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Formacién y procesamiento de imagenes
en la interferometria radioastrondémica

Luis F Rodriguez

RESUMEN.

£} obtener iméAgenes de objetos astronémicos en la region
visible del espectro es un proceso relativamente directo. En
contraste, la formacién de imagenes de la emisién de radio
proveniente de fuentes césmicas se obtiene mediante lay téc-
nicas indirectas de la interferometrfa radioastronémica. Has-
ta recientemente, esta técnica daba un contraste muy limita-
do: del orden de decenas entre los componentes mas intensos
y los mds débiles del mapa. Con el desarrollo de los métodos
de lirnpieza y autocalibracién de mapas se han alcanzado con-
trastes hasta de 10°, lo cual ha permitido estudiar estructuras
muy débiles en los mapas. En este articulo describimos estas
técnicas de formacién y procesamiento de imégenes.

El Dr Luis F Rodriguez (Instituto de Astronomia, UNAM] ob-
tuvo la licenciatura en fisica en la Facultad de Ciencias de la
UNAM vy el doctorado en astronomia en la Universidad de
Harvard. Se dedica al estudio de problemas relacionados con
la formacién y etapas finales de las estrellas, utilizando para
esto las técnicas de la radioastronomia. :

1. INTRODUCCION

L a ocupacién mds importante del astrénomo
observacional es la determinacién precisa de
la intensidad de la radiacién electromagnética pro-
veniente de los cuerpos celestes que estudia. En
general, esta intensidad depende de la frecuen-
cia, de la posicitin, de la polarizacién y del tiem-
po. Por esto, un estudio detallado de una fuente
cédsmica puede requerir diversos instrumentos y
mucho tiempo. Afortunadamente, es coman que,
para un tipo de objeto dado, sélo una de estas de-
pendencias sea relevante.

Por ejemplo, la mayoria de las estrellas tienen
polarizacién insignificante y no muestran varia-
bilidad en el tiempo a lo largo de periodos de de-
cenas o cientos de afios. M4as ain, sus dimensio-
nes angulares son tan pequefias que los detalles
de una superficie estelar son indistinguibles pa-
ra un telescopio normal. El astrénomo general-
mente detecta toda la luz de una estrella como si

proveniera de un inico punto y lees imposible——-

obtener informacién de la intensidad de la radia-
cién como funcién de la posicién en la superficie
estelar. Debido a astas circunstancias, el asiréno-
mo estelar concentra su atencién en la variacion
de la intensidad de las estrellas como funcién de
la frecuencia y, mediante la fotometria y la espec-
trometria, logra determinar los pardmetros bési-
cos de las atmdsferas estelares, como son su tem-
peratura, densidad y composicién quimica.

En contraste, en este articulo nos ocuparemos
del problema de la determinacién de la intensi-
dad de la radiacién como funcién de la posicion,
ignorando dependencias en la frecuencia, polari-
zacioén y tiempo. Concretamente, nos enfocare-
mos en las técnicas de formacion de imégenes que
se utilizan en la radicastronomia, tanto por su im-



Lortancia en avanzz- esta rama de la ciencia como

por la aplicacién que han encontrado fuera de la
astronornia {para un ejemplo de estas aplicacio-
nes véase Rodriguez, 1981).

En la astronomia que se realiza en la regién vi-
sible del espectro electromagnético el problema
de la formacién de imdgenes est4 basicamente re-
suelto desde hace muchos afios. Basta adaptar una
cdmara fotografica (o méds modernamente, un de-
tector bidimensional) a un telescopio y obtendre-
mos imdgenes de los objetos celestes que tengan
tarnafio angular e intensidad suficientes. Como
veremos en la siguiente seccién, en la regién de
radio del espectro electromagnético, este proble-
ma no tiene una solucién tan directa como en el
visible y su solucién, en continua mejoria, es es-
tudiada vigorosamente por muchos investigado-
res (Bracewell, 1979; Thompson y D'Addario,
1982; Pearson y Readhead, 1984).

IT. LAS LIMITACIONES PARA LA FORMACI’ON
DE IMAGENES EN LA RADIOASTRONOMIA

nte lo dicho anteriormente, la primera solu-
A cién que se le podria ocurrir a uno es la de
escalar lo que se hace en el visible a la regién de
radio. Esto es prdcticamente imposible. Para em-
pezar, la longitud de onda de un fotén de radio
es millones de veces mayor que la de un fotén
visible. Habia pues que construir telescopios,
componentes, placas fotograficas o detectores bi-
dimensionales millones de veces mayores que los
que se usan en el visible. Mds aiin, los fotones
de radio tienen energias millones de veces meno-
res que las de los fotones visibles [puesto que
E=hc/ A, donde Eesla energia del fotén, h la cons-
tante de Plank, ¢ la velocidad de ]la luz y A la lon-
gitud de onda del fotén), y no lograrian impresio-
nar una placa fotografica o desprender electrones
en un fotocdtodo. '

,C6mo se realizan entonces los "'radiomapas’’
o "radiofotos” que son analizados por los radicas-
tronomos? Para entender esto es necesario re-
troceder a los afios cincuentas, cuando todas las
observaciones se realizaban utilizando un solo ra-
diotelescopio (la técnica que resolvié el problema
de formacién de imdgenes, la interferometria
radioastronémica, requiere de dos o mas teles-
copios).

De manera simplificada, uno puede considerar
que un radiotelescopio acepta tnicamente la ra-
diacién proveniente de una regién circular en el
cielo con didmetro angular dado por el limite de
difraccién:
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donde 8 es el didmetro angular en radianes de la
regién que el radiotelescopio '‘ve'' (el haz), y D
es el didmetro del plato metélico. En estas condi-
ciones es muy dificil obtener informacién sobre
los detalles de lo que hay dentro del haz. A ‘pri-
mera aproximacion, dos fuentes dentro del haz
con una cierta emisién son practicamente indis-
tinguibles de una sola fuente con el doble de emi-
sién. A esta incapacidad de distinguir los detalles
de una region se le llama "“falta de resolucién an-
gular" y fue el principal obstéculo en el desarro-
llo de la radicastronomia en sus primeros afios.
Es fécil ver por qué es asi. Un telescopio 6ptico
con espejo de 5 metros de didmetro observando
radiacién con longitud de onda de 5 000 A tiene
una resolucién angular teérica de 107 radianes.
La turbulencia atmosférica degrada esta resolu-
cidn angular a valores de aproximadamente 10
radianes. Atn asi, esta resolucién angular es muy
superior a la de cualquier radiotelescopio indivi-
dual; un radiotelescopio de 100 m de didmetro
observando a la logntiud de 10 cm tiene una re-
solucién angular de 1072 radianes, francamente
deficiente. Para propésitosde comparacién, pode-
mos hacer notar que la Luna tiene un didmetro
angular de aproximadamente 102 radianes, con
lo que vemos que un radiotelescopio sencillo ape-
nas puede resolver estructuras del orden de u..a
décima del didmetro angular de la Luna.

La solucién a esta falta de resolucién angular
se buscé en el desarrollo de los interferémetros.
En un interferémetro dos o més radiotelescopios
separados por distancias que van de kilémetros
a miles de kilémetros observan la misma fuente.
Las sefiales son combinadas, ya sea en tiempo real
0 bien grabadas en cinta magnética para su pos-
terior procesamiento. Como veremos luego, la re-
solucién angular de un interferémetro es

[} = __L,
b=-3 (2]

donde B es la separacién entre las antenas. Con
radiotelescopios colocados en distintos continen-
tes es posible obtener resoluciones angulares del
orden de 10° radianes, miles de veces mejores
que las obtenibles en el visible.

En este articulo nos ocuparemos del problema
de la formacién de imagenes a partir de datos in-
terferométricos. El enfoque que le hemos dado
es muy simplificado y sélo busca ilustrar los pun-
tos mds relevantes del proceso. Los métodos des-
critos son los empleados en la interferometria co-
nectada, en la que las antenas estdn separadas por
kilémetros o decenas de kilémetros y en las que
el mezclado de las sefiales se hace en tiempo real.
Los fundamentos de la formacién de imagenes
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Figura 1. Diagrama simplificade del funcionamiento de un interferémetro de dos ele-

mentos. El frente de ondas proveniente de la direccién 55, es recibido por la antena

1y, con un retraso dado por T, por la antena 2. Los voltajes producidos s amplifi-

can. El voltaje de la antena 1 s retrasado instrumentalmente en un tiernpo 7. El co-

rrelacionador multiplica y promedia las sefiales, obteniéndose como resultado la
visibilidad. -

con base en datos interferométricos {procedi-
miento también conocido como mapeo sintético)
fueron desarrollados por Ryle {1952). En nuestra
descripcién esquematica hemos despreciado la
presencia del ruido que acompafia a cualquier
medicién y hemos supuesto que las sefiales, el
procesamiento y los mapas son analégicos, aun
cuando en realidad son digitales. La formulacién
dada es vélida para una fuente de radiacion del
continuo.

111. FORMACION DE IMAGENES A PARTIR DE
DATOS INTERFEROMETRICOS

Sea | (EZ, v} la intensidad en la direccién del vec-
tor unitario s., a la frecuencia v, de la fuente ce-
leste a estudiar. La intensidad se mide en
ergs/(cm?Hzs sr). La potencia recibida por una an-
tena con area efectiva A (So, v} en el ancho de
banda dv y proveniente del angulo sélido dS2 es:

P =1(5, v) A (S5 v]dvdQ. (3)



Fsta poteacia electromagnética induce voltajes en
las antenas [supuestas idénticas) que estdn dados

por

Vi 1t = Vo cos [2v];
V3 {t) = Vo cos [2rv {t-14)]; (4)

donde V, es la amplitud del voltaje, y 14 es el re-
traso geométrico (el tiempo adicional que le toma
a un frente de ondas legar a la antena 2. De la
figura @ vemos que este retraso estd dado por

Ty = B - sike, (5)

donde B es la linea de base (el vector que va de
la antena 2 a la 1), y ¢ es la velocidad de la luz.
Mediante procedimientos electrénicos se crea una
sefial desfasada n/2 respecto a la senal real, obte-
niendo los voltajes complejos:

Viit) = Voexp [i 2rv t];
Va {t} = Vo exp [i 2nv (t-1,)] . {6)

Es también necesario introducir intencionalmente
un retraso instrumental, 1;, a la sefial que recibe

la antena 1 y entonces los voliajes complejos que-
dan de la siguiente forma:

Vi (1] = Vo exp [i 2rv (145
Va (8] = Vo exp [i 2nv (t-74)]. {7)

En un correlacionador digital se multiplica V, por
el conjugado de V3 v se promedia en el tiempo,
obteniendo

V" (1, 1) = Vo' exp [i 2nv(te-Ti)]. (8)
Ahora bien, la potencia recibida, P, es igual a Vo?,
por lo que al sustituir la ecuacién 3 en la 8 nos
gueda

V't i) = 1 (50 V] A (50 V) X
exp [{ 2nv(te-til} dv dQ. (9)
De sustituir la ecuacién 5 en la 9 obtenemos
VB, sa, 1) = I (S0, V] 4 (S0, V] X -
expli 27v (B - solc-ti)] dv dQ . (10)
Esta ecuacién es vilida para un diferencial de an-

gulo sélido en la direccion 5. Para una direccién
cualquiera 5° =5, + d5°, tendremos:

LF Rodriguez

VB, 5, dsT, ) = 1[5, v) A (5T, v) %
exp (i 2nv(B - 5o+ B - d5”c-u)] dv 2. (1]

Al punto en la fuente en la direccién s, le llama-
remos el punto de referencia de fase del mapa. Es
conveniente compensar instrumentalmente el re-
traso geométrico del punto de referencia hacien-
do que el retraso instrumental sea:

T Ez/(‘ + 1 {12}

Al sustituir esta Gltima ecuacién en la 11 obtene-
mos

VB, 5o, d5, ) =I5, V| A5, v)x
exp [i 2nv(E - d§"[e-ti)] dv Q. (13)

Para obtener la contribucién de toda la fuente en

todo el ancho de banda, integramos en dngulo sé-
lido y frecuencia:

VB, 5ot = [ TS VAT, v)x

o

exp[i2nv(B - d§ /e-ti)] dvdQ, (14)

——

donde £ es un dngulo sélido lo suficientemente
grande para incluir toda la fuente. Si sacamos la
iransformada de Fourier de V' con respecto a i
obtenemos

V (B, 5 =g§21(§“’, v A (5, v x
exp [iva(E - d§")/c] dQ, (15)

donde la integral sobre la frecuencia ha desapa-
recido. En la préctica, los receptores sélo respon-
de a un ancho de banda Av muy pequefio com-
parado con la frecuencia central v,. Sobre el an-
cho Av, las variables V, I y A pueden suponerse
constantes en la frccuencxa y la ecuacién 15 se

o~
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simplifica a
VB, 5 = 5 I(S1A (s )><
exp[xznv(zf ds’ )/c] dQ. (16)

V (B, so) es la visibilidad compleja de la fuente

. con intensidad dada por [ ( s ). Es conveniente pa-

sar la ecuacién 16 a un sistema de coordenadas
mds prdctico. El diferencial de vector ds” nos da
la posicién de un punto en la fuente respecto al
punto dado por s, (véase la fagura 2). Como $o
es unitario, las componentes de d5~ est4n en ra-

dianes y las podemos denominar de la siguiente

manera.
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Figura 2. Un puato cualquiera en la fuente queda definido res-

pecto al punto de referencia de fase mediante el vector

d§" = (x, y}. Las variables (u, v} son las proyecciones del vettor
de Ja linea de base, H, en el plano (x, y].

ds” =[x, y). (17)
El término voB - d5 /c queda entonces como

VoB:  VoBy
Vol - (x, ylle = [ =) (%, p) (18)
Como la longitud de onda de la radiacion es A, =
clvo tenemos que

B: By \.- - R ,
<TZ— "E,“) (x, y) = (u, v) - (x, )’)' (19)

Las variables (u, v} son pues las proyecciones de
la linea de base sobre las coordenadas (x, y}, res-
pectivamente, dadas en longitudes de onda (o sea
que son adimensionales). La ecuacién 16 queda

entonces como
Vi vy =7 (7,1 xoy) 4 [x, y)x
exp [i 21 (ux+vy}] dx dy. | (20)

Esta es laecuacién bésica de la radiointerferome-
tria. Podemos también visualizar el problema de
la siguiente manera: En el cielo tenemos el plano
(x, ) donde hay una fuente con una intensidad
I{x, y). Cada vez que un interferometro hace una
observacién, produce un punto de visibilidad en

167

el plano {1, v). Conforme la fuente se mueve en
el cielo la proyeccién de B en el plano (x, y} va
cambiando y vamos obteniendo las visibilidades
en diferentes puntos (u, vj. Més aitin, los interfe-
rémetros modernos estdn constituidos por mu-
chas antenas, distribuidas de modo que simulta-
nearnente producimnos un gran nimero de visibi-
lidades en el plano {1, v) como puede verse en la
figura 3. A este proceso se le lama el "llenado”
del plano (u, v). Idealmente, si pudiéramos me-
dir la visibilidad de la fuente en todo el plano (i,
v) podriamos recuperar exactamente la intensi-
dad, I (x, ), de la fuente mediante la transforma-
da de Fourier del plano (4, v), puesto que

Aey) Tixoy) = 00,V fu, v)x
exp [~ 2nfux+vy)]” dudv. (21}

A (x, y} se conoce a priort y podemos entonces re-
cuperar I {x, y). Con un plano (, v) bien "llena-
do’’ la transformada de Fourier produce ya ma-
pas de calidad aceptable (véase la figura 4). A-es-
tos mapas que no se les ha hecho ninguna mani-
pulacién adicional se les llama mapas "'sucios”’
(en inglés se les llama dirty maps).

1V, "LIMPIANDO"” UN MAPA
L 05 mapas sucios muestran estructuras de baja

intensidad, los l6bulos, que son debidos al im-
perfecto llenado del plano {u, v]. En un buen ma-

Figura 3. Cobertura del plano {u, v} para una observacién ins-

tantinea usando el Very Large Array (Thompson et al, 1980).

El VLA cuenta con 27 elementos, por lo que una observacién
dada produce 27x26/2 = 351 puntos de visibilidad.
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Figura 4. Mapa sucio, hecho con el VLA de
la intensidad de la emision libre-libre (bren
de 10° puntos de visibilidad para es

.

y 90 por ciento del méaximo. Los datos son de Rodriguez, Van Gorkom y Garay {1984).

pa sucio, los 16bulos son de 10 a 100 veces més
débiles que las estructuras reales y esto puede ser
suficiente si s6lo nos interesan las partes mds in-
tensas de la regidn estudiada. Sin embargo, si nos
interesa estudiar la emisién débil del campo ten-
dremos que procesar el mapa, limpidndolo.

Para entender esta técnica de procesamiento,
desarrollada por Hogbom (1974}, necesitamos pri-
mero considerar cual serfa la V (i, v} de una fuente
muy pequedia colocada en el punto de referencia
{x. y) = {0, O). De la ecuacién 20 esperarfamos
que: '

Vie vy =1(0,004(0,09, (22

a(1950)

una regién de gas ionizado en nuestra galaxia. El mapa delinea
1sstrahlung) radiada por dicha regién. Se obtuvieron alrededor
te mapa. Los contornos del mapa son ~-0.5, 0.5, 1, 2, 5, 10, 30, 50, 70

o e o

- — &

donde £ es el dngulo sélido de la fuente, consi-
derado mucho menor que la resolucién angular
del interferémetro. La visibilidad de una fuente
muy pequeiia es pues una constante para cual-
quier punto (u, v). Sin embargo, en la realidad no
tenemos informacién para algunas regiones del
plano {4, v} y nos vemos forzados a tomar ahi
V' (u, v] = 0. La visibilidad medida es pues una su-
perficie plana con valor dado por la ecuacién 22
para la mayor parte del plano (u, v}, pero abrup-
tamente se vuelve cero en ciertas regiones. Al
sacar la transformada de Fourier a esta visibili-
dad con cambios abruptos obtenemos una I (x, y)
en la cual esté la fuente central, pero que ademads
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Figura 5. Haz sucio para las observaciones de ta regién mostrada en la figura anterior. Este mapa es

la respuesta tedrica gue esperaria
10, 30, 50, 70 y 90 por ciento del mé

dos por ciento y que para estudios de las partes mis intensas de una fuente, ¢

mos para una fuente puntual. Los contornos son ~ 0.5, 0.5, 1, 2,5,
ximo. Notese que la mayorfa de los 16bulos estdn por debajo del

sta respuesta puede ser

suficiente.

tiene maximos y minimos {los 16bulos} distribui-
dos en todo el mapa. A la I (x, y} obtenida de este
modo se le llama el haz sucio del interferémetro
(véase la figura 5) y es equivalente al mapa que
obtendriamos de una fuente muy pequeiia colo-
cada en el punto de referencia.

Es posible entender intuitivamente por qué apa-
recen 16bulos en los mapas. La transformada de
Fourier de una funcién con discontinuidades tiene
que tener muchas componentes de alta frecuencia
para poder describir las discontinuidades. Estas
componentes son, €n nuestro €aso, los 16bulos.

,Cémo podemos deshacernos del efecto de los
I6bulos? La técnica mds utilizada es la de la lim-
pieza del mapa. Para esto pensamos en la fuente
como constituida de un gran nimero de compo-

nentes muy pequefias. Cada una de estas com-
ponentes producird-en el mapa sucio una con-
tribucién de geometria igual a la del haz sucio.
Tomamos entonces el punto més intenso del
mapa y ahi restamos un haz sucio. Hecho esto nos
vamos al nuevo punto mds intenso y repetimos
la operacién cientos, a veces miles de veces, hasta
que no quede mds que ruido en el mapa. Pode-
mos pensar en este proceso como en una gallina
que picotea un cerrito de alimento en polvo hasta
acabdrselo. En el proceso hemos descompuesto
el mapa en un gran numero de pequenas compo-
nentes sucias, cuyas caracteristicas tenemos guar-
dadas en la computadora. Por otra parte, pode-
mos obtener un haz limpio (sin l6bulos) ajustan-
do una funcién gaussiana al Iébulo principal del
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Figura 6. Representacién simplificada del proceso de limpie-
za. Componentes con la forma del haz sucio son sustraidas
del mapa sucio. El mapa limpio es construido con estas com-
ponentes, modeladas ahora con la forma del haz limpio. El
mapa sucio {segundo cuadro de la parte izquierda) es trans-
formado en el mapa limpio [cuadro inferior del lado derecho).

haz sucio. Entonces repetimos el proceso anterior,
pero a la inversa, y sumamos una a una las com-
ponentes gue restamos pero usando para ellas la
forma del haz limpio. Extendiendo nuestra ana-
logia avicola, podemos pensar en esta tiltima parte
del proceso como si la gallina regurgitara uno a
une los bocados que tomé y los volviera a colo-
car en su raismo lugar, sélo que con una nueva
geometria jvéase la figura 6).

LF Rodriguez

El mapa "limpio” (clean map) se halla pues li-
bre del efecto enmascarador de los 16bulos Y ge-
neralmente podemos apreciar estructuras que no
eran claras en el mapa sucio (véase la figura 7y
compdrese con la 4},

V. AUTOCALIBRACION:
CORRIGIENDO LA CORRUPCION DE FASE

L a limpieza del mapa es suficiente si los datos
no tuviera mas problemas que el de no cu-
brir por corpleto el plano («, v). Sin embargo, un
problema muy comun es el de la corrupcién de
la fase medida en una o varias de las antenas del
interferémetro. Esta corrupcién ocurre esporddi-
camente y su magnitud es variable e impredeci-
ble. Consideremos el caso de que un cambio en
las caracteristicas de la atmésfera recorrida por
la radiacién, o un problema interno en la electr-
nica, introduce un corrimiento de fase en el vol-
taje medido por la antena 2 de modo gue la visi-
bilidad medida ya no estd dada por la ecuacion
20 sino por '

Via {u, v) = (7 17 I'ix y) A (x, y)
exp (i 27t[(ux+vy)+¢;2‘]} dx dy, (23)

donde ¢, es el desfasamiento de la antena 2. Esta
visibilidad corrupta tiene un efecto equivalente
a que la fuente se hubiera desplazado en el cielo.
Esta equivalencia la podernos ver para el caso de
una fuente puntual en el punto de referencia (x,
Y} = (0, 0); si hay corrupcién de fase, la visibili-
dad serd equivalente a la de cualquier fuente pun-
tual que cumpliera 27 {ux+vy) =, El efecto de
la corrupcién de fase es pues embarrar la sefal
en el mapa, mandandola a regiones gue no le co-
rresponde. Un interferometro como el Very Lar-

ge Array (Thompson et al, 1980) obtiene del or-

dén de 10° visibilidades en 8 horas de cbserva-
cién de una fuente. En condiciones normales se
estima que la corrupcién es muy pequena (¢
<<2n]y que s6lo una fraccién muy pequeiia de
las visibilidades estaria corrompida significativa-
mente. De nuevo, si sélo estamos interesados en
las partes mds intensas de la region, podemos ig-
norar este efecto relativamente menor. Ahora
bien, si queremos obtener informacién sobre emi-
si6n débil tenemos que emplear alguna técnica
que elimine o al menos minimice la corrupcion
de fase, '

Con base en los resultados pioneros de Jenni-
son {1953}, recientemente Schwab (1980} y Corn-
well y Wilkinson (1981} han desarrollado para
este propdsito la técnica de autocalibracién, Cu-
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Figura 7. Mapa limpio de la misma regién mostrada en la figura 4. Los contornos son tainbién
los mismos.

riosamente, el método es aplicable sélo a interfe-
rémetros con 3 o més antenas. De la ecuacién 23
se puede ver que la visibilidad observada esta re-
lacionada con la visibilidad verdadera por

Vl,z,gbg {ll, v) = CXP (1 27((}52) Vx,z'w_-r (u, \)). (24}

En general, la visibilidad observada por dos an-
tenas i, j cualesquiera estard dada por

Vijiobs {16, V) = gigl Vijiver (U, v}, (25)

donde gi = exp (i 2rney),
g = exp (~i2n¢)), (26)

son los factores de desfasamiento de las antenas
(rigurosamente hablando son la parte imaginaria
de la ganancia compleja de cada antena, pero aqui
usamos una nomenclatura mds sencilla). La auto-
calibracién se realiza de la siguiente manera: Al

sacar la transformada de Fourier de la visibilidad
observada (atin sin corregir) se obtiene un mapa
sucio 'y al tomar 1as partes de Ja fuente que estdn ™
claramente por arriba del ruido, se construye un
modelo de ella. A este modelo se le saca la trans-
formada inversa de Fourier y se obtiene un mo-
delo para la visibilidad de la fuente, Vi mod (u, v).
Como este modelo se obtuvo con la emisicn do-
minante del mapa, esperamos que las visibili-
dades observadas que tienen poca corrupcion
tengan un valor muy cercano al del modelo. Sin
embargo, las visibilidades corruptas, que apare-
cen en el mapa como ruido, no son tomadas en
cuenta en el modelo. Por lo tanto, esperamos que
sus valores difieran del modelo.
Definimos ahora

S= I z i Vi moa (U, V) - hih; vi-f-Ot’ﬁ(ulV)’zl
parte  todas '
del las lineas (27}
tiempo de base
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Figura 8. Mapa autocalibrado y limpio de la misma regién mostrada en las figuras 4 y 7. Né-
tese el mejoramiento progresivo del mapa.

donde h; y hf son factores de correccidn, que en-

tran en la ecuacién como pardmetros libres. Al
minimizar 5 para cada observacién individual
hecha tendremos h{t) para todas las antenas du-
rante todo el periodo en que se observé la fuente.
Para aplicar el método de autocalibracién debe
haber una fuente relativamente intensa en el haz,
porgque es necesario que cada visibilidad indivi-
dual tenga suficiente cociente de sefial a ruido
como para gue tenga sentido tratar de minimizar
S. La visibilidad corregida estd dada por

Vi.j,cor = hihf Vi,j,obs- (28)

Con la visibilidad corregida se vuelve a hacer un
mapa sucio. Si se estd satisfecho procede uno a
limpiarlo, terminando el procesamiento (véase la
figura 8). 5 no es asi, con el nuevo mapa sucio
se puede hacer un nuevo modelo e iterar el pro-
cedimiento.

La primera impresion que se tiene ante la téc-
nica de autocalibracién es de desconfianza. ;No

estamos forzando a las visibilidades observadas
a parecerse al modelo, eliminando asi la estructura
de emisién débil en el mapa? No es asi, y un ejem-
plo puede aclarar esto. Supongamos una fuente

constituida por una componente muy intensa, y_

a su lado una componente débil (de hecho, éste
es el caso de la fuenie mostrada en las figuras 4,
7 y 8). Si un punto de visibilidad dado estd co-

rrompido por problemas de fase, la“torrupcién

afecta igualmente al componente intenso que al
débil, de modo que al aplicar la correccién al com-
ponente intenso, corregimos también al componente
débil. La autocalibracién tiene pues dos conse-
cuencias: 1) devuelve emisién de la componente
dominante, que se halla embarrada en el mapa,
a donde corresponde, permitiendo ver componen-
tes débiles, y 2) mejora la definicién de todas las
componentes del mapa.

Finalmente, quisiéramos comentar que estas
técnicas de formacién y procesamiento de ima-
genes se han podido implementar gracias a los no-
tables avances que han tenido las computadoras.
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La obtencién de un mapa como el de la figura 8
requiere del orden de 10° operaciones de punto
flotante y de un espacio de disco de unos 10

Mbytes.

VI. CONCLUSION

H emos descrito las técnicas bésicas de forma-
cién y procesamiento de imagenes en la
interferometria radioastrondémica. Estas técni-
cas somn:

1) la obtencién de la intensidad de la fuente
como funcién de posicién en el cielo a partir de
la transformada de Fourier de la visibilidad, 2} la
limpieza de los mapas sucios, y 3} la autocalibra-
cién para minimizar problemas de corrupcién de
fase. Estas dos dltimas técnicas han permitido lo-
grar, en ciertos casos, mapas en los que hay un
contraste de 10" entre las componentes mas in-
tensas y las mds débiles. Esto es muy notable,
puesto que hasta hace algunos aiios sélo era po-
sible obtener contrastes de algunas decenas en la
interferometria radiocastronémica.

Con la mejoria notable en el contraste, ha sido
posible obtener resultados astronémicos de mu-
cho interés. Por ejemplo, en el caso de la regién
de gas ionizado mostrada en las figuras 4, 7y 8
se ha encontrado una segunda fuente que no era
evidente en mapas anteriores. Este resultado co-
rrobora el concepto de que las estrellas se forman
preferentemente en grupos, puesto que cada una
de las dos fuentes de la figura 8 estd siendo ioni-
zada por una estrella. En otras regiones de gas
ionizado {Ho y Reid, 1984} ha sido posible estu-
diar estructuras muy débiles que nos revelan im-
portantes aspectos de la manera en que la regién
ionizada interactia con la nube molecular circun-
dante. :

Utilizando también estas técnicas de procesa-
miento de imagenes, Yusef-Zadeh, Morris y
Chance (1984) han detectado unas estructuras no-
tablemente alargadas y organizadas en la vecin-
dad del centro de nuestra galaxia. La interpreta-
cién de estos filamentos sugiere la existencia de
un campo magnético poloidal relativamente fuer-
te en las regiones centrales de la galaxia.

Pero ciertamente, la aplicacidn de estas técnicas
que perrniten alcanzar altos contrastes ha alcan-
zado su mayor utilidad en el estudio de las radio-
galaxias. Generalmente, las radiogalaxias tienen
una estructura triple: una fuente central compacta
y dos grandes 16bulos simétricos separados de la
fuente central. Se sabe que los I6bulos no tienen

fuentes propias de energia, por lo que la fuente
central debe estarlos proveyendo de ella. Los ma-
pas de radio de alto contraste han permitido de-
tectar delgados tineles que como cordones um-
bilicales van de la fuente central a los [6bulos. Se
cree que es a través de estos tineles o chorros
como la fuente central manda particulas relati-
vistas a los lébulos. Un caso particularmente
espectacular fue la deteccidn de taneles extrema-
damente tenues en Cisne A, una de las radioga-
laxias prototipo, por Perley y Cowan (1984}

Con estas técnicas de formacién de imédgenes
ha sido posible detectar la estructura fina en un
gran nimero de fuentes césmicas. Como las téc-
nicas son nuevas se espera rmucho para el futu-
ro. Cormo es de imaginarse, la interpretacidn de
las complejas formas que se detectan pone en
aprietos a los astrénomos tedricos, que segura-
mente afioran las épocas en que sélo se detecta-
ban (y habia que interpretar| las componentes
mas intensas de las fuentes césmicas.
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ABSTRACT

Image formation of astronomical objects in the visible is a
relatively straightforward process. In contrast, image forma-
tion of the radio emission from cosmic sources is achieved
by means of the indirect techaique of radio astronomical in-
terferometry. Until recently, this technique allowed dynamic
ranges of only tens between the strongest and weakest com-
ponents in a map. With the development of cleaning and seif-
calibration, it has been possible to reach dynamic ranges of
10*, allowing the study of faint components. In this article we
review these techniques of image formation and processing.



