necesario compensarlo de alguna manera. Esto es
m�as evidente si tenemos en cuenta que esta l�amina de-
ber�a comenzar a girar 1.8 a~nos despu�es del lanzamiento,
que es el tiempo que tarda el Solar Orbiter en llegar a
su punto de destino. Por esto, la opci�on de un siste-
ma exento de movimientos mec�anicos es especialmente
atractiva. Sin embargo, para poder usar la tecnolog��a
ROCLI en el Solar Orbiter (otros instrumentos, adem�as
de VIM, est�an interesados en su uso) debemos realizar
un largo y complejo proceso de cali�caci�on espacial que
demuestre que se es capaz de soportar el complejo en-
torno en donde se desarrolla la misi�on. La experiencia
con IMaX es un primer paso importante.

Valent��n Mart��nez Pillet vmp@ll.iac.es

Jos�e Antonio Bonet Navarro jab@ll.iac.es
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El nuevo radiotelescopio de 40 m

del Centro Astron�omico de Yebes

(CAY)

Algunas disquisiciones previas

Comenzar�e esta presentaci�on del proyecto de nuevo ra-
diotelescopio de 40 m del Observatorio de Yebes, en
Guadalajara, contando una peque~na an�ecdota de la que
fui protagonista, hace unos 22 �o 23 a~nos, junto con
el entonces �unico ingeniero del Centro Astron�omico de
Yebes, Alberto Barcia. Nos encontr�abamos tratando
de poner en marcha el reci�en instalado radioteles-copio
de 14 m para ondas milim�etricas. Hac��a pocos d��as
que hab��amos conseguido poner a punto los progra-
mas de control del movimiento y toma de datos del
radiotelescopio y de haber realizado la primera obser-
vaci�on radioastron�omica llevada a cabo en un observa-
torio espa~nol y por astr�onomos espa~noles, cuando re-
cibimos la visita de nuestro Director General del Ins-
tituto Geogr�a�co Nacional (IGN), D. Rodolfo N�u~nez
de las Cuevas, persona de un entusiasmo contagioso y
gran impulsor de la Astronom��a en Espa~na. Cuando
me pregunt�o que c�omo iban las cosas, yo le contest�e:
\Ver�a D. Rodolfo, hasta hace unos pocos d��as Espa~na

Figura 1: Cronolog��a: Inicio de la construcci�on (pe-
destal): 1999; Inicio de la construcci�on de la antena:
2000; Fecha prevista �n de la construcci�on: 2003; Prue-
bas/primeras observaciones 2004

se encontraba a unos cuarenta a~nos de distancia de la
radioastronom��a de los pa��ses m�as avanzados" (pues,
debo decir que la radioastronom��a tom�o cuerpo como
rama cient���ca, en los a~nos siguientes a la ii Guerra
Mundial). Y a~nad��: \Pero en estos momentos hemos re-
ducido considerablemente esa distancia: desde la sema-
na pasada, ya s�olo nos encontramos a unos diez a~nos
de esos pa��ses" (que era m�as o menos el tiempo que
hac��a que en Estados Unidos se hab��an comenzado a
hacer las primeras observaciones a longitudes de onda
milim�etricas del tipo de las que nosotros acab�abamos
de reproducir).

Pues bien, desde hace ya algunos a~nos, esa distancia
no s�olo se ha reducido por completo, sino que, actual-
mente, en el tren de la radioastronom��a m�as avanzada a
nivel mundial, puede decirse, con cierto orgullo, que for-
mamos parte de los pa��ses que constituyen su locomo-
tora. Nos encontramos, pues, en una inmejorable posi-
ci�on para, si lo hacemos bien y actuamos debidamente,
consolidar por muchos a~nos este \estatus". Y para as��
lograrlo, lo primero, en mi opini�on, de lo que debemos
ser conscientes es que la raz�on fundamental que ha es-
tado en el origen del desarrollo de nuestra Astronom��a
en estos �ultimos veinte a~nos (que ha sido la inmejorable
situaci�on geogr�a�ca dentro de Europa de nuestro terri-
torio, y en concreto de algunos de sus emplazamien-
tos, para la observaci�on astron�omica) no podr�a seguir
siendo de utilidad en los a~nos que vienen: los nuevos
telescopios y radiotelescopios llamados a revo- lucionar
la capacidad observacional de los astr�onomos del siglo
xxi, no se van a instalar en nuestro pa��s (m�as adelante
matizaremos esta idea en relaci�on con las redes de radio
interferometr��a de muy larga base, VLBI).

Por otra parte, estas nuevas instalaciones astron�o-
micas van a ser de tal envergadura que s�olo podr�an
llevarse a cabo a trav�es de cooperaciones internaciona-
les a nivel mundial. Teniendo en cuenta esta realidad
que se nos avecina, este futuro tan f�acil ahora de prever
porque puede decirse que ya est�a aqu��, los desarrollos
astron�omicos a nivel nacional deben tener como princi-
pal objetivo el convertirse en la base de experimentaci�on
cient���ca, tecnol�ogica e industrial que nos entronice, en
las mejores condiciones posibles, en los megaproyectos
internacionales (mundiales) que est�an a punto de prin-
cipiar.

El Radiotelescopio de 40 m como

elemento de las redes interferom�etricas

En el caso del nuevo radiotelescopio de 40 m del CAY,
estas ideas que acabamos de exponer se tuvieron en
cuenta, no ya desde sus primeros momentos, sino in-
cluso como raz�on de ser del proyecto mismo. Quiero
decir, que la idea de construcci�on de un radiotelescopio
milim�etrico de 40 m por parte del IGN surgi�o para con-
solidar y potenciar en nuestro pa��s la radioastronom��a
experimental que hab��amos conseguido poner en mar-
cha durante los �ultimos 20 a~nos, pero siempre con vis-
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Figura 2: Vistas de la estructura trasera durante su
premontaje en la f�abrica de Schwartz-Hautmon (Tarra-
gona), marzo de 2002

Tabla 1:
Principales caracter��sticas t�ecnicas del radiotelescopio

Di�ametro 40 m
E�ciencia de apertura 70 % a 7 mm

50 % a 3 mm
Operaci�on Foco primario y Nasmyth
Montura Altacimutal
Punter��a < 300 (rms)
Seguimiento < 100

Velocidad de giro 0.5 grados/s

Espejo primario Parab�olico
Distancia focal 15 m (f=D = 0:375)
Super�cie 420 paneles de aluminio (70 mm rms)
Ajuste de paneles Por holograf��a
Control t�ermico Por circulaci�on del aire

Espejo secundario Hiperb�olico
Di�ametro 3.28 m
Super�cie Fibra de carbono o aluminio
Caracter��sticas M�ovil para operaci�on

en foco primario o Nasmyth
Receptor de holograf��a en parte trasera

Emplazamiento Centro Astron�omico de Yebes
(80 km NE de Madrid)

Altitud 930 m

Condiciones meteorol�ogicas: Gradiente de temperatura dia/noche: 14-20Æ C
Velocidad del viento: V < 5 m/s (90% del tiempo)
D��as �utiles de observaci�on a 3 mm: 80%
Cantidad media de agua precipitable: 5 mm

Tabla 2:
Dotaci�on de receptores inicialmente prevista

Banda Frecuencia Foco Trec Polarizaci�on

S/X1 2.3/8.4 P 15{20 Circular derecha
X 6 S 45 DUAL

K1 22 S 45 DUAL

Q1 45{60 S 75 Circular izquierda

W2 86{115 S 100 DUAL
1 Construido
2 En construcci�on

Figura 3: Nuevo receptor a 22 GHz. Partes de radio-
frecuencia y frecuencia intermedia.
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tas a nuestra m�as ventajosa participaci�on futura en los
megaproyectos radioastron�omicos del siglo xxi.

Y han sido estas perspectivas las que, ya desde
el primer momento, determinaron las caracter��sticas
t�ecnicas del radiotelescopio a construir; caracter��sticas
que pueden verse en las �guras y cuadros que presen-
tamos, donde tambi�en se muestran esos otros aspectos
tales como estado actual, plan de ejecuci�on y puesta en
marcha, entrada en funcionamiento, dotaci�on de recep-
tores inicialmente prevista, etc.

Hemos de decir que, en el caso de la radioastro-
nom��a, las perspectivas de participaci�on en los futu-
ros grandes megaproyectos mundiales, est�an mucho m�as
de�nidas y son, como vamos a ver, mucho m�as direc-
tas que en el caso de la astronom��a �optica/IR. Y es
que, de entrada, es posible construir un radiotelescopio
que, desde su misma puesta en funcionamiento, se in-
tegre como uno de los elementos fundamentales de una
Gran Instalaci�on Cient���ca (LSF) europea y mundial:
me estoy re�riendo al Consorcio Red Europea de VLBI
(EVN)/Instituto Europeo para la VLBI (JIVE), del que
el IGN forma parte desde 1994 mediante el uso de nues-
tro radiotelescopio de 14 m del CAY, siendo uno de los
organismos fundadores del JIVE. Hemos de se~nalar que
en la EVN/JIVE participan un total de 18 radiotelesco-
pios de 14 instituciones de otros tantos pa��ses europeos,
antigua URSS, China y, recientemente, Sud�africa.

Estas t�ecnicas de la VLBI (Interferometr��a de Muy
Larga Base) est�an en proceso de experimentar desarro-
llos t�ecnicos de una extraordinaria envergadura. As��,
por ejemplo, estamos asistiendo a los primeros pasos de
la VLBI espacial, en la que antenas orbitando alrededor
de la Tierra formar�an parte de las redes de radioteles-
copios, ampliando de este modo al m�aximo la longitud
de las l��neas de base. En 1997 se realizaron ya con �exito
las primeras observaciones con un interfer�ometro VLBI
de este tipo (proyecto VSOP).

VSOP consiste en una antena de 8 m de di�ametro
construida y puesta en �orbita por Jap�on, que extendi�o
las l��neas de base a distancias jam�as utilizadas hasta
entonces de hasta 21 400 km (apogeo de la �orbita). En
la actualidad nuevos proyectos japoneses, rusos y ame-
ricanos de VLBI espacial est�an en fase de dise~no o cons-
trucci�on, y una antena como el nuevo radiotelescopio de
40 m del CAY formar�a parte, sin duda, de las redes de
telescopios de gran �area colectora basados en la Tierra
que participar�an en dichos proyectos.

Otra l��nea que va a representar un interesante desa-
rrollo tecnol�ogico aplicado a la VLBI y que tambi�en se
encuentra en su fase de primeros ensayos experimenta-
les es la de interconexi�on de los actuales radiotelesco-
pios que constituyen la EVN mediante l��neas de �bra
�optica de muy alta capacidad de transmisi�on de datos
(1 Gby/s), lo que se espera que conduzca a que, en un
plazo de 10{12 a~nos, la actual red europea de VLBI se
convierta, en la pr�actica, en un interfer�ometro conecta-
do \cuasi" en tiempo real.

Por �ultimo, dentro de este campo de la VLBI, otra

l��nea de desarrollo en constante progreso es la de la
utilizaci�on de frecuencias de observaci�on cada vez m�as
altas (longitudes de onda milim�etricas), y en este senti-
do, el nuevo radiotelescopio de 40 m, capaz de trabajar
a longitudes de 3 mm, est�a llamado a ser uno de los m�as
importantes del mundo en las redes europea y mundial
a esas frecuencias.

El Radiotelescopio de 40 m como

antena �unica

Aunque el nuevo radiotelescopio de 40 m surge, como
hemos dicho, con estos objetivos de partida de integrar-
se en las redes europea y mundial de VLBI, no por ello
deja de ser un instrumento con posibilidades de utiliza-
ci�on como antena �unica en una gran variedad de cam-
pos de investigaci�on; as��, en particular, ser�a utilizado
para observaciones de l��neas espectrales a frecuencias
radio de mol�eculas interestelares, en nubes gal�acticas y
extragal�acticas.

En este sentido, el nuevo radiotelescopio de 40 m
del CAY se concibe como un instrumento complementa-
rio de los radiotelescopios del Instituto hispano-franco-
alem�an de Radioastronom��a Milim�etrica, IRAM, que
es la otra Gran Instalaci�on Cient���ca europea en la que
participa el IGN. En particular, el nuevo radiotelescopio
de 40 m complementar�a sobre todo al radiotelescopio
de 30 m de Pico Veleta al cubrir las bandas de frecuen-
cias de observaci�on m�as bajas (bandas S a Q, de 1.4{60
GHz) para las que este �ultimo no resulta adecuado ni
ventajoso de utilizar. Sin embargo, los dos radioteles-
copios, as�� como el interfer�ometro de 6 antenas de 15 m
del Plateau de Bure (Alpes franceses) compartir�an la
importante banda de observaci�on a 3 mm de longitud
de onda, con vistas, sobre todo, a su utilizaci�on conjun-
ta en observaciones de VLBI milim�etrico de muy alta
sensibilidad.

Los grupos espa~noles de radioastronom��a podr�an sa-
car ventaja de la gran cantidad de tiempo de observa-
ci�on para proyectos de antena �unica que les ofrecer�a el
nuevo radiotelescopio (hay que tener en cuenta que con
un radiotelescopio se puede observar las 24 horas del
d��a, es decir, unas tres veces m�as que con un telescopio
�optico sin contar que tambi�en son instrumentos menos
cr��ticos con las condiciones meteorol�ogicas). Podr�an as��
llevarse a cabo proyectos de gran envergadura y de muy
largo plazo del tipo de los denominados \proyectos cla-
ve" o \proyectos de observatorio", pr�acticamente impo-
sibles de realizar con otros radiotelescopios concebidos
como de servicio multiuso a una comunicad cient���ca
mucho m�as numerosa.

Este tipo de proyectos clave o de observatorio tienen
importantes ventajas. En primer lugar, sus resultados
pueden representar verdaderas aportaciones cient���cas
en un determinado campo, sin la fragmentaci�on y dis-
persi�on de muchos de los trabajos que en la actuali-
dad se publican. Son, por otra parte, proyectos en los
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Figura 4: Pedestal de soporte. Vista interior del vest��bulo de entrada. Vista parcial de la sala de control (al fondo
vista parcial de una de las salas de back-ends.)

Figura 5: Terminal de VLBI MKIV/VLBA, actualmen-
te instalado en el radiotelescopio de 14 m.

que, los grupos de investigadores tienen necesariamen-
te que involucrarse en el dise~no y construcci�on {o, al
menos, adecuaci�on{ de los equipos receptores post-foco
utilizados en las observaciones y/o de los equipos pa-
ra el an�alisis de los datos, ya que tanto los unos como
los otros suelen estar especialmente concebidos para la
consecuci�on de los objetivos cient���cos concretos que se
persiguen.

Resulta de todo esto que, tanto por la envergadu-
ra de sus objetivos cient���cos, como por los desarrollos
instrumentales que implican, los proyectos de este tipo
son, en general, los m�as adecuados para la formaci�on
de j�ovenes investigadores e instrumentalistas (tan ne-
cesarios, sobre todo estos �ultimos, para sacar el debido
aprovechamiento de nuestra participaci�on en los mega-
proyectos mundiales que mencion�abamos m�as arriba).

Tambi�en en este aspecto, creemos que el nuevo ra-
diotelescopio de 40 m puede representar un importante
papel en la consolidaci�on de una aut�entica radioastro-
nom��a experimental espa~nola.

Jes�us G�omez Gonz�alez gomez@oan.es

Observatorio Aston�omico Nacional
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El Gran Telescopio Canarias: el

avance es visible, aunque no

exento de retrasos

El GTC acaba de pasar su quinta revisi�on de progre-

so, en la que se ha examinado en detalle el estado del

proyecto. Aunque el avance es notorio, si bien plagado

de los problemas normales de este tipo de proyectos,

son evidentes una serie de retrasos que van a in
uir en

las fechas del proyecto. Buenas noticias sobre el espejo

secundario: se ha logrado fabricar el bloque de berilio

y ha comenzado su mecanizado. El edi�cio y c�upula

est�an siendo �nalizados y de hecho la apariencia exter-

na es cercana a la de�nitiva. La estructura mec�anica del

telescopio est�a siendo sometida a pruebas en Tarrago-

na. El congreso de Granada sobre Ciencia con el GTC

fue un �exito de asistencia as�� como de comunicaciones

cient���cas. El inter�es de la comunidad por el GTC se

puso de mani�esto en un buen n�umero de charlas. Son

varios los grupos, tanto espa~noles como de M�exico y

Florida, que est�an activamente preparando la ciencia a

realizar en los primeros a~nos del GTC.

Entre el 15 y el 17 de mayo tuvo lugar una reuni�on
del Comit�e Cient���co Asesor (SAC) y la V Revisi�on
Anual de progreso del proyecto. Esta revisi�on se vie-
ne haciendo sistem�aticamente desde 1998, aparte de las
revisiones espec���cas que se realizan para cada uno de
los principales subsistemas. En esta revisi�on general se
analiza m�as espec���camente el estado global del proyec-
to, y los planes a corto y medio plazo. Se suelen abordar
adem�as otros aspectos del proyecto que se consideran
de especial relevancia u oportunidad. Por ejemplo, en
esta �ultima reuni�on se trataron espec���camente los pro-
blemas del secundario, el estado de avance en el pulido
de los segmentos del espejo primario, los retrasos de
la obra civil y la c�upula, detalles de la fabricaci�on de
los motores de los ejes del telescopio o los planes de
integraci�on y pruebas del GTC. El grupo de personas
encargadas de esta revisi�on es siempre el mismo para
lograr continuidad y conocimiento del proyecto por par-
te de estos. Todos son personalidades relevantes en el
mundo de la construcci�on de grandes telescopios, o de
la gesti�on de grandes proyectos u observatorios; los lis-
tamos por orden alfab�etico: Torben Andersen (Profesor
de la Universidad de Lund, construy�o el NOT, fue res-
ponsable del sistema del VLT y director t�ecnico del pro-
totipo de antena europea de ALMA), Alvaro Gim�enez
(actual director del departamento de Ciencias Espacia-
les de la ESA, fue director general del INTA y es profe-
sor del CSIC), Peter Gray (es responsable del sistema
por parte americana en el proyecto ALMA, fue respon-
sable de la integraci�on y puesta en marcha del VLT),
Jerry Nelson (director cient���co y principal impulsor
de los telescopios Keck, actual director del Center for
Adaptive Optics de la NSF, y promotor del proyecto de
telescopio de 30 metros de di�ametro, CELT), Ren�e M.
Rutten (director del ING) y Thomas Sebring (director

Figura 1: El telescopio montado en la fabrica de Tarra-
gona durante las pruebas de los cojinetes hidrost�aticos
del eje de altura (3 de diciembre de 2001)

t�ecnico del HET y actual director t�ecnico del telesco-
pio SOAR). Las discusiones mantenidas con este grupo
de revisores y sus recomendaciones o comentarios son
de gran utilidad para la ejecuci�on del proyecto. Muchas
de estas recomendaciones son adoptadas en la ejecuci�on
del proyecto, otras son desestimadas bien por inviables
o no adecuadas al GTC, o por cuestiones de car�acter
pr�actico. El SAC, aparte de mantener su propia reu-
ni�on, participa tambi�en en estas reuniones anuales de
revisi�on.

El progreso en la construcci�on del GTC es evi-
dente para todos los que consultan con frecuencia su
p�agina web (http://www.gtc.iac.es/). A trav�es de
las im�agenes de la c�amara en el ORM se ven el edi�cio
y c�upula que ya presentan aspectos de estar acabados
o muy pr�oximos a su �nalizaci�on. El edi�cio anexo,
ya con su acabado blanco, muestra su bajo per�l y su
orien- taci�on sur para no perturbar el 
ujo laminar en
la direcci�on del viento dominante. Son pocos los deta-
lles que faltan aun en la obra civil y, principalmente, en
las instalaciones auxiliares (el�ectricidad, refrigeraci�on,
aire comprimido, climatizaci�on, etc.) para su acabado
de�nitivo.

Una vez que se ha concluido con el cierre estructural
de la c�upula, el sellado de las ventanas de ventilaci�on
y la instalaci�on de los motores y cadenas de las com-
puertas de observaci�on, se trabaja en el interior de la
misma. En estos momentos se est�a instalando el aisla-
miento interno (Fig. 2), y todos sus sistemas el�ectricos
de iluminaci�on y control. Pr�oximamente se iniciar�an
las pruebas de las compuertas de observaci�on que tu-
vieron problemas en sus pruebas en factor��a. Estas se
han modi�cado por el fabricante y todos esperamos que
los problemas detectados en aquel momento hayan que-
dado resueltos. Despu�es vendr�an las pruebas de los res-
tantes elementos: mecanismos de rotaci�on, compuertas
de ventilaci�on, pantalla antiviento, gr�uas interiores, etc.
A pesar de todos estos avances, la ejecuci�on de la obra
civil, sus instalaciones y la c�upula, se ha realizado a
un ritmo m�as lento del esperado, acumulando retra-



16 Bolet��n SEA, N�um. 8 (2002)

Figura 2: Vista del edi�cio del GTC en el ORM donde se aprecia el estado del edi�cio anexo, as�� como la c�upula ya
completamente cerrada. Fotograf��a tomada el 2 de abril de 2002

sos apreciables sobre el calendario previsto. Y muy en
particular el montaje de la c�upula, por lo que supone
de retraso en el inicio del montaje del telescopio en su
interior y de m�ultiples actividades asociadas. Nuestra
estimaci�on de este retraso es de unos diez meses.

En Tarragona, la estructura del telescopio est�a com-
pletamente montada y con los motores, codi�cadores y
cojinetes hidrost�aticos de elevaci�on instalados. Esta es-
tructura comenz�o a probarse a �nales del pasado a~no,
con las primeras pruebas del sistema de aceite a pre-
si�on para los cojinetes hidrost�aticos (Fig. 3). En estos
pr�oximos meses se llevar�a a cabo una serie de prue-
bas tendentes a veri�car el comportamiento est�atico y
din�amico del telescopio. Como era de esperar, durante
este montaje en factor��a y primeras pruebas, adem�as
de estudiar el proceso de montaje, se han identi�cado
algunos problemas de fabricaci�on que se encuentran en
estudio unos y en v��as de soluci�on otros. Esperamos
que en unas semanas las pruebas del telescopio sean sa-
tisfactorias, con lo que se proceder��a a su traslado a La
Palma para comenzar su instalaci�on en el ORM.

La totalidad de los bloques de ZERODURTM ya han
sido suministrados por SCHOTT (Alemania) (Fig .4).
El pulido de estos bloques progresa en Par��s, en la fac-
tor��a de SAGEM. En el plazo de unas pocas semanas
estar�a acabado el pulido del primer segmento. Con la
realizaci�on de todo el proceso de pulido y veri�caci�on
de este primer segmento se dispondr�a, adem�as del pri-
mer segmento pulido, de la informaci�on necesaria para
conocer con detalle el proceso a seguir con todos los
restantes segmentos. Informaci�on imprescindible para
poder optimizar este proceso y disponer de una m�etrica
realista del mismo. El proceso de pulido, a grandes ras-
gos, pasa por un desbastado esf�erico, un pulido asf�erico
controlado por ordenador y, como paso �nal, un pulido

i�onico.

Las noticias sobre el espejo secundario son m�as
alentadoras que las transmitidas hace seis meses en el
art��culo sobre el GTC publicado en el Bolet��n anterior.
El tercer intento de sintetizar un nuevo bloque de beri-
lio (recordemos que en mayo de 2001 el bloque existente
se rompi�o durante el proceso de mecanizado de su agu-
jero central) ha sido realizado esta vez con �exito (Fig.
5). Hace tan solo unos d��as se ha realizado, tambi�en
con �exito, el mecanizado del agujero central. Pero no
est�a ya todo resuelto. Falta ahora todo el proceso de
mecanizado para aligerar el substrato, darle la �gura
hexagonal serrada de�nitiva y recubrirlo de n��quel para
ser, posteriormente, pulido especularmente. Estos me-
canizados suponen todav��a un cierto riesgo para este

Figura 3: Interior de la c�upula con todo el andamiaje
instalado para el acabado del revestimiento interno de
�esta (4 de abril de 2002).
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Figura 4: SCHOTT entrega el bloque de Zerodur
n�umero 36. Los 42 bloques contratados fueron entrega-
dos en abril de 2002 (12 de diciembre de 2001).

bloque de berilio. Por esta raz�on y para mitigar ries-
gos, se han comenzado a estudiar soluciones alternati-
vas para el secundario del GTC. Por sus propiedades,
una alternativa es el Carburo de Silicio (SiC), y se ha
comenzado a estudiar esta posibilidad, junto con la m�as
cl�asica del Zerodur, contactando con los posibles fabri-
cantes. Ninguna de estas otras opciones est�a exenta
de riesgo pero nuestra reciente experiencia con el Be-
rilio nos hace ser cautos y prepararnos por si aparecen
nuevos percances.

Muchas otras partes del telescopio, o de sus acceso-
rios est�an muy avanzadas o algunas incluso �nalizadas.
Tal es el caso de la c�amara de recubrimientos (Fig. 6)
que est�a totalmente acabada y ha sido probada a �na-
les del pasado a~no en factor��a con gran �exito. Tanto
el vac��o que es posible alcanzar como la velocidad con

Figura 5: El nuevo bloque de berilio con una serie de
testigos encima preparado para un ciclo t�ermico antes
de sufrir el proceso de mecanizado del agujero central
(25 de abril de 2002).

Figura 6: La c�amara de recubrimientos del GTC ya
probada con �exito en factor��a (5 de marzo de 2002).

la que se obtiene, sobrepasan las especi�caciones reque-
ridas. Podemos pues decir que tenemos una excelente
c�amara de recubrimientos, que permitir�a el aluminiza-
do de los elementos �opticos del GTC. Adem�as dicha
c�amara ha sido dise~nada para posibilitar no s�olo recu-
brimientos en aluminio sino tambi�en en plata u otros
materiales. Esta c�amara de recubrimientos se instalar�a
en el edi�cio del GTC a �nales de verano, una vez est�e
disponible la obra civil y las instalaciones necesarias.

En febrero tuvo lugar el primer congreso sobre
\Ciencia con el GTC", organizado por el IAC y el IAA,
y celebrado en Granada bajo la hospitalidad del Institu-
to de Astrof��sica de Andaluc��a. M�as de 175 astr�onomos,
principalmente de Espa~na, M�exico y Estados Unidos,
pero tambi�en de otros pa��ses, participaron en este con-
greso, cuya principal motivaci�on era dar a conocer el
estado del GTC as�� como fomentar la colaboraci�on en-
tre las diversas comunidades a las que dar�a servicio este
telescopio. Varias de las empresas que est�an participan-
do en la construcci�on del GTC apoyaron la celebraci�on
de este congreso con ayudas econ�omicas que permitie-
ron, no s�olo traer a conferenciantes invitados de gran
talla, sino tambi�en ayudar a estudiantes de doctorado y
j�ovenes doctores a sufragar parte de los costes de asis-
tencia a dicho congreso: ACS, Empresarios Agrupados,
SCHOTT, NTE, CESA, VTD e IBERIA. El Plan Na-
cional de Astronom��a y Astrof��sica tambi�en prometi�o su
ayuda. A todos ellos nuestro agradecimiento. En todo
caso, el congreso no hubiera sido posible sin el esfuerzo
y ganas invertido por V��ctor Costa, Pepa Masegosa e
Isabel M�arquez.

Dejamos en el tintero hablar de los instrumentos
cient���cos del GTC para no alargar este art��culo. En
el pr�oximo n�umero trataremos de dar un resumen ex-
haustivo del estado de estos que, como bien se vio en el
congreso de Granada, han levantado bastantes expec-
tativas entre la comunidad.

J. Miguel Rodr��guez Espinosa espinosa@ll.iac.es

Pedro Alvarez Mart��n pam@ll.iac.es
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MIPS, el fot�ometro de imagen

multibanda para SIRTF: El

instrumento y su ciencia

Introducci�on: SIRTF

En menos de aproximadamente un a~no est�a previsto
el lanzamiento del sat�elite infrarrojo SIRTF (Space In-
fraRed Telescope Facility) en una �orbita helioc�entrica.
SIRTF es el cuarto y �ultimo elemento de la familia de
Grandes Observatorios de NASA. Los tres primeros son
el Hubble Space Telescope, el Compton Gamma-Ray

Observatory y Chandra. El sat�elite SIRTF llevar�a a
bordo un telescopio de 0.85 metros de di�ametro y tres
instrumentos cient���cos enfriados criog�enicamente. Es-
tos tres instrumentos nos permitir�an obtener im�agenes
y espectroscop��a en el rango espectral de 3�180 �m. La
duraci�on estimada de la misi�on es de dos a~nos y medio
como m��nimo, aunque se espera una duraci�on de cinco
a~nos. La sensibilidad, el tama~no de los detectores in-
frarrojos, la alta e�cacia de observaci�on y la larga vida
de SIRTF lo hacen uno de los mejores observatorios en
este rango espectral.

En este art��culo se presenta una descripci�on de las
carater��sticas instrumentales y posibilidades cient���cas
de MIPS (Multiband Imaging Photometer for SIRTF),
uno de los tres instrumentos que estar�an operativos en
SIRTF. Las principales caracter��sticas de MIPS inclu-
yen imagen con �ltros de banda ancha con longitudes de
onda centrales de 24, 70 y 160 �m, y espectrofotometr��a
de baja resoluci�on (conocido como modo SED, spectral
energy distribution) entre 55 y 96 �m. Los otros dos
instrumentos instalados en SIRTF son IRAC (InfraRed
Array Camera), con el que se podr�an obtener im�agenes
simult�aneamente en cuatro longitudes de onda: 3.6, 4.5,
5.8 y 8 �m, y IRS (InfraRed Spectrograph), que pro-
porcionar�a espectroscop��a de baja (R =60-120) y alta
(R ' 600) resoluci�on entre 5 y 40 �m.

MIPS

Descripci�on de los detectores de MIPS

Los tres instrumentos de SIRTF deber�an trabajar in-
dependientemente, cada uno en su propia campa~na de
observaci�on. Cuando MIPS est�e en funcionamiento, la
luz que entre en el telescopio se dirigir�a desde tres zo-
nas del plano focal a los tres detectores que constituyen
MIPS. El primer detector (24 �m) es un array BIB
(blocked impurity band) Si:As construido por Boeing,
con un tama~no de 128�128 al cual se le ha aplicado un
recubrimiento antire
ejante para optimizar su funcio-
namiento a 24 �m. El segundo detector (70 �m) es un
array Ge:Ga desarrollado en la Universidad de Arizo-
na, con un tama~no de 32�32 y cuyo rango espectral de
trabajo es de 50 a 100 �m. Este detector ser�a el primer
gran array de alta e�cacia que trabaje en el infrarrojo

Figura 1: En esta �gura se comparan im�agenes en
70�m generadas por IRAS, ISO, SOFIA y MIPS (de
izquierda a derecha, y de arriba a abajo) en una escala
logar��tmica. Las im�agenes se han simulado suponiendo
una observaci�on de 24 horas de integraci�on, y teniedo
en cuenta la sensitividad, escala de placa y tama~no de
campo de cada instrumento. Esta �gura es cortes��a de
Chad Engelbracht.

lejano. El tercer detector (160 �m) es un stressed array

Ge:Ga de tama~no 2�20, que es similar al detector de
70 �m. Como los detectores Ge:Ga solamente tienen
un comportamiento fotoconductivo hasta 120 �m, pa-
ra extender el rango de longitud de onda operativo de
los detectores de Ge:Ga, a cada p��xel se le aplica una
fuerza mec�anica que permite su utilizaci�on hasta apro-
ximadamente 180 �m. Las propiedades fundamentales
de los detectores de MIPS, tales como el tama~no del
p��xel, campo, resoluci�on y longitudes de onda, se han
resumido en la Tabla 1. Para m�as informaci�on referente
a MIPS ver por ejemplo Heim et al. (1998).

Modos de observaci�on con MIPS

Los modos con los que se podr�an obtener observaciones
con MIPS son cuatro: fotometr��a (photometry mode),
mapas de barrido (scan map mode), espectrofotometr��a
de baja resoluci�on o modo SED (SED mode) y modo
de total power. El modo de fotometr��a se ha dise~nado
para obtener observaciones multibanda de objetos re-
lativamente compactos, es decir con tama~nos de menos
de unos pocos minutos de arco. Este modo se puede
usar tambi�en en alta resoluci�on (super resolution) en
70 �m (v�ease Tabla 1). El modo de mapas de barri-
do (tambi�en conocido como survey mode) proporcio-
na un mapeado e�ciente para �areas del cielo grandes,
usando el scan mirror del telescopio. Los modos de
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Tabla 1: Propiedades de los detectores de MIPS
Banda Modo Detector FOV p��xel �� �=��

(arcmin) (arcsec) (�m)

24�m Fotometr��a Si:As 128� 128 5:2� 5:2 2.45 banda 20:5� 26:5 4.7
70�m Fotometr��a Ge:Ga 32� 32 5:3� 5:3 9.9 banda 60� 80 19
70�m Alta resoluci�on Ge:Ga 32� 32 2:6� 2:6 4.9 banda 60� 80 19
70�m SED Ge:Ga 32� 24 3:8� 0:32+ 9.9 banda 55� 96 15� 25
160�m Fotometr��a stressed Ge:Ga 2� 20 5:3� 2:1 15.8 banda 140� 180 35

Nota: + La rendija tiene dos p��xeles de ancho y 24 p��xeles de largo.

fotometr��a y de mapas de barrido se pueden utilizar
en los tres �ltros de banda ancha de MIPS. Los cam-
pos que proporcionan los detectores de MIPS se dan
en la Tabla 1 y sirven para determinar qu�e modo es
el m�as adequado para cada determinado programa de
observaci�on. El modo SED se ha dise~nado para obte-
ner m�as informaci�on espectral de la que proporcionan
los �ltros de banda ancha. Para este modo de obser-
vaci�on se utiliza una rendija de 2 p��xeles de ancho, 24
de largo, y un grating. Este modo permite obtener es-
pectros con resoluci�on de R = 15� 25. Por �ultimo, el
modo de total power se utilizar�a cuando sea necesario
obtener el 
ujo total de manera precisa para una fuen-
te extensa (por ejemplo el fondo de luz zodiacal). En
http://sirtf.caltech.edu/SSC/MIPS/

mips aotintro.html

se puede encontrar una descripci�on detallada de los mo-
dos de observaci�on de MIPS.

En la Figura 1 se presenta una simulaci�on de una
observaci�on de 24 horas de integraci�on de una zona el
cielo a 70 �m con MIPS y se compara con simulacio-
nes de observaciones similares con otros tres instrumen-
tos infrarrojos: IRAS, ISO y SOFIA. Como se puede
ver en esta �gura, la imagen producida por IRAS tiene
p��xeles muy grandes, y �unicamente puede detectar el
cirro infrarrojo. La imagen de ISO, aunque tiene mejor
resoluci�on espacial, est�a limitada por la baja sensibili-
dad de los arrays y el peque~no campo de las im�agenes.
SOFIA tiene una resoluci�on espacial mejor porque usa
un telescopio m�as grande (2.5 metros), pero el campo
de las im�agenes es peque~no y la sensibilidad es baja
porque el telescopio no usa �optica criog�enica. Se es-
tima que MIPS detectar�a fuentes unas cien veces m�as
d�ebiles que lo que se ha observado con otras explora-
ciones en el infrarrojo lejano (e.g., IRAS e ISO). Las
curvas de sensibilidad de MIPS se pueden encontrar en
http://sirtf.caltech.edu/SciUser/MIPS/

mips sens.html o en el cap��tulo 8 del Manual
del Usuario de SIRTF http://sirtf.caltech.edu/

SciUser/Documents/SOM.html.

Los programas extragal�acticos de

tiempo garantizado con MIPS

En esta secci�on se describen varios programas extra-
gal�acticos de tiempo garantizado (GTO programs) en

los que estamos trabajando en Steward Observatory.
Esta informaci�on puede servir como ilustraci�on de las
posibilidades observacionales que ofrece MIPS. Para
una informaci�on m�as completa de todos los programas
GTO aprobados para SIRTF se puede consultar:

http://sirtf.caltech.edu/ROC/

Titles abstracts.html.

El programa GTO MIPS de Exploraciones Cos-

mol�ogicas

Recientemente, observaciones con COBE han demos-
trado que el fondo c�osmico �optico e infrarrojo cercano
tiene una intensidad que es aproximadamente igual a
la del fondo c�osmico en el infrarrojo lejano (Chary &
Elbaz 2001, y referencias en el art��culo). Esto implica
que aproximadamente un 50% de la radiaci�on ultravio-
leta y �optica que emiten las estrellas y otros objetos es
absorbida por polvo y reprocesada t�ermicamente en el
infrarrojo medio y lejano, y que el fondo extragal�actico
infrarrojo contiene informaci�on esencial sobre la emi-
si�on, absorci�on y reemisi�on de fotones durante la histo-
ria del Universo. Su estudio es por lo tanto un elemento
clave para las teor��as de formaci�on y evoluci�on de gala-
xias.

El programa GTO MIPS de Exploraciones Cos-
mol�ogicas es una colaboraci�on entre diferentes grupos,
uno de ellos en la Universidad de Arizona. Los obje-
tivos principales de este programa son: (1) entender
la evoluci�on cosmol�ogica de la tasa de formaci�on este-
lar (SFR) obtenida a partir de la luminosidad infra-
rroja, y compararla con la evoluci�on que se obtiene con
otros indicadores (por ejemplo con las l��neas de emisi�on
�opticas H�, [O ii]�3727, y en el ultravioleta); (2) esti-
mar la fracci�on de la emisi�on en el infrarrojo medio y
lejano que se debe a n�ucleos de galaxias activas (AGN)
y su variaci�on en escalas de tiempo cosmol�ogicas; (3)
resolver el fondo c�osmico infrarrojo en galaxias y (4)
buscar nuevos tipos de galaxias, en particular galaxias
similares a las galaxias hiperluminosas descubiertas por
IRAS pero a distancias mayores.

Se van a realizar tres exploraciones. 1. Shallow

Survey o Exploraci�on poco Profunda: se cubrir�a un
campo 9Æ � 9Æ en el NOAO Deep Wide-Field Sur-
vey (NWDFS). 2. Deep Survey o Exploraci�on Pro-
funda: 6 campos de 0:4Æ � 0:4Æ. 3. Ultradeep Sur-

vey o Exploraci�on Ultraprofunda: un campo de 700�700
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Figura 2: Distribuciones espectrales de energ��a promedio (escala arbitraria) de tres tipos de AGN en nuestra muestra:
PG cu�asares, galaxias IRAS warm y galaxias IRAS hiperluminosas. Se muestra tambi�en las bandas de MIPS en 24,
70 y 160 �m, y el rango espectral que cubre IRS.

(the Groth Strip). Para una descripci�on m�as detallada
v�ease: http://lully.as.arizona.edu/.

Para este proyecto se van a obtener im�agenes en 3.6,
4.5, 5.8, 8, 24, 70 y 160 �m con MIPS y IRAC, y se van
a complementar con observaciones espectrosc�opicas con
IRS, observaciones radio, rayos X (Chandra y XMM),
�optico e infrarrojo cercano. Este programa tiene asig-
nado un 5% de todo el tiempo de observaci�on disponible
con SIRTF. Posteriormente a la realizaci�on de la explo-
raci�on poco profunda, se seleccionar�an unas 50 galaxias
para obtener observaciones espectrosc�opicas en el infra-
rrojo medio con IRS.

El programa GTO MIPS de Distribuciones Es-

pectrales de Energ��a de AGNs

El programa GTO MIPS de distribuciones espectrales
de energ��a tiene como objetivos fundamentales enten-
der las propiedades en el infrarrojo medio y lejano de
AGNs, y proporcionar patrones (templates) para la cla-
si�caci�on de galaxias que se descubran en las Explora-
ciones Cosmol�ogicas que se van a llevan a cabo con
MIPS. Las observaciones realizadas con IRAS y ISO
han demonstrado que los AGNs emiten una gran can-
tidad de energ��a en el infrarrojo, y en la mayor par-
te de los AGNs locales (galaxias Seyfert y radio quiet
quasars) esta emisi�on se debe a polvo calentado por el
n�ucleo activo (v�ease por ejemplo Sanders et al. 1989,
Clavel et al. 2000, Wilkes 2001).

Para este programa hemos seleccionado AGNs ba-
s�andonos en diferentes propiedades observacionales:
emisi�on �optica (cu�asares PG), emisi�on en radio (cat�alogo
3C), emisi�on infrarroja (galaxias IRAS hiperluminosas

y warm), y emisi�on en rayos X. De los cat�alogos com-
pletos de AGNs se han seleccionado los objetos m�as
brillantes (normalmente entre diez y veinte de cada cla-
se) con desplazamientos al rojo menores que 0.4. El
cat�alogo de AGNs locales se ha complementado con una
peque~na muestra de AGNs a alto desplazamiento al ro-
jo para estudiar las tendencias evolutivas. Todos estos
AGNs se van a observar con MIPS en 24, 70 y 160 �m.
Aproximadamente la tercera parte de la muestra se ob-
servar�a tambi�en en modo espectrofotom�etrico entre 50
y 90 �m, y con espectroscop��a de alta y baja resoluci�on
con IRS.

En la Figura 3 se muestran distribuciones espec-
trales de energ��a promedio desde rayos X duros hasta
radio de tres tipos de AGNs en nuestra muestra: qua-
sares PG, galaxias IRAS warm e hiperluminosas. Tam-
bi�en se muestra la localizaci�on de los �ltros de banda
ancha de MIPS y el rango espectral que cubrir�a IRS.
Los datos infrarrojos medio y lejano se han compilado
de observaciones previas con IRAS y ISO. Sin embar-
go estas observaciones s�olo est�an disponibles para un
porcentaje peque~no de nuestra muestra de AGNs. Las
observaciones con MIPS y IRS nos van a permitir llegar
a l��mites de detecci�on m�as profundos.

El programa GTO MIPS de Galaxias con For-

maci�on Estelar Cercanas

Las galaxias starburst son galaxias que est�an forman-
do estrellas con una gran e�cacia llegando a ser de
hasta varias decenas de masas solares por a~no. Es-
tas galaxias tienen luminosidades bolom�etricas de hasta
1012 L

�
, y en la mayor��a de los casos las luminosidades

bolom�etricas est�an dominadas por la emisi�on en el in-
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frarrojo lejano. Heckman (1998) demostr�o que la mayor
parte de la formaci�on estelar de alta masa en el universo
local ocurre en este tipo de galaxias, y que por lo tanto
las galaxias starburst contribuyen a la mayor parte de
la masa luminosa del universo local. Las observaciones
realizadas con ISO han proporcionado resultados inte-
resantes. Por ejemplo, la emisi�on del continuo en el
infrarrojo medio (5{20 �m) de galaxias starburst est�a
dominada por la emisi�on de granos de polvo peque~nos
en no equilibrio y por la emisi�on de hidrocarbonos po-
lic��clicos arom�aticos o PAHs (Helou et al. 2000). En el
infrarrojo lejano la emisi�on est�a dominada por la emi-
si�on t�ermica de granos de polvo grandes en equilibrio
t�ermico.

Adem�as en el rango espectral del infrarrojo medio
existen l��neas de emisi�on (por ejemplo, [Ne ii] 12.8 �m)
que se pueden utilizar como estimadores de la tasa de
formaci�on estelar en galaxias con extinciones altas, don-
de por ejemplo H� estar�a casi completamente oscureci-
da.

En este programa se van a obtener im�agenes con
MIPS y IRAS, y espectroscop��a con IRS de una mues-
tra de galaxias starburst cercanas con un rango de lu-
minosidades y metalicidades. En este momento ya dis-
ponemos de datos complementarios para las galaxias
de este programa, bien en la literatura (por ejemplo en
Engelbracht 1997) o est�an siendo obtenidos por nues-
tro grupo, incluyendo im�agenes y espectroscop��a en el
infrarrojo cercano (1{2.5 �m). Estos datos se van a
comparar con modelos de s��ntesis evolutiva para de-
terminar propiedades fundamentales de estas galaxias,
tales como la edad del brote de formaci�on estelar, la ta-
sa de formaci�on estelar, masa en estrellas, la extinci�on,
y determinar la dependencia de estas propiedades con
la luminosidad y metalicidad de la galaxia.

Este programa va a proporcionar informaci�on muy
valiosa para el entendimiento e interpretaci�on de las
propiedades de galaxias con formaci�on estelar a distan-
cias cosmol�ogicas que se van a detectar en el programa
de exploraciones cosmol�ogicas que se ha descrito en la
seccion 3.1.

Resumen

Algunas direcciones �utiles donde se puede obtener in-
formaci�on referida a SIRTF y MIPS en particular:

Informaci�on sobre SIRTF, instrumentos de SIRTF y el
SIRTF Science Center: http://sirtf.caltech.edu/:

Modos de Observaci�on de MIPS:
http://sirtf.caltech.edu/SSC/MIPS/

mips aotintro.html

Curvas de sensibilidad de MIPS:
http://sirtf.caltech.edu/SciUser/MIPS/mips sens.html

Manual del Usuario de SIRTF:
http://sirtf.caltech.edu/SciUser/Documents/SOM.html

Programas de tiempo garantizado de SIRTF:
http://sirtf.caltech.edu/ROC/Titles abstracts.html
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Abstract

Galactic microquasars are certainly one of the most re-

cent additions to the �eld of high energy Astrophysics.

These new objects are just X-ray binaries with the abi-

lity to generate relativistic jets and their interest has

been growing fast during the last decade. Today, they

represent primary targets for all space based observato-

ries working in the X-ray and 
-ray domains. Behind

such interest, there is hope that their study will assist

us to understand some of the analog phenomena obser-

ved in distant quasars and active galactic nuclei, which

share with microquasars practically the same scaled-up

physics. Microquasars are also believed to be among the

di�erent kind of sources responsible for the violent and

ever changing appearance of the 
-ray sky. In this paper

we review the general situation of the microquasar to-

pic, their identi�cation and study, including comments

on the recent observational and theoretical discoveries

most relevant in our opinion.

Resumen

Los microcu�asares en la Galaxia constituyen sin duda
una de las m�as recientes aportaciones en Astrof��sica de
altas energ��as. El estudio de estos novedosos objetos,
sistemas binarios de rayos X con eyecciones de plasma
relativista, se ha extendido con rapidez en la �ultima
d�ecada y representan un objetivo de primer orden para
la generaci�on actual de observatorios espaciales de ra-
yos X y rayos 
. Tras este inusitado inter�es existe la
esperanza fundada de que su estudio pueda contribuir
a comprender mejor fen�omenos an�alogos, en cu�asares
y otros n�ucleos de galaxias activas, que comparten con
ellos una f��sica com�un salvando las diferencias de esca-
la. Se cree tambi�en que los microcu�asares se cuentan
entre los responsables del car�acter violento y mutable
del �rmamento de rayos 
, el cual apenas empezamos a
vislumbrar. En este art��culo pasamos revista al estado
general sobre el tema de los microcu�asares, su identi�-
caci�on y estudio, a la vez que exponemos cu�ales son los
recientes hallazgos observacionales y te�oricos a nuestro
juicio m�as relevantes.

Introducci�on

El t�ermino microcu�asar se ha generalizado en los
�ultimos a~nos para designar a las estrellas binarias de
rayos X capaces de eyectar chorros colimados de plasma
relativista perpendicularmente al disco de acreci�on. Es-
ta denominaci�on se justi�ca por la extraordinaria ana-
log��a que estos sistemas presentan con los cu�asares, y
otros n�ucleos activos de galaxias (AGNs), situados a
distancias cosmol�ogicas (Mirabel & Rodr��guez 1999).
M�as adelante profundizaremos en detalle sobre las si-
militudes entre ambos tipos de objetos.

Los chorros o jets de plasma son los responsables de
la emisi�on no t�ermica, de origen sincrotr�on, detectada
en los microcu�asares y constituyen sin duda su rasgo
observacional m�as caracter��stico. El primer caso descu-
bierto, el sistema SS 433 (v�ease Margon et al. 1984),
fue considerado una rareza o curiosidad durante muchos
a~nos. En �el, los chorros son eyectados al espacio en di-
recciones opuestas con una velocidad de 0:26c y prece-
sionan con un per��odo de 163 d��as. Su evoluci�on puede
seguirse mediante im�agenes radio-interferom�etricas de
gran resoluci�on angular o por medio de las l��neas de
emisi�on generadas en los chorros, cuyo corrimiento al
rojo (o al azul) est�a de acuerdo con el modelo de prece-
si�on. SS 433 es el �unico microcu�asar para el que se han
detectado tales l��neas producidas en los propios cho-
rros, las cuales demuestran la naturaleza bari�onica del
material eyectado (al menos en este caso).

Los hallazgos recientes apuntan a que los micro-
cu�a-sares son en realidad mucho m�as abundantes de lo
que se pensaba. Algunos autores sugieren incluso que
detr�as de toda binaria de rayos X con emisi�on de radio
no t�ermica se esconde un sistema con chorros (Fender
2001). Cuando menos, pr�acticamente siempre que se
ha resuelto la emisi�on radio, �esta aparece elongada de
modo compatible con la presencia de �estos. En este sen-
tido, es muy posible que la mera detecci�on de emisi�on
radio en una binaria de rayos X sea un indicio �able
de la presencia de chorros de plasma, del mismo modo
que la emisi�on de rayos X se considera una evidencia
de acreci�on de masa en el sistema. La veri�caci�on de
esta sugerencia deber�a esperar a una mejora substan-
cial de la sensibilidad y resoluci�on angular de los in-
terfer�ometros radio, como en su momento ser�a el VLA
ampliado (EVLA).

El espectro de los microcu�asares se extiende desde
las ondas de radio hasta muy probablemente los rayos 

de m�as alta energ��a. Por ello, un estudio completo de los
mismos requiere necesariamente de un enfoque multi-
longitud de onda, empleando instrumentos de observa-
ci�on tanto en Tierra como en el espacio. El inter�es que
estos sistemas han despertado entre los astr�onomos tie-
ne a nuestro juicio dos motivaciones principales. De un
lado, los microcu�asares constituyen un excelente banco
de pruebas para estudiar con comodidad y rapidez los
fen�omenos de acreci�on y eyecci�on de masa en el entorno
de un campo gravitatorio intenso ligado a un agujero
negro. Por ejemplo, hasta la fecha han permitido cons-



23 Bolet��n SEA, N�um. 8 (2002)

Figura 1: Ilustraci�on comparativa de la analog��a entre los cu�asares y los microcu�asares, a pesar de las diferencias
extremas en el orden de magnitud de los par�ametros f��sicos involucrados (Mirabel y Rodr��guez 1998).

tatar la conexi�on directa entre las inestabilidades del
disco de acreci�on y la formaci�on de los chorros en el
microcu�asar candidato a agujero negro GRS 1915+105
(Fender et al. 1997a; Mirabel et al. 1998). Por otro
lado, los microcu�asares aparecen como una posible ex-
plicaci�on de algunas de las fuentes, no identi�cadas,
de rayos 
 de alta energ��a detectadas por el experi-
mento EGRET a bordo del sat�elite COMPTON-GRO.
El caso de LS 5039 es hasta ahora el mejor exponente
de la conexi�on propuesta entre microcu�asares y fuentes
EGRET no identi�cadas (Paredes et al. 2000).

Cu�asares y microcu�asares: una

analog��a sobre ocho �ordenes de

magnitud

La analog��a cu�asar-microcu�asar, ilustrada en la Figu-
ra 1, va m�as all�a de una mera similitud morfol�ogica.
Hay su�cientes evidencias que inducen a creer que la
f��sica involucrada en ambas clases de objectos es en
el fondo la misma o, cuando menos, muy parecida.
�Unicamente ser��an diferentes los �ordenes de magnitud
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de los par�ametros m�as sobresalientes, en especial la ma-
sa del objeto compacto. Por ejemplo, el origen �ultimo
de la luminosidad observada en ambos casos resulta de
la captura, o acreci�on, de materia por parte de �este.
Se cree que en el n�ucleo de los cu�asares existe un agu-
jero negro supermasivo de M � 107-109 masas solares
(M

�
). En contraposici�on, el agujero negro de un micro-

cu�asar tendr��a s�olo unas M � 10 M
�
y ser��a de origen

estelar. Una fracci�on de la energ��a cin�etica liberada por
unidad de tiempo por la materia capturada se transfor-
mar��a en luminosidad L. Para un c�alculo aproximado
podemos tomar:

L '
1

2
_M V 2 =

G M _M

R
(1)

donde G es la constante de la gravitaci�on universal, R
el radio del objeto compacto, _M su ritmo de acreci�on de
materia y V =

p
2 G M=R la velocidad de ca��da libre

de �esta. Tomando R igual a Rs = 2 G M=c2 (radio de
Schwarzschild1) para un agujero negro tenemos:

L '
1

2
_M c2: (2)

En otras palabras, la acreci�on de masa por parte de
un objeto compacto y colapsado ofrece una fuente de
energ��a muy e�ciente. De acuerdo con la ecuaci�on 2,
una fracci�on signi�cativa de la energ��a en reposo de la
masa capturada puede ser convertida en radiaci�on. En
la pr�actica esta fracci�on es probablemente de un 10% en
lugar del optimista factor 1=2 de esta sencilla estima-
ci�on. La luminosidad observada alcanza valores repre-
sentativos de L � 1047 erg s�1 en cu�asares y de � 1037

erg s�1 en microcu�asares. Los ritmos de acreci�on co-
rrespondientes son entonces de _M � 10 M

�
a~no�1 y

� 10�9 M
�
a~no�1, respectivamente. Este 
ujo de ma-

teria capturada por el agujero negro provendr��a de la
galaxia an�triona en el caso del cu�asar, y de la estrella
compa~nera en el caso de un microcu�asar (Figura 1).

La incorporaci�on de materia al agujero negro acos-
tumbra a realizarse a trav�es de un disco de acreci�on,
perpendicularmente al cual son eyectados los chorros
de plasma relativista. La materia del disco va perdien-
do momento angular y decae en una trayectoria espiral
hacia el agujero negro. La p�erdida de momento angu-
lar tiene lugar por disipaci�on viscosa, lo cual implica un
calentamiento del disco. La temperatura de cuerpo ne-
gro que se alcanza entonces en la �ultima �orbita estable
alrededor de un agujero negro, acretando al l��mite de
Eddington2, viene dada por:

T � 2� 107 M�1=4; (3)

con T expresada en Kelvin y M en M
�
(Rees 1984).

La temperatura resulta ser de � 105 K y � 107 K para
1El radio de Schwarzschild es el de un objeto con velocidad de

escape igual a la velocidad de la luz. Nada podr�a pues escapar si

el objeto se vuelve m�as compacto que este valor, tal como sucede

en los agujeros negros.
2El ritmo de acreci�on de Eddington es aquel valor de _M que

proporciona una luminosidad tal que la fuerza debida a la presi�on

de radiaci�on se hace comparable a la fuerza de la gravedad.
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Figura 2: Esquema de la eyecci�on antiparalela de un
par de nubes id�enticas de plasma relativista.

cu�asares y microcu�asares, respectivamente. La primera
temperatura corresponde al rango de la radiaci�on �optica
y ultravioleta. Por contra, la segunda es m�as propia del
dominio de los rayos X. No es de extra~nar por tanto que
los cu�asares fueran descubiertos mucho antes que los
microcu�asares. Para estos �ultimos, era necesario que
la tecnolog��a madurara lo su�ciente como para poder
situar telescopios de rayos X a bordo de sat�elites en
�orbita terrestre.

Otro aspecto importante de los microcu�asares es
su alta variabilidad en escalas cortas de tiempo. To-
mando el radio de Schwarzschild como dimensi�on ca-
racter��stica de las regions m�as calientes del disco de
acreci�on, estas escalas temporales vendr�an dadas por
� � Rs=c / M . Se espera entonces que fen�omenos
como la acreci�on de materia, acompa~nada de produc-
ci�on de chorros de part��culas relativistas, se mani�esten
en variaciones observables de la luminosidad en escalas
temporales proporcionales a la masa del agujero negro.
Por tanto, todos estos fen�omenos tendr��an lugar mucho
m�as rapidamente en el caso de los microcu�asares al te-
ner estos una masa M mucho menor. La diferencia en-
tre seis y ocho �ordenes de magnitud en el par�ametroM
hace que, en la pr�actica, unos pocos minutos de obser-
vaci�on de un microcu�asar puedan equivaler a decenios,
o incluso a miles de a~nos, en la vida de un cu�asar.

Estudiando entonces un microcu�asar resulta posible
presenciar fen�omenos completamente inaccesibles en los
cu�asares extragal�acticos debido a la poca longevidad de
una vida humana. Este es principalmente el motivo que
despierta m�as expectaci�on y hace que se considere a los
microcu�asares como una aut�entica piedra Rosetta para
la comprensi�on de los fen�omenos que ocurren en los
cu�asares y otros n�ucleos de galaxias activas.

Efectos relativistas

Las observaciones de microcu�asares, realizadas con in-
tefer�ometros en longitud de onda radio, son las que sin
duda han permitido observar de modo directo algunos
de los fen�omenos m�as espectaculares que se producen en
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estos sistemas. Mediante instrumentos como el VLA,
VLBA o MERLIN, todos ellos capaces de proporcionar
resoluciones angulares por debajo del segundo de arco,
es posible seguir d��a a d��a la trayectoria y el decaimiento
de la emisi�on de las nubes de plasma (plasmones) en los
chorros lanzados al espacio por los microcu�asares seg�un
direcciones opuestas. Las enormes velocidades implica-
das hacen que los efectos previstos por la Relatividad
Especial se mani�esten en toda su intensidad, debiendo
ser tenidos en cuenta para la correcta interpretaci�on de
los datos observacionales. Entre estos efectos, destaca
el espejismo del movimiento a velocidad mayor que la
de la luz y la diferencia de brillo aparente entre el cho-
rro que se acerca y el que se aleja de nosotros. Este
�ultimo efecto est�a causado por la aberraci�on relativista
de los rayos luminosos.

El movimiento aparentemente superlum��nico

Supongamos que una fuente eyecte en direcciones opues-
tas dos nubes de plasma id�enticas como se muestra en
la Fig. 2. La eyecci�on tiene lugar con una velocidad
v = � c seg�un una direcci�on que forma un �angulo �
con la visual del observador terrestre. La ilusi�on del
movimiento superlum��nico se produce entonces como
consecuencia de una velocidad de eyecci�on cercana a la
de la luz y un �angulo peque~no de �esta con la visual. Este
fen�omeno puede entenderse considerando las posiciones
de las dos condensaciones en funci�on del tiempo t, con-
tado a partir del momento de la eyecci�on. El hecho de
que la condensaci�on que se aproxima va reduciendo su
distancia en la cantidad v t cos � hace que su luz rea-
lice un viaje hacia el observador cada vez m�as corto.
Cuando se tienen en cuenta los tiempos de llegada de
los fotones, la velocidad aparente que nosotros medimos
viene dada por:

va;r =
v sin �

(1� � cos �)
; (4)

para la nube que se acerca y para la que retrocede,
respectivamente. La presencia del signo menos, corres-
pondiendo a la nube que se acerca, implica que el valor
de va puede ser en principio arbitrariamente elevado,
siempre y cuando � y cos � tiendan a 1. El primer ob-
jeto encontrado en nuestra Galaxia con movimiento su-
perlum��nico fue GRS 1915+105 (Mirabel & Rodr��guez
1994). Hasta ese momento, esta ilusi�on relativista s�olo
se hab��a observado en objetos extragal�acticos como los
cu�asares. En la Fig. 3 se muestra la evoluci�on tempo-
ral de la erupci�on de abril de 1994 de GRS 1915+105,
donde se puede apreciar la eyecci�on bipolar de dos plas-
mones que se alejan del objeto central. Las estima-
ciones de distancia cinem�atica mediante observaciones
de hidr�ogeno neutro indican que GRS 1915+105 se en-
cuentra a 12.5 kpc de nosotros. Ello implica que los
movimientos propios observados en los plasmones co-
rresponden a velocidades aparentes de 1.25 y 0.65 veces
la velocidad de la luz.

Aberraci�on relativista

Este efecto se conoce habitualmente en la literatura
cient���ca como Doppler boosting. Supongamos que las
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Figura 3: Im�agenes obtenidas por Mirabel & Rodr��guez
(1994) que muestran la evoluci�on temporal de la eyec-
ci�on superlum��nica de dos plasmones relativistas en el
microcu�asar GRS 1915+105. El chorro de plasma que
se acerca al observador es el de la izquierda y el que se
aleja el de la derecha. El primero aparece m�as brillante
y con movimiento propio mayor que el segundo debido
a los efectos relativistas mencionados en el texto.
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nubes de plasma eyectadas en direcciones opuestas sean
id�enticas y con una densidad de 
ujo de radiaci�on S0 en
su respectivo sistema de referencia (Fig. 2). El espec-
tro sincrotr�on de cada nube, en funci�on de la frecuen-
cia �, se caracteriza por una expresi�on potencial del
tipo S0 / ��, siendo � el ��ndice espectral (� ' �0:7
t��picamente). Cuando se hace la transformaci�on relati-
vista al sistema de referencia del observador, las densi-
dades de 
ujo transformadas resultan ser diferentes de
S0. Designemos por Sa;r la densidad de 
ujo observada
proviniente de la nube que se acerca y la de la que re-
trocede, respectivamente. La relaci�on entre la densidad
de 
ujo emitida y la observada viene dada entonces por:

Sa;r =
S0

[
 (1� � cos �)]
k��

; (5)

donde 
 = 1=
p
1� �2 es el factor de Lorentz y la cons-

tante k toma los valores 3 o 2 seg�un se trate de nubes
discretas o de un chorro continuo, respectivamente.

Si � es peque~no (� 10Æ) y � tiende a 1, el brillo de
la nube que se acerca puede verse ampli�cado conside-
rablemente y aparecer miles de veces m�as brillante que
la que se aleja. �Este es el llamado favoritismo Doppler,
que s�olo nos deja ver un lado del chorro en cu�asares
lejanos donde es necesaria una fuerte ampli�caci�on en
la emisi�on del plasma eyectado para ser detectable. En
la Fig. 3 se aprecia tambi�en como el plasma del chorro
eyectado hacia nosotros, con movimiento propio ma-
yor, aparece apreciablemente m�as brillante que el que
se aleja debido a la aberraci�on relativista.

Disco de acreci�on y eyecci�on de los

chorros

La existencia de chorros colimados de plasma relativista
en sistemas binarios de rayos X ha ido adquiriendo una
importancia creciente en los �ultimos tiempos. Las ob-
servaciones actuales demuestran, cada vez m�as, el am-
plio rango espectral que abarca la emisi�on sincrotr�on
de tales 
ujos colimados, desde el dominio radio has-
ta el infrarrojo cercano y posiblemente a longitudes de
onda menores. M�as a�un, la luminosidad directamente
asociada con ellos es probable que alcance cuando me-
nos el � 10% del total (Fender 2001). Poco a poco,
entre la comunidad astrof��sica empieza a extenderse el
convencimiento de que la f��sica del proceso de acreci�on
de masa sobre un agujero negro no puede entenderse
correctamente deslig�andolo de la presencia de chorros.

Los modelos te�oricos que intentan comprender c�omo
se forman los chorros y cu�al es su conexi�on con el dis-
co de acreci�on tienen un precedente importante en el
trabajo de Blandford & Payne (1982). Estos autores
exploraron la posibilidad de extraer la energ��a y mo-
mento angular del disco de acreci�on por parte de un
campo magn�etico cuyas l��neas de fuerza se extienden a
grandes distancias desde la super�cie del disco. Su re-
sultado principal fue con�rmar la posibilidad te�orica de

generar un 
ujo de la materia del propio disco hacia el
exterior, siempre y cuando el �angulo entre el disco y las
l��neas de campo fuera menor que 60Æ. Posteriormente,
el 
ujo de materia es colimado a grandes distancias del
disco por la acci�on de la componente toroidal del cam-
po magn�etico. Se formaban as�� un par de chorros emer-
giendo en direcciones opuestas y perpendicularmente al
plano del disco de acreci�on.

En el escenario te�orico de Blandford & Payne (1982)
existe una relaci�on directa entre el disco de acreci�on y
la g�enesis de los chorros. Con�rmar observacionalmente
esta conexi�on ��ntima entre ambos no es en absoluto una
tarea f�acil. Las eyecciones colimadas del microcu�asar
superlum��nico GRS 1915+105 constituyen, posiblemen-
te, uno de los casos mejor estudiados que apoyan este
punto de vista. En la Figura 4, tomada de Mirabel et
al. (1998), se muestran observaciones simult�aneas en
longitudes de onda radio, infrarrojas y de rayos X. Los
datos muestran el desarrollo de una erupci�on radio, con
una densidad de 
ujo m�axima de unos 50 mJy, como
consecuencia de una eyecci�on bipolar de plasma coli-
mado que se observ�o con el VLA. Sin embargo, antes
de la erupci�on radio tuvo lugar claramente una erup-
ci�on precursora en el infrarrojo. La interpretaci�on m�as
sencilla de estas curvas de luz es suponer que ambas
erupciones, radio e infrarroja, se deben a radiaci�on sin-
crotr�on generada por los mismos electrones relativistas
del plasma eyectado. La expansi�on adiab�atica de las
nubes de plasma hace que los electrones vayan perdien-
do energ��a y, en consecuencia, el m�aximo espectral de
la radiaci�on sincrotr�on se desplaza progresivamente del
dominio infrarrojo al dominio radio del espectro.

Por otro lado, en la Fig. 4 no es menos importante
el comportamiento de los rayos X y de su ��ndice de du-
reza asociado. La emergencia de las nubes de plasma,
causantes de las erupciones radio e infrarroja, parece
estar ligada a la disminuci�on y endurecimiento abrup-
to de la emisi�on X del sistema (8.08-8.23 h UT en la
�gura). La ca��da del 
ujo X se interpreta como la de-
saparici�on, o vaciado, de las regiones m�as internas del
disco de acreci�on (Belloni et al. 1997), parte de cuya
materia ser�a eyectada perpendicularmente al disco for-
mando los chorros, y el resto capturada por el agujero
negro central. Mirabel et al. (1998) proponen adem�as
que el instante cero de la eyecci�on coincide con el pico
aislado de rayos X simult�aneo con la ca��da del ��ndice de
dureza (8.23 h UT). La recuperaci�on de la emisi�on X a
partir de ese momento se debe al rellenado progresivo
del disco de acreci�on con nueva materia acretada hasta
alcanzarse la �ultima �orbita estable.

Este tipo de comportamiento en las curvas de luz
de GRS 1915+105 se ha observado reiteradamente por
parte de diversos autores (por ejemplo Fender et al.
1997a; Eikenberry et al. 1998), consituyendo un s�olido
argumento de la llamada simbiosis entre chorros y dis-
cos de acreci�on. Todos los eventos observados se su-
cedieron en apenas media hora y sus equivalentes en
cu�asares o AGNs tardar��an posiblemente mucho m�as en
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Figura 4: Comportamiento multi-longitud de onda del microcu�asar GRS 1915+105 detectado el 9 de Septiembre de
1997 (Mirabel et al. 1998). Los datos radio a 3.6 cm (cuadrados grises) fueron obtenidos con el interfer�ometro VLA;
las observaciones infrarrojas a 2.2 �m (cuadrados negros) son de UKIRT y la curva continua es la emisi�on en rayos X
(2-60 keV) observada por el sat�elite RXTE. Estas observaciones demuestran la conexi�on entre el vaciado, y posterior
regeneraci�on de las zonas m�as internas del disco de acreci�on, con la eyecci�on de nubes de plasma relativista cuya
radiaci�on sincrotr�on se detecta en longitudes de onda radio e infrarrojas.

desarrollarse (algunos a~nos como m��nimo). Dentro de
la complejidad de las curvas de luz de GRS 1915+105,
los episodios de ca��da de la emisi�on X con un endu-
recimiento asociado recuerdan en parte al llamado es-
tado low/hard caracter��stico de los candidatos a agu-
jero negro persistentes (Cygnus X-1, 1E 1740.7�2942,
GRS 1758�258 y GX339�4). Las transiciones hacia di-
cho estado est�an siempre acompa~nadas de emisi�on radio
persistente, y de espectro plano, que se cree generada
por la creaci�on continuada de chorros compactos par-
cialmente autoabsorbidos. En la Fig. 5 se muestra una
de estas transiciones observada en el candidato a agu-
jero negro y tambi�en microcu�asar GX 339�4 (Fender
et al. 1999b).

Es relevante mencionar aqu�� que, muy recientemen-
te, ha sido publicado un trabajo observacional de Mars-
cher et al. (2002) presentando evidencias sobre la sim-

biosis chorro/disco de acreci�on tambi�en en un AGN.
Se trata concretamente de la galaxia 3C 120 donde, al
igual que en GRS 1915+105, los episodios de eyecci�on
de plasma superlum��nico observados mediante VLBI se
suceden tras la ca��da y endurecimiento de la emisi�on de
rayos X. Tales eventos son recurrentes tras un lapso del
orden de un a~no, lo cual es compatible con una masa
del objeto compacto de � 107 M

�
. Semejantes obser-

vaciones contribuyen a reforzar la idea de continuidad
entre los microcu�asares gal�acticos y el resto de AGNs
del Universo.

No cabe duda de que a�un queda mucho trabajo por
hacer hasta que se logre una comprensi�on adecuada-
mente satisfactoria de los mecanismos f��sicos involucra-
dos en la formaci�on de los chorros y su relaci�on con el
disco de acreci�on. Sin embargo, los progresos te�oricos
en este punto no han sido tampoco despreciables desde



Bolet��n SEA, N�um. 8 (2002) 28

Figura 5: Observaciones radio (ATCA y MOST), rayos X duros (BATSE) y rayos X blandos (RXTE) del candidato a
agujero negro GX 339�4 (Fender et al. 1999b) durante casi dos a~nos. Los datos ilustran como la transici�on del estado
high-soft al estado low-hard conlleva la aparici�on de emisi�on radio atribuida a la creaci�on de chorros persistentes en
el sistema.

Blandford & Payne (1982) y otros autores. Actualmen-
te la presencia de los chorros empieza a ser un elemento
a tener en cuenta obligatoriamente en los modelos de
discos de acreci�on. Por ejemplo, los �ultimos resultados
num�ericos de Koide et al. (2002) indican que los cho-

rros y el campo magn�etico, anclado al disco de acreci�on
en las proximidades del horizonte del agujero negro,
juegan un papel esencial en la extracci�on de la energ��a
rotacional de �este. Qu�e fracci�on de la energ��a emitida
por el sistema con agujero negro procede de la energ��a
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rotacional o del disco de acreci�on es una cuesti�on que
a�un no podemos responder con seguridad. Igualmente,
la naturaleza bari�onica, o no, del plasma en los cho-
rros es probable que dependa de si el mecanismo de
formaci�on es magnetohidrodin�amico o puramente elec-
tromagn�etico.

Por otro lado, el estudio de los discos de acreci�on en
microcu�asares no quedar��a completo sin una compren-
si�on de las oscilaciones cuasi peri�odicas (Quasi Periodic
Oscillations o QPOs) en la emisi�on de rayos X de estos
sistemas. Observacionalmente, los QPOs se detectan
como picos en el espectro de potencia de las emisi�on X
obtenido mediante t�ecnicas de Fourier. En los micro-
cu�asares GRS 1915+105 y GRO J1655�40 se han medi-
do QPOs con una frecuencia m�axima muy estable de 67
y 300 Hz, respectivamente (Morgan et al. 1997; Remi-
llard et al. 1999). Se ha propuesto que dichas frecuen-
cias m�aximas est�an asociadas a la �ultima �orbita estable
alrededor del agujero negro central y, por tanto, relacio-
nadas con par�ametros f��sicos tan fundamentales como
son su masa y su momento angular. En este sentido,
es muy probable que los m�etodos \disco-sismol�ogicos"
puedan contribuir notablemente a la determinaci�on pre-
cisa de estos par�ametros tan escurridizos.

La poblaci�on de microcu�asares en la

Galaxia

Hace apenas diez a~nos, los dedos de una mano eran
m�as que su�cientes para llevar la cuenta del n�umero de
microcu�asares conocidos. La situaci�on actual es mucho
m�as halag�ue~na, pero a�un distamos mucho de contar con
una poblaci�on numerosa de la que obtener resultados
generalizables.

Censo actual

A la hora de redactar estas l��neas, se conocen un total
de diecis�eis microcu�asares en la Galaxia enumerados en
la Tabla 1. En la parte superior se han situado aqu�ellos
que corresponden a sistemas binarios de baja masa,
mientras que en la parte inferior de la tabla est�an los
de alta masa. Dentro de cada grupo, todos ellos apare-
cen ordenados por ascensi�on recta. Para cada objeto se
indica: nombre y posici�on; tipo de sistema; distancia;
per��odo orbital, magnitud aparente, masa del objeto
compacto, luminosidades X y radio, grado de actividad,
velocidad aparente, intr��nseca, inclinaci�on y tama~no de
los chorros y referencias relevantes. En dos de los die-
cis�eis microcu�asares, GX 339�4 y XTE J1118+480, los
chorros a�un no se han resuelto sin ambig�uedad, aunque
su �liaci�on est�a pr�acticamente asegurada por otros in-
dicios. La informaci�on recogida en la Tabla 1 ha sido
obtenida de muy distintas procedencias. Se ha consul-
tado, entre otras, la base de datos SIMBAD, el segui-
miento diario del Green Bank Interferometer (GBI) y
del sat�elite Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE), los

cat�alogos de Liu et al. (2000; 2001), as�� como las refe-
rencias espec���cas indicadas y dem�as citas inclu��das en
las fuentes consultadas. Nuestra recopilaci�on no pre-
tende ni mucho menos ser completa ni exhaustiva, pero
s�� al menos representativa. Las luminosidades X y radio
de la Tabla 1 son aproximadas, en el dominio de keVs
y centim�etrico (0.1-100 GHz), respectivamente. Estas
corresponden al estado normal o al estado eruptivo del
sistema en funci�on de que �este sea de tipo persistente
(p) o transitorio (t).

Adem�as de SS 433, algunos de los objetos recopila-
dos en la Tabla 1 ya eran famosos mucho antes de que
el concepto de microcu�asar fuese aceptado. Por ejem-
plo, Scorpio X-1 es la primera fuente puntual extrasolar
de rayos X que se detect�o hist�oricamente (Giacconi et
al. 1962). Recientemente, y mediante un seguimien-
to a lo largo de 4 a~nos con el VLBA, Fomalont et al.
(2001a y 2001b) han obtenido im�agenes de alta resolu-
ci�on de Scorpio X-1 que muestran sin lugar a dudas sus
chorros bipolares movi�endose en promedio con veloci-
dad de 0.45 c. Es posible, no obstante, que el 
ujo de
energ��a en los chorros sea mucho m�as veloz (>0.95c).
Tambi�en se cuenta entre los microcu�asares con el sis-
tema Cygnus X-1, la primera binaria donde se obtuvo
evidencia din�amica de la existencia de un agujero ne-
gro (Webster & Murdin 1972; Bolton 1972). El caso
de Cygnus X-3 es igualmente digno de menci�on, pues
durante sus erupciones la emisi�on radio aumenta has-
ta en tres �ordenes de magnitud en pocos d��as (Gregory
et al. 1972). Como resultado de estas grandes erup-
ciones se forman chorros que se mueven a velocidades
relativistas y que han podido ser resueltos incluso con
el VLA, tal com se muestra en la Fig. 6 (Mart�� et al.
2001). Por �ultimo, la familia de microcu�asares incluye
tambi�en los cuatro �unicos casos con�rmados de fuentes
superlum��nicas en la Galaxia, a saber, GRS 1915+105,
GRO J1655�40, XTE J1748�288 y V4641 Sgr (v�eanse
referencias en Tabla 1).

Es muy probable que pr�oximos descubrimientos au-
menten signi�cativamente el censo de microcu�asares co-
nocidos en la Galaxia y la Tabla 1 deje pronto de estar
actualizada. Igualmente, nada impide pensar tampo-
co que no haya microcu�asares en galaxias distintas a la
nuestra; pero su detecci�on ser�a sin duda dif��cil debido
a las enormes distancias cosmol�ogicas.

B�usqueda de microcu�asares

El potencial cient���co que ofrecen las observaciones
de microcu�asares se ve actualmente limitado debido
al n�umero a�un relativamente bajo de casos conocidos.
�Unicamente para unos pocos de ellos ha sido posible
realizar determinaciones precisas de los movimientos
propios de los chorros relativistas. Del mismo modo,
s�olo para el microcu�asar GRS 1915+105 se han podi-
do observar en detalle los eventos de destrucci�on de las
regiones internas del disco de acreci�on seguidos de epi-
sodios de eyecci�on de plasma. Como ya hemos comen-
tado, esta situaci�on representa un serio problema para
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Figura 6: Mapa radio de Cyg X-3, a 6 cm, obtenido
con el VLA durante tres �epocas sucesivas y posteriores
a una gran erupci�on (Mart�� et al. 2001).

realizar comparaciones y estudios estad��sticamente sig-
ni�cativos. Por la misma causa se ve di�cultada la de-
seada extrapolaci�on de resultados al campo de cu�asares
y otros n�ucleos activos de galaxias.

Ante este panorama no es de extra~nar que la amplia-
ci�on de la muestra de microcu�asares conocidos sea una
cuesti�on de gran inter�es entre la comunidad astrof��sica
que estudia el tema. La mayor parte de descubrimientos
de microcu�asares ha sido como consecuencia de alg�un
episodio eruptivo detectado por observatorios de alta
energ��a en �orbita terrestre y el seguimiento posterior
desde tierra (por ej. GRS 1915+105, GRO J1655�40,
V4641 Sgr, etc.). �Esta es sin duda una v��a de hallaz-
go que se espera contin�ue siendo muy fruct��fera en el
futuro. Posiblemente, la mejor baza de la comunidad
astrof��sica en este sentido ser�a el sat�elite de rayos 
 IN-
TEGRAL de la Agencia Europea del Espacio, cuyo lan-
zamiento est�a previsto para Octubre de 2002. Un rasgo
distintivo y novedoso de INTEGRAL ser�an sus barridos
semanales de gran parte del plano gal�actico, los cuales
proporcionar�an numerosas detecciones de fuentes tran-
sitorias de alta energ��a. El seguimiento multi-longitud
de onda de estas nuevas detecciones puede conducir sin
duda a la identi�caci�on de nuevos sistemas de tipo mi-
crocu�asar.

Por otro lado, es probable que tambi�en puedan iden-
ti�carse nuevos microcu�asares mediante una inspecci�on
detallada de bases de datos astron�omicos en distintos
dominios de longitud de onda, la cual permite seleccio-
nar una lista de candidatos de los que se deber�a con-
�rmar su naturaleza de microcu�asar con observaciones
posteriores (Paredes et al. 2002). Este es precisamente
el procedimiento empleado, por quienes suscriben, para
la identi�caci�on inicial del microcu�asar LS 5039 (Mart��

et al. 1998). La disponibilidad para estos �nes de nu-
merosas exploraciones y cat�alogos en el �optico, radio y
rayos X de acceso p�ublico constituye a nuestro juicio
una reserva de informaci�on valiosa en su mayor parte
a�un por explotar.

Microcu�asares como fuentes de rayos

gamma

Hoy en d��a est�a bien establecido que los chorros rela-
tivistas en AGNs son emisores efectivos de rayos 
 de
GeV (e.g. Von Montigny et al. 1995). Desde un pun-
to de vista muy general, y atendiendo a la morfolog��a,
cabr��a esperar tambi�en 
ujos de rayos 
 de alta ener-
g��a de sus miniaturas en versi�on gal�actica, es decir, de
los microcu�asares. Adem�as, a partir de los par�ame-
tros f��sicos obtenidos en observaciones de erupciones en
GRS 1915+105, se han realizado c�alculos del 
ujo de
rayos 
 esperado a partir de la dispersi�on Compton in-
versa de los propios fotones de la radiaci�on sincrotr�on
centim�etrica (Aharonian & Atoyan 1998). Los 
ujos ob-
tenidos di�cilmente pod��an haber sido detectados por
EGRET pero s�� podr��an serlo por GLAST.

El reciente descubrimiento del microcu�asar LS 5039
y su posible asociaci�on con una fuente de rayos 
 de
alta energ��a (E >100 MeV) representa la primera evi-
dencia observacional de que los microcu�asares pueden
ser tambi�en fuentes de alta energ��a 
 (Paredes et al.
2000). Este hecho tambi�en ha abierto la posibilidad de
que otras fuentes no identi�cadas del cat�alogo EGRET
puedan ser tambi�en microcu�asares. Este microcu�asar es
el �unico emisor de rayos X del cat�alogo ROSAT de fuen-
tes brillantes que tiene una posici�on concordante con
la fuente de rayos 
 de alta energ��a 3EG J1824�1514;
tambi�en es el �unico objeto detectado en radio y rayos X
simult�aneamente dentro del campo de emisi�on de ra-
yos 
 y adem�as presenta chorros. Todo ello sugiere
�rmemente que se trata del mismo objeto emitiendo en
diferentes bandas del espectro electromagn�etico, des-
de radio hasta gamma. Cabe se~nalar que esta es la
primera vez que se encuentra una asociaci�on entre un
microcu�asar y una fuente de rayos 
 de alta energ��a.

El origen de esta emisi�on, que tiene una luminosidad
de L
(> 100 MeV) � 3:8 � 1035 erg s�1, estar��a muy
posiblemente vinculada a procesos de efecto Compton
inverso entre los fotones ultravioleta de la estrella com-
pa~nera caliente y los mismos electrones relativistas res-
ponsables de la emisi�on radio. El corrimiento energ�etico
en este proceso viene dado por E
 � 
2e Ef , donde las
energ��as del rayo 
 y del fot�on estelar estan relacionadas
por el factor de Lorentz de los electrones relativistas al
cuadrado. Para una estrella O6.5 de la secuencia prin-
cipal se espera que una buena parte de su luminosidad
venga dada por fotones con energ��aEf � 10 eV. A �n de
que estos fotones aparezcan dispersados como rayos 

con energ��as E
 � 100 MeV, se necesitan electrones
con factores de Lorentz � 103, o equivalentemente, con
energ��as � 10�3 erg.
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Mientras que hasta la fecha �unicamente una fuen-
te EGRET ha sido identi�cada (con alta probabilidad)
con un microcu�asar (LS 5039), el instrumento COMP-
TEL, tambi�en a bordo del Compton Gamma-ray Obser-
vatory, s�� que ha detectado varios microcu�asares. Cyg-
nus X-1 ha sido detectado repetidas veces a energ��as
de varios MeV y puede ser incluso m�as intenso por en-
cima de 1 MeV en el estado high/soft (McConnell et
al. 2001). GRO J1655�40 ha sido detectado tambi�en
hasta �1 MeV (Grove et al. 1998).

En el rango de energ��as 
 m�as extremas, TeV, se de-
tect�o un 
ujo del orden de 0.25 Crab en GRS 1915+105
durante el per��odo mayo-julio de 1996 (Aharonian &
Heinzelmann 1998) cuando la fuente estaba en un esta-
do activo. Dado el nivel marginal de la detecci�on, este
resultado necesita ser con�rmado.

Teniendo en cuenta consecuencias adicionales de los
efectos relativistas discutidos en la secci�on correspon-
diente, en fuentes relativistas con � peque~no, se puede
estimar que tiene lugar una ampli�caci�on de la densidad
de 
ujo de 8 
3 y una reducci�on en la escala de tiem-
po de 2 
. Mirabel & Rodr��guez (1999) propusieron
que aquellos microcu�asares con chorros formando un
�angulo peque~no con la visual del observador deber��an
comportarse como microbl�azares, de manera an�aloga a
los bl�azares en el modelo uni�cado de AGNs. Ello im-
plicar��a que estas fuentes deber��an ser altamente varia-
bles y tener su densidad de 
ujo aumentada debido a la
ampli�caci�on Doppler. La posibilidad de encontrar un
microbl�azar entre las fuentes variables no identi�cadas
de EGRET ha sido sugerida por Kaufman et al. (2002).

Microcu�asares en el halo gal�actico

Un tema que ha suscitado un alto inter�es recientemen-
te ha sido la determinaci�on de velocidades espaciales
elevadas en algunos microcu�asares (runaway microqua-
sars). En particular, XTE J1118+480 (Mirabel et al.
2001) alcanza una velocidad de 200 km s�1. Este siste-
ma, que sigue una �orbita exc�entrica alrededor del Cen-
tro Gal�actico, tiene una edad estimada comparable o
superior a la del disco gal�actico. Se ha propuesto que
s�olo un extraordinario impulso, recibido durante una
explosi�on de supernova, podr��a ser el responsable de
lanzar el sistema desde su lugar de nacimiento en el
disco de la Galaxia a su �orbita en el halo gal�actico.
Otra posibilidad ser��a que este sistema se hubiera for-
mado directamente en el halo. Cabe destacar que el
microcu�asar Scorpio X-1 tiene una posici�on gal�actica
y una velocidad espacial tal que sugieren que podr��a
tratarse de un objeto del halo (Bradshaw et al. 1999).
Otros microcu�asares tales como GRO J1655�40 y Cyg-
nus X-1, tambi�en presentan velocidades espaciales ele-
vadas (Shahbaz et al. 1999; Kaper et al. 1999). El caso
m�as reciente de estudio de altas velocidades espaciales
en microcu�asares ha sido el de LS 5039. Dicho micro-
cu�asar tiene una velocidad sist�emica de 150 km s�1,
escapando de su entorno local (el Regional Standard of

Rest) con la componente de la velocidad perpendicular
al plano gal�actico muy elevada (Rib�o et al. 2002). Este
comportamiento puede ser el resultado de una explo-
si�on de supernova que origin�o el objeto compacto en
este sistema binario. De acuerdo con la trayectoria cal-
culada, LS 5039 podr��a alcanzar una latitud gal�actica
de �12 grados. Dado que este microcu�asar est�a po-
siblemente asociado con la fuente de rayos gamma de
alta energ��a 3EG J1824�1514 (Paredes et al. 2000),
se esperar��a detectar microcu�asares emisores de rayos
gamma a latitudes gal�acticas superiores a 10 grados.
En particular, tal como han sugerido Romero (2001) y
Mirabel et al. (2001), algunos microcu�asares con ele-
vada velocidad espacial podr��an estar relacionados con
algunas de las fuentes EGRET no identi�cadas d�ebiles,
variables y emisoras de rayos gamma suaves por encima
del plano gal�actico.

Consideraciones �nales

En este trabajo se ha pretendido describir, a nivel ge-
neral, la situaci�on actual sobre el estudio de los micro-
cu�asares. Los �ultimos resultados observacionales conso-
lidan a estos como un nuevo tipo de objeto estelar en la
Galaxia que merece ser investigado m�as a fondo. Se han
depositado muchas esperanzas en que los microcu�asares
puedan contribuir a una comprensi�on uni�cada de los
fen�omenos de acreci�on y eyecci�on de materia en las pro-
ximidades de objetos compactos en general. Se incluyen
aqu�� desde los agujeros negros de masa estelar a los agu-
jeros negros supermasivos en cu�asares y otros AGNs.
En este contexto, resultados como los de Mirabel et al.
(1998) y Marscher et al. (2002) apuntan claramente en
esta direcci�on. Que esta contribuci�on se haga realidad
o no es algo que a�un no podemos saber. Sin embargo
es seguro que, adem�as de esfuerzo, se requerir�a necesa-
riamente una mejor comunicaci�on e intercambio entre
astrof��sicos de muy distintas especialidades.
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Abstract

The presence of jets in planetary nebulae has drastically

changed our ideas about these objects. Jets were not

considered in any theory of formation of planetary ne-

bulae because no agent was foreseen which could cause

high collimation of the ejecta. The number of planetary

nebulae with jets increases continuously as more object

are observed in more detail and it has been suggested

that jets may play an important role in the formation

and evolution of many PNs. In this paper we descri-

be the observational properties of these jets (morpho-

logy, kinematics, emission spectrum and physical con-

ditions), which exhibit a remarkable variety. Finally,

we brie
y summarize the proposed models for the gene-

ration of jets in planetary nebulae.

Resumen

La presencia de chorros colimados (jets) en las nebu-
losas planetarias ha cambiado dr�asticamente nuestras
ideas sobre estos objetos. Ninguna teor��a sobre la for-
maci�on de las nebulosas planetarias contemplaba su
existencia puesto que tampoco se preve��a que pudiese
existir un agente que produjese una gran colimaci�on de
las eyecciones. El n�umero de nebulosas planetarias con
chorros crece continuamente a medida que se observan
m�as objetos con m�as detalle y se ha sugerido que los
chorros pueden jugar un papel importante en la forma-
ci�on y evoluci�on de muchas nebulosas planetarias. En
este art��culo describimos las propiedades observaciona-
les de estos chorros (morfolog��a, cinem�atica, espectro
de emisi�on y condiciones f��sicas), las cuales presentan
una variedad muy notable. Finalmente, resumimos bre-
vemente los modelos que se han propuesto para la for-
maci�on de los chorros en las nebulosas planetarias.

Introducci�on

Las Nebulosas Planetarias (NPs) representan el estado
en la evoluci�on estelar que sigue a la fase de gigan-
te. Durante la fase de gigante, la estrella expulsa su
atm�osfera que forma una envoltura densa en expansi�on
alrededor de un n�ucleo estelar cada vez m�as caliente.
Cuando la temperatura super�cial de este n�ucleo al-
canza unos 30 000K, la envoltura se ioniza y la estrella
entra en su fase de NP. Los modelos indican que las
estrellas con masas entre 1 y ' 8 M

�
en la secuencia

principal pasar�an al �nal de su vida por esta fase. El

modelo m�as aceptado para la formaci�on y evoluci�on de
las NPs es el Modelo de Vientos Interactivos (Kwok et
al. 1978). En este modelo, las NPs son el resultado
de la interacci�on entre un viento "r�apido" de la estre-
lla central de la NP y la envoltura (o viento "lento")
eyectada por la gigante progenitora. Sin embargo, en
la �ultima d�ecada nuestras ideas sobre los procesos de
formaci�on de las NPs han sufrido una profunda trans-
formaci�on motivada por el hecho de que la mayor��a de
las NPs no presentan simetr��a esf�erica, mientras que las
envolturas de las gigantes s�� son esf�ericas, y por el des-
cubrimiento de chorros en estos objetos, un resultado
inesperado.

En general, las envolturas ionizadas de las NPs pre-
sentan una simetr��a axial bien el��ptica, bien bipolar
(Balick 1987; Schwarz et al. 1992; Manchado et al.
1996). Estos tipos de simetr��a se explican dentro del
Modelo de Vientos Interactivos suponiendo la existen-
cia de un "contraste de densidad" en la envoltura de
la gigante (Balick 1987), de tal manera que la materia
est�a concentrada en un \disco" o \toroide" ecuatorial.
Un gran n�umero de simulaciones hidrodin�amicas han
demostrado que bajo esta hip�otesis se pueden repro-
ducir las formas b�asicas que se observan sin m�as que
variar el contraste de densidad y el gradiente de la den-
sidad sobre el plano ecuatorial (Frank & Mellema 1994;
Mellema & Frank 1995; Zhang & Kwok 1998). M�as re-
cientemente, se ha sugerido que los campos magn�eticos
juegan un papel importante en la formaci�on de las NPs
(Rozyczca & Franco 1996; Blackman et al. 2001a). Es-
tos modelos consideran dos par�ametros: la velocidad de
rotaci�on estelar y el campo magn�etico. Dependiendo de
los valores de estos dos par�ametros, los modelos magne-
tohidrodin�amicos son capaces de reproducir las formas
b�asicas que se observan en la NPs (Garc��a-Segura 1997;
Blackman et al. 2001b). Los dos modelos (vientos in-
teractivos y campos magn�eticos) no tienen por qu�e ex-
cluirse m�utuamente, sino que operando a la vez podr��an
dar como resultado la variada fenomenolog��a que se ob-
serva en las NPs. M�as detalles sobre la evoluci�on y
formaci�on de las NPs as�� como sobre sus propiedades y
morfolog��a se pueden encontrar en el art��culo de Man-
chado (2000) publicado en esta revista.

Los intentos por explicar las morfolog��as observadas
trajeron consigo trabajos novedosos sobre la formaci�on
de las NPs. Sin embargo, el resultado que realmente
ha cambiado nuestras ideas sobre las NPs ha sido la
detecci�on de chorros colimados. La presencia de cho-
rros en estas etapas de la evoluci�on estelar no se consi-
deraba debido a que tampoco se pensaba que pudiese
existir un agente capaz de producir alta colimaci�on de
las eyecciones. La primera detecci�on de chorros en una
NP la obtuvieron Gieseking, Becker & Solf (1985) en
NGC2392. Estos chorros presentan una velocidad ra-
dial de ' 180{190 km s�1 (con respecto a la velocidad
de sistema de la nebulosa), una anchura en velocida-
des muy peque~na (� 8 km s�1), se detectan en un in-
tervalo peque~no de �angulos de posici�on y emiten muy
intensamente en [NII]6548,6583 (v�ease tambi�en Miran-
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Figura 1: Im�agenes de nebulosas planetarias con chorros y/o simetr��a de punto observadas con el HST en los �ltros
de [NII]�6584 o V (arriba a la derecha). La variedad de estructuras que se observan es lo mas notable (v�ease tambi�en
la Fig.2). Las im�agenes han sido obtenidas del archivo del HST.

da & Solf 1990). Curiosamente, la detecci�on de los
chorros en NGC2392 se obtuvo por medio de espec-
tros de alta resoluci�on, no de im�agenes. Los chorros de
NGC2392 a�un no se han identi�cado en im�agenes direc-
tas debido a efectos de proyecci�on y a que su emisi�on
es muy d�ebil comparada con el resto de las estructu-
ras de la nebulosa. Las propiedades de los chorros en
NGC2392 anticiparon muchas de las propiedades que
m�as tarde se iban a encontrar en este tipo de estructu-
ras. Una propiedad adicional importante, los cambios
de direcci�on/orientaci�on de los chorros, se identi�c�o en
NGC6543, una NP extraordinariamente compleja. Las
m�ultiples estructuras �lamentosas que se observan en
NGC6543 se interpretaron en t�erminos de m�ultiples 
u-
jos bipolares y colimados eyectados por una fuente en

precesi�on en diferentes direcciones y con diferente velo-
cidades (Miranda & Solf 1992). Desde estos primeros
resultados, el n�umero de NPs que presentan o parecen
presentar 
ujos colimados ha aumentado considerable-
mente.

En las secciones siguientes, analizaremos la inciden-
cia de este fen�omeno en las NPs y describiremos las pro-
piedades (morfol�ogicas, cinem�aticas y espectrosc�opicas)
que presentan estos chorros. Finalmente, resumiremos
los modelos que se han propuesto para explicar el origen
de estas estructuras.

Incidencia de chorros colimados en las

Nebulosas Planetarias

La fracci�on de NPs que contienen chorros (de�nidos por
las propiedades que se detallan en las secciones siguien-
tes) no se conoce con seguridad debido a que a�un exis-

ten pocos estudios detallados de NPs individuales. Las
listas m�as recientes son las de Gon�calves et al. (2001)
y Guerrero et al. (2002). Los primeros autores lis-
tan 50 NPs que contienen estructuras a peque~na escala
de baja ionizaci�on (v�ease m�as adelante), basandose en
im�agenes directas, aunque mencionan que no todas tie-
nen necesariamente que ser chorros. Guerrero et al.
listan 33 NPs para las cuales la existencia de chorros
ha sido demostrada por medio de espectroscop��a. Las
im�agenes obtenidas con el HST (Sahai & Trauger 1998;
Sahai 2000) muestran la existencia de m�ultiples l�obulos
y de desviaciones notables de la simetr��a axial en mu-
chas m�as NPs, las cuales Sahai & Trauger atribuyen a
la interacci�on de chorros con la envoltura. Aunque en
muchos casos es necesaria m�as informaci�on de que la
que proporcionan las im�agenes directas para demostrar
la existencia de chorros en una NP particular, est�a claro
que la presencia de chorros en estos objetos es bastante
com�un.

Propiedades morfol�ogicas

En las Figuras 1, 2, 4 y 6 se muestran im�agenes de NPs
que presentan (o parecen presentar) 
ujos colimados.
La apariencia de los chorros es muy variada. Pueden
presentarse en forma de un par o varios pares de con-
densaciones compactas (con tama~nos t��picos de 100{300)
o estructuras �lamentosas. En la gran mayor�ia de los
casos, los chorros presentan simetr��a de punto con res-
pecto a la estrella central sugiriendo una eyecci�on bi-
polar. Tambi�en en general, los �lamentos o pares de
condensaciones en una NP presentan diferentes orien-
taciones con respecto a la estrella cental, lo que se ha
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Figura 2: Im�agenes en la l��nea de [NII]�6584 de nebulosas planetarias con chorros. El Norte est�a arriba y el Este a
la izquierda en todos los casos. (arriba izquierda) K 3-35: los contornos representan la imagen en [NII] y los grises la
emisi�on de radio continuo en 3.6 cm; un chorro bipolar en precesi�on se observa en las dos im�agenes; (arriba centro)
NGC6572: los dos pares de protuberancias se han interpretado como el resultado de la interacion de chorros colimados
con la envoltura; (arriba derecha) Hu 2-1: imagen en [NII] obtenida con el HST; C1{C4 representan condensaciones
de alta velocidad (v�ease tambi�en la Fig.5); (abajo izquierda) NGC6884: las dos estructuras en forma de arco son
chorros en precesi�on (v�ease tambi�en la Fig.4). (abajo derecha) M2-48: las estructuras m�as externas orientadas en
�angulo de posici�on 75Æ y separadas 40 son dos choques de proa (bow shocks) asociados a un chorro bipolar colimado.

interpretado como precesi�on o cambios de orientaci�on
en la fuente que origina estos chorros. La localizaci�on
de los chorros con respecto a la envoltura ionizada de la
NP tambi�en es variada observ�andose tanto dentro de la
envoltura como sobre la envoltura y fuera de la misma.

Propiedades cinem�aticas

Los chorros suelen presentar una velocidad radial ma-
yor que las observadas en el resto de la nebulosa, en-
contr�andose valores entre unos pocos km s�1 hasta '
500 kms�1 (p.e., Miranda & Solf 1992; L�opez et al.
1993; Bryce et al. 1997; Guerrero et al. 1999, 2000).
Los chorros presentan tambi�en simetr��a en velocidad
radial. En las Figuras 3, 5 y 6 se muestran espectros
de NPs donde se pueden apreciar las propiedades ci-
nem�aticas de estas estructuras. En concreto, las com-
ponentes de un par bipolar presentan velocidades radia-
les id�enticas pero de signos opuestos (una component
del par despazada al azul, la otra al rojo) con respecto
a la velocidad central de sistema de la nebulosa.

Es importante recordar que la velocidad que se mi-
de a partir de un espectro corresponde a la componente
radial del vector velocidad y, por lo tanto, es un l��mite
inferior al valor de la velocidad "real" del chorro. Ob-
tener la velocidad real implica deshacer los efectos de
proyecci�on. El procedimiento t��pico es construir un mo-

Figura 3: Espectros de rendija larga de la l��nea
de [NII]�6584 en NGC6884 obtenidos en diferentes
�angulos de posici�on de la rendija (arriba a la derecha).
AA' denotan la emisi�on de la estructura circular obser-
vada en la im�agen directa (v�ease Figs.2 y 4).

delo tridimensional de la nebulosa y/o de los chorros,
haciendo ciertas hip�otesis m�as o menos razonables, en
base a datos espectrosc�opicos de alta resoluci�on espa-
cial y espectral. Un ejemplo de este tipo de an�alisis
se ilustra en la Figuras 3 y 4 para NGC6884. Las
im�agenes directas de NGC6884 muestran una estruc-
tura circular brillante en [NII] (Figs. 2,3). Sin embargo,
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Figura 4: (izquierda) Im�agenes de NGC6884 en H� y [NII]�6584 obtenidas del archivo del HST. Los cuadrados y
c��rculos en la imagen de [NII] representan las posiciones de las componentes AA' obtenidas a partir de los espectros
en la Fig.4. Estas trazan dos espirales sim�eticas que se interpretan como un chorro bipolar en precesi�on. (derecha)
Variaci�on de la distancia angular a la estrella central y del m�odulo de la velocidad radial en funci�on del �angulo
de posici�on para las estructuras espirales. Las l��neas representan lo esperado de un modelo de chorro bal��stico en
precesi�on eyectado con velocidad constante de 55 km s�1.

el an�alisis de los espectros indica que esta estructura
circular corresponde a dos espirales sim�etricas (tanto
en velocidad como espacialmente). Este resultado, uni-
do a la apariencia �lamentosa, permite interpretar las
espirales como un chorro bipolar en precesi�on (Miran-
da et al. 1999). Bajo la hip�otesis de eyecci�on bal��stica
a velocidad constante (v�ease Guerrero 2000) es posible
encontrar un rango restringuido de valores para la ve-
locidad de eyecci�on, �angulo de precesi�on y orientaci�on
del eje del cono de precesi�on. De estos valores se estima
un periodo de precesi�on de ' 500�(D/2) a~nos (D es la
distancia a la fuente en kpc).

Recientemente, Guerrero et al. (2002) utilizan una
aproximaci�on estad��stica para obtener la velocidad de
los chorros. A partir de la distribuci�on de velocidades
radiales de los chorros, estos autores encuentran que
la mayor��a de ellos presenta velocidades radiales � 60
km s�1 siendo s�olo una peque~na fracci�on los que tie-
nen velocidades radiales � 200 km s�1. Comparando
la distribuci�on observada con las que se esperan de dis-
tribuciones simples de la velocidad, se deduce que los
resultados son consistentes con una distribuci�on bimo-
dal de velocidades en la que la mayor��a de los chorros
se mueven a � 75 kms�1 mientras que s�olo un � 25%
se mueven a m�as de 100 kms�1.

La anchura en velocidad de los 
ujos colimados (re-
presentada por la anchura FWHM de las emisiones)
presenta unos valores muy peque~nos (� 25 km s�1)
comparados con la velocidad radial, lo que implica gra-
dos de colimaci�on grandes tal como se espera de un jet.
Tambi�en ser��a de esperar que los chorros presentasen
(al menos en su extremo) anchuras en velocidad enor-
mes caracter��sticas de choques de proa (bow-shocks),
tal como se observa en los chorros asociados a estre-
llas j�ovenes. Curiosamente, el n�umero de NPs en las
que los chorros est�an asociados con choques de proa es

muy escaso (p.e., Schwarz 1992; Solf 1994; L�opez et
al. 1997a,b; V�azquez et al. 2000; L�opez-Mart��n et al.
2002). Incluso en los chorros de MyCn 18, con veloci-
dades radiales de hasta ' 400 km s�1, la anchura en
velocidades es � 10 km s�1 y no se ha encontrado has-
ta ahora ninguna evidencia de excitaci�on por choque
(Bryce et al. 1997).

Propiedades de emisi�on y condiciones

f��sicas

Los chorros en NPs est�an caracterizados por un espec-
tro de emisi�on de baja excitaci�on siendo las emisiones
de [NII] en 6548 y 6583 �A las m�as intensas y t��picas
de estas estructuras (v�ease p.e., Balick 1993, 1994). De
hecho, el cociente de intensidades de las l��neas de [NII]
a H� presenta valores de ' 1 pudiendo llegar hasta 5
o m�as. La Figura 7 presenta un ejemplo de la enorme
intensidad que pueden tener las l��neas de [NII]. La in-
tensidad (relativa a H�) de las emisiones de [SII] and
[OI] es un factor ' 10 mayor que en el resto de la ne-
bulosa. Emisiones de [OIII], que son t��picas e intensas
en las envolturas de las NPs, no se observan o son muy
d�ebiles, excepto en los casos en los que los chorros est�an
asociados a choques de proa.

La interpretaci�on de este espectro de emisi�on ha pre-
sentado problemas. La presencia de emisiones de baja
excitacion es similar a la que se observa en los cho-
rros asociados a estrellas j�ovenes debida a excitaci�on
por choque (Raga et al. 1996). Sin embargo, en es-
tos �ultimos, las emisiones dominantes son las de [SII]
y [OI], que alcanzan intensidades superiores a la emi-
si�on H�, mientras que las l��neas de [NII] presentan una
intensidad bastante moderada (v�ease p.e., Raga et al.
1996). Las primeras interpretaciones suger��an la exis-
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Figura 5: Espectros de rendija larga en la l��nea de
[NII]�6584 de Hu 2-1 obtenidos en dos �angulos de posi-
ci�on de la rendija (v�ease tambi�en la Fig.2). Las l��neas
verticales representan la velocidad de sistema de la ne-
bulosa [Vsys(shell)] y la velocidad de sistema de los dos
pares de condensaciones bipolares C1{C2 y C3{C4. La
diferencia entre las dos velocidades de sistema se atri-
buye la presencia de una estrella binaria en el centro de
la nebulosa (v�ease texto).

tencia de una sobreabundancia peculiar de Nitr�ogeno
en los chorros de las NPs que pod��a ser hasta un fac-
tor 7 mayor que en el resto de la nebulosa (Balick et
al. 1994). Sin embargo, c�alculos m�as recientes (Ale-
xander & Balick 1997) sugieren que la determinaci�on
de abundancias en los chorros no es correcta y que ta-
les super{sobreabundancias no existen. Un modelo que
parece explicar el espectro observado es el de choques
en un medio fuertemente ionizado (Doppita 1997). El
choque comprime el gas y disminuye el par�ametro de
ionizaci�on en la regi�on ionizada detras del choque fa-
vorececiendo la emisi�on de l��neas de baja excitaci�on.
Estos modelos explican el aumento de las intensidades
relativas de [SII] y [OI] en los chorros y predicen emisio-
nes de [NII] con una intensidad similar a la de H�. No
obstante, el modelo considera abundancias solares que
no son apropiadas para las NPs (Doppita 1997). Queda
por ver si el incluir valores de abundancias t��picos de
NPs en estos modelos puede explicar emisiones de [NII]
con intensidades muy superiores a la de H�.

Las condiciones f��sicas del gas en los chorros no pa-
recen ser muy diferentes de las que se observan en las
envolturas ionizadas. Las densidades electr�onicas son
del orden de � 103 cm�3 (Balick et al. 1993, 1994;
Hajian et al. 1997) aunque en algunos casos se han me-
dido valores superiores (104{105 cm�3) (Miranda & Solf
2992; Miranda et al. 2000). La temperatura electr�onica
tampoco parece ser muy diferente de la que se observa
en la envoltura ionizada (' 10 000K). Es curioso que
los chorros y las envolturas ionizadas presenten espec-
tros tan diferentes si las condiciones f��sicas en ambos
son tan similares (Balick et al. 1993).

Figura 6: (izquierda) Imagen en [NII]�6584 de IC 4846.
A1{A2, B1{B2 y C1{C2 denotan los pares de compo-
nentes con simetr��a de punto. Al menos A1{A2 y B1{
B2 representan chorros colimados. (derecha) Espectro
de la l��nea de [NII]�6584 obtenido en con la rendija
orientada en �angulo de posici�on 54Æ. La l��nea vertical
punteada indica la velocidad de sistema de la nebulo-
sa y la l��nea vertical continua indica la velocidad de
sistema del par A1{A2 (v�ease texto).

Modelos para la generaci�on de los


ujos colimados

Los primeros modelos para explicar la presencia de cho-
rros colimados en NPs consideran una estrella central
binaria que contiene una gigante y una compa~nera com-
pacta (Morris 1987; Soker & Livio 1994; Mastrodemos
& Morris 1998,1999). La compa~nera acrece parte de la
materia eyectada por la gigante a trav�es de un disco
de acrecimiento desde el cual se generan las eyecciones
colimadas. Si el plano del disco de acrecimiento no coin-
cide con el plano orbital, el disco precesa dando lugar
a los cambios de direcci�on de los chorros. Una variante
del modelo de estrella binaria, supone la destrucci�on de
una estrella compa~nera de muy baja masa (o un pla-
neta) formando un disco alrededor de la gigante (Soker
& Livio 1994; Soker 1996). Este disco actuar��a como
agente colimador del viento de la gigante.

La mayor di�cultad de estos modelos es que el
n�umero de estrellas centrales binarias conocido es muy
peque~no (Ciardullo et al. 1999; Soker 1999; Bond
2000). Adem�as la binaria debe cumplir unas condi-
ciones (p.e., separaci�on orbital) para que la transferen-
cia de masa pueda ser efectiva (Mastrodemos & Morris
1999). La detecci�on directa de estrellas centrales bina-
rias pueden presentar problemas debidos a la natura-
leza de la binaria y/o evoluci�on de la misma, y estar
limitada por la resoluci�on instrumental disponible, as��
que se han sugerido m�etodos indirectos para inferir su
posible existencia. Soker (1994) y Soker et al. (1998)
modelaron la in
uencia que las estrellas binarias sepa-
radas y pr�oximas podr��an tener en la morfolog��a de las
NPs. En ambos casos, los modelos predicen estrellas
centrales que no est�an situadas en el centro de la nebu-
losa, como de hecho se observa en varios casos (v�ease
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las referencias citadas). Recientemente se ha propuesto
que la presencia de una estrella central binaria puede
deducirse si la velocidad de sistema de los chorros y la
velocidad de sistema de la nebulosa no coinciden. (Mi-
randa et al. 2001a,b). La diferencia de velocidades de
sistema se deber��a a la velocidad orbital. Estas diferen-
cias se observan en Hu 2-1 y IC 4846 (Figuras 5 y 6).
A partir de los datos observacionales y de un modelo
sencillo (Miranda 2002), en ambas NPs se obtienen se-
paraciones orbitales � 30 UA y periodos � 100 a~nos.
Estos par�ametros orbitales son muy similares a los de
estrellas simbi�oticas asociadas con chorros (v�ease Mi-
randa et al. 2001a) sugiriendo que las estrellas centra-
les de Hu 2-1 y IC 4846 pueden estar relacionadas con
este tipo de estrellas binarias.

Dentro del contexto del modelo de vientos interac-
tivos, tambi�en se hicieron esfuerzos para explicar la
formaci�on de los chorros por medios puramente hidro-
din�amicos. Se supon��a que el contraste de densidad
no s�olo daba lugar a una envoltura no esf�erica, sino que
tambi�en era capaz de provocar alta colimaci�on enfocan-
do el viento hacia la direcci�on polar de la NP (Balick
1987). Aunque las simulaciones mostraban que tal en-
foque exist��a (Frank & Mellema 1994; Mellema & Frank
1995), ninguna de ellas fu�e capaz de reproducir las pro-
piedades observadas en los casos m�as simples (es decir,
chorros en el eje mayor de la NP y fuera de la envoltu-
ra) y, mucho menos, explicar precesi�on o la presencia de
chorros a distancias muy peque~nas de la estrella central
(Miranda & Torrelles 1998).

La generaci�on de chorros aparece de forma natu-
ral dentro de los modelos magnetohidrodin�amicos bajo
ciertos valores de campo magn�etico y velocidad de ro-
taci�on estelar (Rozyczca & Franco 1996; Garc��a-Segura
1997; Blackman et al. 2001a,b). No obstante, para re-
producir los cambios de orientaci�on de los chorros se
suele suponer que el eje de colimaci�on magn�etica y el
eje mayor de la NP est�an desalineados debido a la pre-
sencia de una compa~nera. En algunas NPs y pre-NPs se
han medido campos magn�eticos del orden de miliGauss
a distancias de 1015�16 cm de la estrella central por me-

Figura 7: Espectro de la nebulosa planetaria K3-
35. Las l��neas de emisi�on de baja excitaci�on se ori-
ginan en un chorro. El cociente de intensidades
[NII]6548+6583/H� es ' 5.

dio de polarizacion de los maseres de OH (Zijlstra et al.
1989; Hu et al. 1993; Szymczak et al. 1999; Miranda
et al. 2001c). En el caso concreto de K3-35, el cam-
po magn�etico est�a concentrado en un toroide ecuatorial
(Miranda et al. 2001c) tal como requiere alguno de los
modelos (Rozyczca & Franco 1996). Mientras que es-
tos resultados parecen apoyar los modelos de colimaci�on
magn�etica, otros c�alculos (Soker 2002) sugieren que los
campos magn�eticos no juegan ning�un papel relevante
en la formaci�on global de las NPs. Para determinar
cu�al es la in
uencia real de los campos magn�eticos en
la formaci�on de las NPs y sus chorros se necesitan es-
tudios m�as detallados del campo magn�etico de los que
existen hoy en d��a.

Conclusiones

La presencia de chorros colimados en las NPs es un
hecho establecido y, por otra parte, inesperado que ha
traido consigo grandes cambios en nuestras ideas de qu�e
son las NPs y c�omo se forman. Las propiedades de estos
chorros son peculiares y variadas. Las propiedades co-
munes a todos ellos parecen ser un espectro de baja ex-
citaci�on, dominado por emisiones de [NII] muy intensas,
y cambios de direcci�on con respecto a la estrella cental.
Desde el punto de vista morfol�ogico y cine- m�atico es
m�as dif��cil encontrar propiedades comunes. El n�umero
de chorros que han sido bien estudiados es a�un peque~no
y ser��a muy importante hacer estudios espectrosc�opicos
de muchos m�as. La presencia de chorros en las NPs
ha motivado modelos te�oricos novedosos y numerosas
simulaciones para tratar de explicar su origen. Existen
b�asicamente dos escenarios: el de una estrella central
binaria y el de colimaci�on magn�etica. De momento, no
parece existir ninguna prueba concluyente que pueda
favorecer uno u otro (o los dos).
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En esta tesis se aportan nuevas pistas sobre dos as-
pectos fundamentales para entender la formaci�on de
estructuras: el espectro de 
uctuaciones primordiales
y el mecanismo de crecimiento de estas 
uctuaciones.
Por un lado, comparamos el espectro de 
uctuaciones
trazado por galaxias a grandes escalas (y bajo redshift),
con el espectro trazado por las 
uctuaciones de tempe-
ratura de la radiaci�on c�osmica de fondo (CMB). Por
otro, se estudia la funci�on de correlaci�on a dos y tres
puntos en la distribuci�on de galaxias. En el primer as-
pecto se aborda el r�egimen lineal de crecimiento y por
tanto nos aporta informaci�on sobre las condiciones ini-
ciales (el espectro primordial). En el segundo caso, se
estudia el r�egimen perturbativo no-lineal que depende
directamente del mecanismo de crecimiento.

Las estimaciones experimentales del espectro de

uctuaciones obtenidas de los cat�alogos de galaxias (co-
mo el cat�alogo APM) nos indican que parece haber una
in
exi�on o disminuci�on de amplitud en el espectro a es-
calas grandes, con respecto a lo esperado en modelos
de CDM (Cold Dark Matter). Por otro lado, los da-
tos experimentales provinientes del estudio de las ani-
sotrop��as de la temperatura de la CMB, y m�as en con-
creto de la misi�on Boomerang, nos dan una primera
indicaci�on de que el segundo pico ac�ustico podr��a ser
m�as bajo de lo que se esperaba. Argumentamos que
estos dos efectos pueden ser debidos a la misma raz�on
te�orica: el espectro primordial podr��a no ser invariante
bajo escala, como se asume habitualmente. Mostramos
c�omo cambia la estimaci�on de par�ametros cosmol�ogicos
cuando permitimos espectros primordiales m�as genera-
les. Un rean�alisis conjunto de la misi�on Boomerang y
el cat�alogo APM en un Universo plano, descartan sig-
ni�cativamente el espectro invariante bajo escala.

La evoluci�on de 
uctuaciones por crecimiento gra-
vitatorio genera una funci�on de correlaci�on a tres pun-
tos �3 no nula, aun partiendo de condiciones inicia-
les Gaussianas. Si normalizamos convenientemente �3
con la funci�on de 2 puntos �2 tenemos la amplitud
jer�arquica: Q3 ' �3=�

2
2 que se relaciona directamen-

te con la funci�on de acoplamiento no-lineal de segundo
orden, lo cual nos permite determinar el mecanismo

Figura 1: Arriba: ajuste al espectro de anisotrop��as en
temeperatura en Boomerang. Abajo: Datos de SDDS
(cuadrados) y ZCAT (l��nea continua) comparado con
teor��a de perturbaciones (l��nea a trazos) y simulaciones
(c��rculos).

que provoca el crecimiento de 
uctuaciones. La gra-
vedad produce una forma caracter��stica de Q3, cuyo
valor es m�aximo para tri�angulos elongados y m��nimo
para tri�angulos rect�angulos. Sorprendentemente, has-
ta la fecha, estas predicciones anal��ticas no se hab��an
podido contrastar con las observaciones o ni siquiera
con simulaciones num�ericas de N-cuerpos, debido a las
di�cultades pr�acticas del conteo de tripletes. En esta
tesis desarrollamos un algoritmo que permite calcular,
en un tiempo razonable, los tripletes en simulaciones de
N-cuerpos y en cat�alogos de galaxias que contienen del
orden de 106 galaxias. Otra de la novedades de nuestro
trabajo es el desarrollo de un m�etodo para extraer de
las simulaciones o de los cat�alogos las contribuciones
de los diferentes �ordenes en la teor��a de perturbacio-
nes. Hemos probado la e�cacia de este nuevo m�etodo
en simulaciones de N-cuerpos gravitatorias, reprodu-
ciendo por primera vez las predicciones perturbativas.
Tambi�en estudiamos las distorsiones en espacio de reds-
hift y el r�egimen no lineal en simulaciones. Finalmente,
aplicamos esta nueva herramienta a los cat�alogos de ga-
laxias ZCAT (CfA2 redshift catalogue) y SDSS (Sloan
Digital Sky Survey, EDR). Obtenemos que se reprodu-
cen los valores predichos por la teor��a de perturbaciones
cosmol�ogicas a escalas grandes (d�ebilmente no-lineales).
Esto supone una de las primeras evidencias directas de
que la gravedad es el mecanismo de formaci�on domi-
nante a estas escalas. Por otro lado, parece haber un
sesgo a escalas no lineales (muy peque~nas) que puede
ser debido a la ya conocida posibilidad de sesgo en-
tre materia luminosa y materia oscura, o a alg�un otro
motivo, como, por ejemplo, desviaciones en el espectro
primordial, con respecto al modelo invariante de esca-
la, a estas escalas, tal y como se propone en la primera
parte de esta tesis.
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A pesar de la gran densidad super�cial de gas en los
500 pc centrales de la V��a L�actea (de aqu�� en adelante
\centro gal�actico", CG), la tasa de formaci�on estelar es
10 veces menor que la del disco. Probablemente, esto se
debe a las particulares condiciones del medio intereste-
lar (MI) en el CG. Las nubes del CG son densas, turbu-
lentas, y el gas molecular presenta una rica qu��mica y
altas temperaturas (� 200 K) en grandes regiones don-
de el polvo est�a fr��o. El origen de estas propiedades no
est�a claro aunque podr��a deberse al efecto de choques
causados por el movimiento de las nubes en el potencial
gal�actico.

En esta tesis se presenta un estudio del MI en el
CG a distintas longitudes de onda y escalas espaciales.
Hemos determinado (por vez primera) la cantidad de
gas caliente en las nubes del CG gracias a la observa-
ci�on de l��neas rotacionales-puras de H2 con el Infrared
Space Observatory (ISO). La columna de densidad to-
tal de gas caliente (� 200 K) es del orden de 1022 cm�2

y en promedio es un 30 % de la columna de gas total.
El H2 podr��a calentarse por choques o en regiones de
foto-disociaci�on (en adelante regiones PDR) pero para
explicar la cantidad de gas caliente observada es nece-
sario que haya varios de esos choques o regiones PDR
en la l��nea de mira. Dos de las nubes muestran una
raz�on orto-/para-H2 fuera del equilibrio que se ha in-
terpretado como fruto de un calentamiento transitorio
por efecto de choques de baja velocidad que podr��an
ser causados por la din�amica en el CG.

Tambi�en con datos de ISO (en este caso l��neas de
estructura �na) hemos estudiado el gas ionizado en la
zona del Arco, encontrando una componente extensa no
conocida por estudios previos a longitudes de onda de
radio. La modelizaci�on con CLOUDY y con un sencillo
modelo geom�etrico (v�ease la �gura 1), muestra que el
gas se ioniza por el efecto conjunto de los c�umulos del
Quintuplete y del Arco. Eso s��, para explicar el alcance
de la radiaci�on es necesario que el medio sea muy poco
homog�eneo. El H2 caliente en la nubes de este �area debe
de provenir de regiones PDR causadas por los c�umulos.

Para estudiar el posible efecto de los rayos X en la
qu��mica, hemos realizado un estudio comparativo de la
emisi�on de SiO y de la l��nea del hierro neutro o poco
ionizado a 6.4 keV. Ambas emisiones est�an correlaciona-
das y deben tener, directa o indirectamente, un origen
com�un.

Por �ultimo, hemos estudiado el gas caliente a pe-

Figura 1: En contornos gruesos se muestra la raz�on
de [N iii] 57�m a [N ii] 122�m. Tambi�en se muestran
(l��neas discontinuas) los contornos de igual par�ametro
de ionizaci�on teniendo en cuenta el efecto de los c�umulos
del Quintuplete y del Arco (indicados por estrellas).
N�otese que las l��neas discontinuas reproducen adecua-
damente los contornos de la raz�on [N iii]/[N ii] as�� como
la morfolog��a del polvo caliente (en grises se muestra la
imagen a 20 �m del Midcourse Space Experiment).

que~na escala observando varias l��neas de NH3 en la en-
voltura de SgrB2 con el VLA. La estructura del gas ca-
liente es muy poco homog�enea, estando dominada por
arcos y anillos en expansi�on que probablemente son cau-
sados por los vientos de estrellas masivas evolucinadas.
En este contexto se puede explicar la turbulencia y la
no-homogeneidad del medio, as�� como el calentamiento
(choques causados por la expansi�on y radiaci�on proce-
dente de las estrellas) y la qu��mica \de choques".

En resumen, los datos ISO muestran que el efecto
de la radiacci�on UV en el calentamiento de las nubes
es m�as importante de lo que se pensaba y no se pue-
de descartar con el simple argumento de que el polvo
esta m�as fr��o que el gas. No obstante, la presencia de
choques tampoco se puede descartar y sigue siendo la
manera m�as sencilla de explicar las altas abundancias
de ciertas mol�eculas.

Es posible que el efecto de choques causados por
la din�amica gal�actica sea el mecanismo de excitaci�on
dominante para las nubes que se encuentran en los ex-
tremos del disco nuclear. Sin embargo, las propieda-
des del MI (temperaturas, inhomogeneidad, turbulen-
cia, qu��mica,...) son similares a lo largo de todo el CG,
y en particular similares a las de la envoltura de Sgr B2.
Por ello, se podr��an explicar en el mismo contexto de
un medio fuertemente in
uenciado por la presencia de
estrellas masivas evolucionadas. Esto implicar��a que en
el CG ha debido producirse un brote de formaci�on es-
telar hace 106-107 a~nos (de lo cual hay otras evidencias
independientes). En conclusi�on, las particulares pro-
piedades del MI en el CG pueden ser la consecuencia
del pasado reciente de formaci�on estelar masiva en esta
regi�on de la Galaxia.
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Vicent Mart��nez y Enn Saar son los autores de este libro de-
dicado a un tema de plena actualidad como es la formaci�on y
evoluci�on de galaxias y sus agrupamientos centr�andose en el
estudio de la distribuci�on de materia y radiaci�on. La carac-
terizaci�on estad��stica de esta distribuci�on a �n de restringir
los modelos de formaci�on de estructura en el universo es un
tema cl�asico en cosmolog��a {los primeros trabajos de Pee-
bles y colaboradores se remontan a los a~nos 70{. Con todo,
contin�ua siendo un campo muy activo en el que se han pro-
ducido notables avances en los �ultimos a~nos, no s�olo en lo
que se re�ere a los datos emp��ricos acumulados -inicialmente
restringidos a la distribuci�on angular de galaxias brillantes y
ahora incluyendo su distribuci�on a 3-D hasta grandes mag-
nitudes as�� como la anisotrop��a de la radiaci�on de fondo-
sino a las t�ecnicas matem�aticas utilizadas para evidenciar
sus propiedades y a los modelos f��sico-matem�aticos desarro-
llados para dar cuenta de las mismas. Por otro lado, como
acostumbra a suceder en estos casos, dichos avances se han
producido a lo largo de varias l��neas en paralelo y de forma
hasta cierto punto desordenada e inconexa. Se echaba pues
en falta un manual que, no s�olo recogiera y explicara ese
extenso corpus, en apariencia ca�otico, de datos, t�ecnicas y
modelos, sino que relacionara entre s��, al menos hasta don-
de fuera posible, sus distintas piezas. Esto es lo que busca
y a mi entender consigue plenamente este libro. En �el se
recoge de forma amena y muy bien estructurada las diver-
sas t�ecnicas estad��sticas utilizadas en este tipo de estudios
-y aplicables a otros muchos-, las m�ultiples conexiones que
existen entre ellas, as�� como la base emp��rica sobre la que
se aplican, es decir, los distintos cat�alogos de objetos ex-
tragal�acticos disponibles y sus caracter��sticas diferenciales.
Los autores han hecho adem�as un notable esfuerzo en tra-
tar con mayor detalle si cabe las �ultimas novedades tanto
te�oricas como observacionales. Todo ello hace de este libro
una herramienta muy �util para todos los que trabajamos en
cosmolog��a.
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Los autores han concebido este libro como un libro de texto
universitario para un primer curso de astronomia, dirigido
a estudiantes de f��sica, matem�aticas e ingenier��as. En �el se
re
eja la larga experiencia docente en astronom��a de posi-
ci�on y mec�anica celeste adquirida en las Universidades de
Zaragoza y Santiago de Compostela.

Trata de forma cl�asica los aspectos b�asicos de la astro-
nom��a esf�erica: la descripci�on de los sistemas de coordena-
das, las perturbaciones a las mismas y el tratamiento del
tiempo en astronom��a; estudia con detalle el movimiento
de los planetas y su movimiento aparente geoc�entrico, de-
sarrollando tambi�en el formulismo matem�atico b�asico para
el estudio de los eclipses. Es de destacar el �ultimo cap��tulo,
dedicado a la determinaci�on de los elementos orbitales de
sistemas estelares y, m�as concretamente, estrellas dobles vi-
suales, binarias espectrosc�opicas y binarias eclipsantes o fo-
tom�etricas. Aqu�� se re
eja la larga experiencia investigadora
de los autores en este campo.

Resulta interesante el ejercicio de tratar de ubicar los
temas desarrollados y el nivel de los mismos en el contexto
de los actuales planes de estudio, planes que, como sabe-
mos, han supuesto un cambio profundo en la ense~nanza de
la astronom��a en la universidad a la vez que una reducci�on
substancial de las horas de clase. En la actualidad, algunas
facultades imparten una asignatura b�asica en astronom��ia
y astrof��sica durante el primer ciclo de la carrera. Deben
ofrecerse nociones b�asicas sobre la apasionante variedad de
temas que comprende nuestra ciencia: desde el estudio de los
movimentos de los astros a la descripci�on de los procesos de
radiaci�on, pasando por el estudio de la estructura y la evolu-
ci�on estelar, la astronom��a gal�actica y la extragal�actica, por
citar algunos de ellos. Como consecuencia, muchos de los
temas no pueden ser tratados con la profundidad deseada, y
es en este marco donde libros como el que aqu�� se presenta
suponen un complemento de mucho valor para el estudian-
te. En particular, la claridad en la exposici�on de las ideas
permitir�a al alumno autoformase en temas b�asicos de astro-
nom��a de posici�on y mec�anica celeste. En esta misma l��nea,
los autores proponen una lista de problemas al �nal de cada
cap��tulo. Solo sugerir que en futuras ediciones se complete
la publicaci�on de las soluciones a todos los problemas de
naturaleza num�erica.

Francesca Figueras Si~nol cesca@am.ub.es
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