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INTRODUCCION

Indudablemente que el Medio Interplanetaric influencia-
do por el 5ol, ha side un inmenso laboratorio que nhos ha
proporcionadce, mediante su estudio, une gran varviedad de
conocimientos que diffcilmente obtendriamos en laborato-
rios terreutves, y que postcericrnente pueden o han sido a-
plicados en beneficic de la humanidad., Ez por ecsto gue ac-
tualmente sipgue activa la investipgacidn del Sol v del me-
dio que e hacen nuevos descubri-

mientos ando nuevas formas de es-

tudio y ccmp]ejog;dpdpatOs que pueden

estar tanto de la Tierra, como

el mismo plasma interplanciaric.bnire estos

té con Jos vy 2, los gue &

ca publicidad nos han dade un inmenso clmulo

gorroe las propicdades v oeventos sucedidos on

3y . oy T T 3 T - g B N M st
terplanctarico comprendido ontre 7% v 1,0 U4,

En esta tesig, mediante ¢l método de Densidad Lspectral,

se hace un andlicis de las variaciones temporales del Campo

Magnético Interplanetaric (CMI) de datos regi
; dias 101 (11 de

de junio de 1980), asi como de da-

istrades por el

e

satélite HLLIUS 1, correspondientes a 1o
abril de 1878) y 159 (
tos repistrados por el satélite HELIOS 2, correcpondiente

al dia 88 (28 de marzo de 1976).Las dicstancias heliocceéntri-

cae a las quo se tomavon log datos en esd fueran: 48

UA, .37 LA .y .51
[

hizo para cada

espectral

del campo (B

BN R

B, B,), asi como T B
z

v

en el intervalo de {recusncia




Lstudios de Densidad Dspectral de fluctuaciones en el me-
dio interplanetario fueron comenzados por Coleman(1966),Bel-

cher(1869) y Belcher y Davis(1971), posteriormente se han re

portado numeros observaciones de fluctuaciones magnetohi-

. . - . . . -5 =2
drodindmicas (MHD) de baja frecuesncia (~1077Hz - 107 %Hz) en

el Viento Solar (VS).

La correlacidn ent fluctuaciones de campo magnético vy

ada primeramente por Coleman vy poste-

velocidad fue
riormente por belcher y Davis, como la evidencia de que las

fluctuacionas cralmente del tipo Alfvénico. Ademds de

iiscontinuidad

éstas, la exis

la ocurrencia oca

sional e otro de ondas, como las magnetosdnicas répi-

das, fTueron csiud wan Yy por Burlaga en

por e

. e : . ¢ 5
1971. En 197%,Barnes publico un t jo sobre la teoria y ob

servaciones de ondas MHD y turbulencia en el V3.

Yo we

Hds recieilunelite, Cunikat nritizando la

[

funcidn de bensidad Lspectral, estudiaren las fluctuacicenes
del CMI comprendidas entre .29 UA v 1 UA, ¢n el intervalo de
frecuencia 7.% % 107 Hz a 1.3 % 107 “Hz.Para ello utilizardn
a informacidn de los primervos 110 dias de vuelo de lus saté
lites HELIOS. Durante

contraba cerca del minimo,por lo que cllos encontraron el -

te tiempo la actividad solar se en-

grado de perturbacidn promedic que guarda el CHI en tiempos

quietos, en el intervalo de espacio mencionado.

Para comprender el andlisis especiral de datos del CHI,he

cho en esta tesis, es necesario te conocimientos previos
de diferente Indole. Es por esto que é&sta se ha dividido en
cinco capitulos,los cuales seran descritcos brevemente a con-

tinuacién.



El capitulo I tiene como propdsito, situarnos en el medio
interplanctario, v conocer las caracteristicas, tanto cuanti
tativas como cualitativas del Sol, principal protagonista de
los fendmenos susitados en el medio interplanetario.Bspecial

enfésis, dentro de cste capitulo, se hace a lo concerniente

de VS v CMI, tema de andlisis de esta tesis

En el capitule 11 sc hace un estudic de ondas

nicas y magnete v lentas. Lsto sc

do & que en ol ple interplanetario nos encontra

cuentemnente con cste tipo de fluetuaciones (excepto con on-

das magnetosénicas lentas), y que no serd la excepcidn al ha
;

cer el andlizis espectral de los dateos de campo magnético,de

los tres dias schalados.

IIT tiene como finalidad mostrar o importan-

te que fueron las misiones HLELIOS en el conccimiento del me-

dio interplanc entre 2% v 1UA. Se hace una meneidn es-
pecial a los experimentos magnéticos l1llevados a cabo por -

ellos, pues, datos repistrados por los magnetdmotros de es-

tos cxpevimentos sendn los andlizados en el capitulo V.

Dado que la Densidad Espectral se define como la transfor
mada de TFourier de su funcidn de Autocorrelacicn, en el capi
tulo 1V se hace un tratamiento de andlisis de series de tienm

po, que involucra una serie de conceptos estadisticos,tales

como el de autocovarianza, autocorrelacidén, varianza, espec-

tuneidn de denvidad ezpectral. De

tro de potencia y la mi
estas ? (ltimas, se tratan los tres metodos utilizados para
su cdlcuio, a saber, ol de Blackman-Tukey & "estdndar", y los
utilizados en el andlisis espectral del CMI hecho en esta te-
sis, el de Transformada Répida de Tourier (F¥IT) y el de Va-

rianza Anidado (YA). Ademds se incluye una seccidn de andli-



sis de Fourier.

Finalmente en el capitulo V se hace el andlisis de las va
riaciones del CMI, de los tres dias sefialados, y se obtiene
conclusiones de ello.

3

Se anexan tres apéndices, en el primero de ellos se hace
1

el desarrollc watemitice para iustificar que las lineas de

fuerza del CHI se ladas en el plasma del VS.

..

acion a los da

LCOTY

En el segundo, so

tos de «a 1 Justificar que trabajamos con

procesos aleatorios estacionarios vy erpddicog, condicidn que

es fundamental @l hacer el andlisis cspectral. En el tercero

tran lay subrutinas TPT v de VA, u-
b4

v Gltimo apéndice

tilizadas en el cémputo de los espectros.



CAPITULO I

EL 8L Y EL VIENTO SOLAR

La Fisica del VS, y por consiguiente del CMI, estd intima
mente relacionada con los fendmenos sclares, por lo cual es
indispencable la presentacidn de alpunos datos generales so-
bre el Sol, asi come una dascripeidn de los proceses que se

1levan a caboe en su interior, en su atmiofera v en la expan-

el
sién de fsta, ya

o - . . .
fisicas del VO producide por la expansidn

Las

de la Cerona, y el CHI e

cultade del arvastre del campo mag-
nético general del Sol (tipo dipolar) por el VS, son trata-

dog detalladamente en este capitulo.



1.1 GENERALIDADES

El Sol es el centro del Sistema Solar, alrededor del cual
giran los planetas en un plano llamade "Planc de la Eclipti-
ca". Ly ademds, @) objeto que contribuye con la mayor parte
de la masa del sistema, y que controla todos 1os procesos fi
sicos que se llevan a cabo a sus alrededores, es decir en el

medio interplanetaric.

La distancia media entve el 5S¢l v 1a Tierra es de una unj
dad astrondmica (1UA) siendo su equivalencia 1UA=1.49x 03¢,
Il radio medio de las brbitas de los planetas més lejanos es

menoy de HOUA.

. . . o g 1 0 .
El radio maedio del &ol es de HO: 6.96x10 “cm. gue cguiva
le a 109 vec

io terrestre. Su masa es M_ = 1.99x1
gr. v estd compuesto fundamentalmente por hlﬂFOTLﬂO (£90%),

£10% helio, v menos del 1.5% de los demis elementos. ©1 Sol
gira sobre su misme woie, cubriende una rotaciln en aprowims—
damente 26.9 dias ¢n el Deuader vy 31.1 dias en los peloo. Al
pericdo de rotacidn promedico se le conoce como "rotacidn Bar

lels" (27.2 (Hoess,1365).

atura en el Sol, La figura

Por lo que rao:

1.1 muestra su comporiani

~ £ - oy my
en &sta,se grafica temperatu-
ra (T) Vs r/RO. Ln el inforior solar se considera gue su tem

peratura varia de 1.5 - W\lD °¥, en tanto que en su super-

ficie se calcula una Temperatura de 5750 °K (el cdlculo se

hace mediante emisi de CUCrpO negro).

La tabla 1.1 muestra algunos de los datos mds importantes

sobre el Sol.
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Fig 1.1.- Perfil de la temperetura en la vecin-
dad de la superficie solar. Nétesze que la
temperatura ninima se localize en la super-

ficie vi ir, en la Fotdsfera.

T
(Tomada de Brandt,1970).

Debemon do toner on cuenta, oue el S0l sufre variaciones

So
¢i todag sus caracteristicas, completén-

neriddicamente en
dose su periodo cada 11.2 ahos. Ln este cicle de actividad
1

solar, el estade del O60l, va desde un "minime" o "Sol quie-

to', hasta un "mdximo" o "Sol perturbado’ en el que aumenta

la radiacidn y la intoensic los fendmenos transito

rics. Por tal motive se acostumbra ¢l estudio del Sol, mar-
2 . . . . s

cando la difevencia entre tiempos quietes, y tiempos pertur-

bados.
1.2 INTERIOR SOLAR

Aun cuando el Sol es enteramente gaseoso, por 1o gque ca-
rece de superficie sélida o liquida como los planetas, esté
lejos de carecer de rasgos caracteristicos. Realmente, las

capas exteriores gue son accesibles a la observacidn, estdn



TABLA 1.1

1.99x1033 ar.

Cil.

MASE = = = = = = = = = o - . o e o o e -

bl
1

111
o
o
(=2
v
foir

Radio = = = = = = = = = = = = = = = = = -R

3
s/ em

(3]
[y

Densidad Media - - - = = = = ~ = -~ - - -
s}

. - N 33
Luminogidad - - = -« -~ = = - - ~ - - -~ - [, = 3.9%10 "erg/seg
2 gauss

Campo Mapnético cn - - - 1 -
2 3
- - =107~ 197 gauss

Campo

Ciclo solar - -~ = - - - - - = 11.2 ahos

C s ¢
Velocidad dng C501Ar - = - = e = - - =22.7x10 “rad/seg

Velocidad de escape desde la superficie- - =618 Km/seg

Temperatura cuperiicial media - -~ - - - - = xHETH0 °K

Radiacidén de la superiicie sclar - - ~ - -

Inclinacién plano ecuaterial colar

con respecto a la ecliptica -= = = = = = = =7°

Periodo de rotacidn:

6.5 dias

N

Louador - = o = o = o o e e e e - - -

7.3 dias

N

Zona de manchas solares (169N) « - - =~ =

=y

Polos = = = = = = = o & 4 m . . = e e - = 31,1 dias
Interior solar:

NDensidad = = = = = = = = = = = = « =« - = 150 gr/cm3
15X106 °K

Prasifn - = = = = = = = o« = = = = = = x ux1017dinas§

4

Temperatura = = = = = = - = = = = - =

. . cm
E1l Sol como estrella:

Tipo Espectril - - = = = = = = = = = - G1
M~ M _ =0.45
. . i pg pv
Magnitud Vigual - - = = = = = = = « = M. = ~-26.86
v
M o= 4,71
v

i
1
¥
i
1
1
]
1
!
1
e

Indice de Color -

Magnitu Visual absoluta-




estratificadas en muchos niveles diferentes, cada uno de los
cuales muestra tipos caracteristicos y siempre cambiantes de
actividad.

Asi, el interior del 3ol contiens la fuente de energia que

induce la conveccidén, crca log campos magnéticos v la activi-

dad en la superticie. La conveccidn y la rotacidn no uniforme

del Sol son una conscouencia del fludo de sdiida de enerpfia,
v los campos magn

ticos recsultan de la rotacidn no uniforme
( las

y de la conveccoidn (A=ford,1872).

p . P - P o
réfagas, asl come la Cromdud 501 COn=

-,
BN

secuencias de la conveos
Se estima que 1o cnerplsa que transmite el Sol hacia el me

dio interplanetario, os werado en el ndcleo donde se produ

ce por medio de reacciones termonucloares, un las gque el hi-
drdgenc se fusiona para convertirse en helio. La redaccidn -

Ta maver parte de la encryla en el

Gue penela

. - P . . i
Sol, es la protén-protdn, Bl comienza con la colisidn

de dos protones (H%) para lormar un ndcleo de hidrdgeno pe-
sado (HQ), junto con un positrdn (™) v un neutrino (¥, es
decir:
ERR S e A 4
1 1 1
Posteriormente, el niicleo H? choca con otre protdn para for-
mar un isdétope ligero de h@iio y oun rayo gamma:

Y ¢ i) Hel v ¥

1 1 2

. . . e 3
La (ltima reaccién ¢s la colisidn de dos de los ndcleos He
recién creados para preducir un ndcleo de helio ordinario,

mids dos protones y otro rayo gammna:

He + Hedeo He! + 1 + HY 4+
2 2 2 1 1



Analisando las tres ecuacioncs anteriores, vemos que un to
tal de sels protones entran en la creacidn de dos ndcleos - -
Heg , pero al final se recuperan dos protones, siende la -

transmutacidn nuclear nots uH}»a e . Beta reaccidn de fu-

gién se automanticne una ves comenzarla sc ne-
cesita una temperatura inmensamente clevada (~107°K), por lo
.‘

ue h AN ) iTa ze nienes s 1a Sratura ini 1
que hoy en dfa se piensa que la cratura inicial

se produjo @ través de la contraccidn pravitacional de la -

1
gran masa difusa rrimitiveo (Wood

19797,
E1l otro modele que edplica el procese de fusidn nuclear -

producido en ¢l nicleo, ¢z el conoeido conccide como el ciclo

del carbono & cicle de en el cual el carbono entra co
mo un conductor & catalizader. Su representacidn nuclear es

la siguiente (Beiser,1477):

Hl o+ ol fems wd?

[
e

nl o+ N1% ey o124yt
1 7 6 ?

No obstante, hoy en dfa los astrofisicos nucleares estdn con-
vencidos de que el ciclo del carbono juga solamente un papel

secundario en el Sol (Smith,1968).



En ambos modelos, ¢l resultado final es ¢l de Tusionar -
cuatro protones para producir un ndeleo de helio, sin embar-
g0, la energia liberada por cada proceso es diferente, ya
que el proceso protdén-protén, libera una energia de 4. 3x107°
ergs por cada rcaccidn, entanto quc el cicle del carbono li-
bera una energia de Hx107° ergs. Brandt(1964), Smith(1967) vy

Wood(1979) tra con mayvor detalle estos procesos termonu-

cleares.
Fara explicer la cotructura interna del 8ol, se considera

que el 50l estd compuesto en su totalidad, de helio e hidrd-

N

n qui

a en la

geno. Lsta hipdtesis estd fundamentad
mica observada en su superficie, la cual CE repre
sentativa de su interior. HNo obstante, il compliua

teria sola

PR I \ P ©v.a
doterminag Lad Uhaciadad

..
Clon cons

y por lo tanto la facilidad con la cual la energile es trans-

portada del inverior & la superficie. La opacidad de los ga~

ses a cierta profundidad del Scl es funcidn de su temperatu-

rorminacidn del

ra y prosién. Botor factores pos ddin una

M P .
sorben y reemiten § digpersan ra-

grado al cual los

dlacidén a diferentes lenpitudes de onda.

La encrpia originada en termonucledares antes

o

mencionados en el interior sclar, es transportada hacia el
exterior por medio de dos formas: el de radiacidén y el de -
conveccién (Wood,1979 3 Brandt,1967). U1 proceso de radiacién
se lleva a cabo cuando los fotdnes emitidos son absorbidos

por las capas superiores para que posteriormente éstas emitan

nuevos Jotdnes, repitifndesze ¢l proceso. Sin embargo, a par-

tir de aproximadamernte 0.86 RO » la enerpgia térmica es trans
portada a las capag superiores a través del material ascen-
dente que es reemplazado por material frio descendente.A es

te proceso de transporte se le conoce como conveccidén



El modelo de la figura 1.2, es la representacibn actual -

del interior solar. Este consiste de una parte central en la

que se llevan a cabo las reacciones

rando energia en forma de calor. Le

de fusidn nuclear, gene-

sigue

una capa que es lo

bastante transparente como para transmitir el calor hacia el

exterior por radiacién, y la capa md

gradiente térmico es tan alte que e

rre por conveccibn.
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Fig 1.2.- Modelo del Interior Solar (Tomado de

Wood, 1979).



No obstante, fste v otros modelos solares, no parecen co-
rresponder al funcionamiento real del Sol, ya que las reac-
s e s "
ciones por fusidén en el ndeleo solar, de acuerdo con 1os mo-

delos, deberfan generar neutrines en una proporcidn muy su-

pericr a la detectada en la Tierra (se detectan menos de
1/10 de lo esperado por los medelos). Los neutrinos son par-
ticulas subatdmicas gue deberfan escapar virtualmente sin

si
S . . .
ningin problema a btravés del Sol, pues no poscen masa en re-

poso, ni carga

O

r

Ln resumen, se han propue

o modelos que tratan de expli-

car la dindmica del interior solar, no obstante, ain no con-

cuerdan con lo obsarvagy, 2] interior solar guarda

alin secretos por descubrir.

1.3 ATMOSFERA SOLAR

La atmdclfera solar estd constituida por tres capas concén

tricas; la mas interna es la Fetdsfera, la intermedia ¢s la

fa

Cromésfera y finalmente la externa, llamada Corona Solar.

1.3.1 FOTOSFERA

Como el 5ol es ull Cuelpd £A33000 ez errdneo pensar en la
Fotésfera como una frontera bien definida. Es mds bien una
capa superficial de transicidn, en la que la presidn del gas
y la densidad disminuyen muy rdpidamente con el aumento de
la altura.Tiene ~290 Km de espesor y es de donde se emite ha
cia el exterior la mayor parte de la radiacidn solar. Gene-
ralmente esta capa se considera en equilibrio radiativo y e-
mite aproximadamente como Cuerpo negro 4 una temperatura  de
6000°K. La radiacidn visible, que constituye el 40% de la -
contribucidn relativa del espectro a la luminosidad solar -
(CRELS), procede de la Fotdsfera,capa desde la cual los foté

nes de luz visible tienen una probabilidad muy baja de ser



abgorvidos en su camino hacia la Tierra. La radiacidn infra-
rroja ( ~9900 8), constituye el 51% de la CRELS, y nos da in

”

formacidn sobre la regidén mds profunda de la Fotdsf

a.

El ultravieleta proporciona el 9% de la CRILS; entanto que
el extremo ultravioleta vy g regiones X constituyen el 10“3%.
La regidn de radicondas (15"lu% de CRELS) no contribuye apre

lablementa a 1a lumincsidad del Seol.

Observando la Fotdzfera solar en detalle, se aprecia una
estructura granuvlar. Un grdnule brillante dura dnicamente al
£Unos minutos ¥y 3o crae que representa un surtidor de mate-

rial calilente que ha side llevado a la superficle por conveg

2 N Y
AnuLoL esddan

cidn. Law franjas que aparccen separando los
formadas, prebablemente, por gas que se ha enfriado y que se

estd hundiendo hacia el fondo de esta turbulenta capa de su-

perficic (Gaiil za, Reea Cort@s,1982).

AT
i Ly

]
wodo T Hoo

Cuando nos elevamos sobre la Fotdsfera, hos cncontramos -

con gas menos caliente de aproximddamente 1000 Km de espesor

Sp
conocida como capa inversora., Ln esta repdidn muchoo de los

dtomos estan eldctricamente neutros, 6 cuando mucho, han pen

-an ionizados una sela vez).

dido un sdlo electrén (es decir e:

La Cromésfera es 1la capa intermedia de la atmésfera solar,
L -
la cual llega a una altura de 107 Km sobre la superficie so-

1 -

por encima o -2 inversora. Observdndola

0
o}

lar y apare

» N . 2 e P -
a través de un CEpeCciroscoplo, 1a Cromdsiera presenta un es-

X TP . C s £
pactro de emisidn de linea brillante, que indica que estd -

compuesto de gas incandescente a baja presidn, Esta capa debe

su tinte rojizo al brillo de una de estas lineas de emisidn,
a saber la linea He de hidrdgeno, con una longitud de onda de

6563 A, A la altura mencionada, se desvanece el espectro de



la Cromdsfera, por lo que esta altura se toma, como el limite
superior de la capa (Smith,1969).
ceratura no a3 constante, pues en la parte inferior

Su te

es de 6000 °K vy en la parte superlor alcanza 20,000°K. La Cro

. - . L. .
wdsfera presenta varlados movimientos gas-dindmicos vy varia-

das estructuras, resalitando las "espfeulas', que se presentan

la Fotdsfera, alecancando una altura de 10%

como aguias

1ia ez de 10-15 min ,

Fm, v un didmetro de 8U0 Ko,

y se cree que no tilenen velacidn con la actividad solar; ade-

mds, se consideran como ondas lentas, que viajan hacia 2l ex-
terior a lo laryo de las lineas de campo, s decir, provaen
nuevo material para wemplazar

Sn 1.8).

constantemaente a la corona

o

el gas que fluye al espacio ccemo VS {ver seccl

1.3.3 CORDNA SOLAR

La Corona Solar es la tenus atmdsfera cxterior del Sol que

se observa como un coplandap plateddo que rodea el ne-

gro disco de 1a Luna durante un 2clipse solar. Su extensidn
el exterior comienza desde una distancia de 10%Km scbre

haci

o

la superficie solar (distancia helidcentrica da LO3RG) . En -
la década de los u0's, ciertas lineas de enizsifn en =1 espec-
tro de la Corona, que anteriormente no habian sido Ildentifi-
cadas se reconccieron como radiacidn emitida por elementos -
altamente ionizados, tales como hierveo, oxigeno, niquel y -~
calcio (Smith,1989), v cuya presencia en ta Corona, llevaron
a estimar una temperatura an la Corona, superior a ]CSOK, eg

decir, mas de mis alta que la superficie subyacen

te visible del Sol (hu,llnn,ﬂundhasen,lﬁ77). La energia tér-

mica del gas ionizado de la Corona es tan prande que ni si-

qQuiera el encrme campo gravitatorio del Sol puede retener la
Corona como una atmdsfera estdtica ligada a £1. Por el contra

rio, el gas coronal se proyecta hacia arfuera del Sol a eleva-
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disima velocidad e inunda el espacio interplanctario al con-
vertirse en V5. Su conductividad térmica, lgualmente es muy

grande, por lo que se le puede considerar como isotérmica.

La extensidn de la Corona Solar visible depends de la ac-
tividad solar, observindose en Ulempos qulstos, una Corona -

0
paquefia, 2largada sobre el ecuador solar y con extensiones -
de formas radizles (figura 1.3Ca)). Cuando nos encontramos -

"Sol activo", la covona visible llega a exten-

en tiempos de

derse aproximadamente hasta 5R_ en forma radialmente simdirj

ca (figura 1.3(b)),

W
Vgt N
/0h\“ Cathe
5 S
(a) (b)

Fig. 1.3.-a) Coreona Solar visible en tiempos quietos.
b) Corona Solar visible en tiempos de mdxi-

ma actividad solar (Tomado de Brandt,1970)

Uno de los descubrimientos aborda del Skylab fueron los ho-
yos coronales polares y otras regiones sin actividad manifies
ta. Estos hoyos coronales parecen ser la fuente de las parti-
culas ionizadas de alta velocidad del VS, y se caracterizan

por presentar una disminucidén anormal de la densidad electrd-



nica y una temperatura menor en 6x10%0K respecto a la Corona
circundante. Ademis poseen campos magndticos unipolares que
divergen rdpidamente al expanderse hacia el medio interplane-

tario (Parker,1875).

s
=
o
S
s

.4 CAMPO MAGNETICO

El Sol cusnta con un campo magnético general del tipo po-

loidal, vy ademds le caracterizan fendmenos magnéticos tran -
siterios., La polaridad de este campo cambla cada 11.2 anos,

por lo que el ciclo del campo magnético se completa en Z2.4
aftfos. Utilizando el efecto Zeeman se ha determinado gque en -

tiempos quictos este campo macnético, tiene el vilor aproxi-

mado de 1.5 gauss en la Potdsfera para latitudes mavoves de
o559 (Bramdt,12370). o imeortante mencionar, que ¢l CMI, tg

ma de andlisis de esta tesis, vy gque tratare postevicrmente

con més detalle (secaidn 1.7), ¢l mismo campo magndtico

del S0l que ¢g transportado hacia fuera por el VS.

1.5 ACTIVIDAD Z0LAR
Los fendmenos solares mds importantes durante periodos de
actividad solar, son sin lugar a duda, las manchas solares y

las rdfagas solares.

El tamafio de las manchas solares, varian desde mindsculos
"poros' de cientos de Km de diametro, apenas visibles con un
gran telescopio, hasta regiones de aproximadamente 16t 105
Km de didmetro sobre la superficie solar. La luminosidad me
nor de la mancha se debe a una disminucidén de la temperatura
de unos 1500°K en relacidn a sus alrededores (~6000°K), de
ahi su apariencia obscura (Noyes,1982).Una mancha puede durar
menos de un dfa, o puede mantenerse durante varias rotaciones
del Sol; el tiempo de vida promedio es del orden de un mes.

. . .
Cada mancha esta formada por dos regiones concéntricas,un ni-



i
p
0

i

cleo oscuro & "umbra" vy un borde mencs oscurc circundante &
"penumbra'.

Las manchas dp‘fucen generalmentc en pares 6 en grupos de
hasta 10 manchas, manifestandose como una depresidn poca pro

funda, de forma de illo, en la Fotdsfera.

jte)
i
; )

Al nUmero de manchas solaves observadas en el disco solar

en un cierte instante se le conoce como el nlmero de Woif (R),

el cual si lo grificamos contra el tiempo, presenta la exis-

®imos con alrededor de 100 manchas vy minimos de

(F= 11.2 afios).

encia de mé

10 gue so

Se ha detecrado que las manchas sclares son la fuente de

. . R L L
snético muy intenso de mds de 3000 gauss, aue dis

un C«hlipo ik

minuye considerablemente haclia fuera de la mancha.

Uno de los fendmenos mds intrigantes de la astrofisica mo
derna son las gas solares, consideradas como las manifes

taciones mds prandes de actividad golar. Son explosiones ve-

cinas de las manchas v se clasifican scgin ou impﬂvTJnoia en

3,2,1 vy micro~rdiagas. La duracidn de dstas explosd

ria deusde unos sepundos en las micro-rdfagas,haste

4
damente % horas en las del tipo 3. Asociadas a ellas,el

emite radiacidén de alta frecuencia (extremo ultravioleld
~11016Hz y X >101sz) en forma muy intensa; ademds emiten ra-

diacién corpuscular de gran energia.

Por otra parte, el flujo total de energia emitida, aso-
ciada a una rdfaga, es del orden de 1028erg/seg Y Como  su
vida media es de 1035eg, entonces proporciona aproximadamen-
te 10°tergs (Brandt,1970).

Las rdfagas llegan a afectar el campo magnético terrestre,
y son de mucha importancia en la produccidn de inestabilida-
des en el VS.



L

1.6 VIENTO SOLAR (V§)

1.6.1 EVOLUCION DEL ESTUDIO DEL VS.

En la decdda de los 1920, Chapman y Ferraro publicaron va

rics articulos en lus que hacidn notar la relacidn existente
entre la actividad solar y las tormentas magnéticas on la -

Tierra. Posteriovmente en 1951, L.Bilermann propuso la prime-

-

ra idea de una emisidn radial continua de radiacidn corpuscu

lar solar Ao esta manera la desviacidn antisolar

de los com tos estudics, fueron

que sufroen

el anteces pal de la teorfa del V5. Bicrmann calculd

el flujo de la radiacidn corpuscular en tiempos quietoes

-
-

terriestre del orden de 1077 prot/en®-seg.

velncidad de las particu

und

Esto suponia,

las de varios clentes de Km/zeg v una densidad de aproximada

mente 600 part/om”. Ademds, Blermann suponfa que 21 flujo de

paticulas deboria de mayor en tiempos de actividad solar.

tivamente

En la actualidad se sabe Jue 21 pla
tiene esas velocidades, pero su Jdensidad es mucho menor (5-
; 3 : X

10 part/cm”); ademds, ¢l flujo de particulas a lo largo del

ciclo de actividad solar varia relativamente poco.

Posteriormente Parker (1958), al que se le considera co-
mo el "padre" de la teoria del V5, hize notar, que la impor-
tancia esencial de la hipltesis de Biermann consiste en el
hecho de que la radiacidn corpuscular es contfinua y, aunque’
se suponia mayor en tiempos perturbados, constituye un proce
so ordinario y comin en cualquier tiempo, en lugar de ser un
fendmeno asociado sdlo a las rdfagas solares, como se crela
anteriormente. Las observaciones de Biermann separan clara -
mente la radiacidén corpuscular solar contfnua, de las emisio
nes esporddicas de rayos cdsmicos. Ademds, las estimaciones

hechas por Biermann dan una distancia libre media de las par-
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ticulas muy pequefia comparada con la distancia Sol-Tierra,lo
cual indica el cardcter hidrodindmico que dicha radiacidn de
berfia tener. Kl comportamiento hidredinimico del plasma in -
terplanetaric fue esencial para 1a teoria de Parker del VS,

(Dessler, 1967).

La de una Corona Solar que llenara completa-

oy vy A
IS N

ntarplanetario fue propuesto por Chapman -

o
en 1957.FEsta idea fue una consecuencia de un trabajo que &L

mismo habia realizade en 1954% en el que demostrd gque un  gas
totalmente ionizads tiene una conductividad térmica muy cle-
vada. Este modelc que establece que la Corona Solar es estd-
tica, fue otro procurser lmportante en la teoria del Y3  que

K

desarrolld Parker en 1958.

Para su estudio, Chapman supuso una atmdsfera solar esfé-
ricarente simfrrica. de densidad electrdnica y proténica i-

1. En sy modelo se desprecia la presencia de

gual vy

campos magnéticos y de la rotacidn sclar (Chapman,1957).

No obstante, aunque Chapman fue el primero en suponer el -
espacio interplanztario lleno de gas coronal; su modelo estd-
tico es incompatible con las observaciones y con algunas con-

. . 2o
sideraciones tedricas.

El primer andlisis hidrodindmico sobre la expansidn de la
Corona Solar, fue realizado por E.Parker en 1958.E1 prediijo
el comportamiento del plasma interplanetario, y lo bautizo
como "Wiento Solar". Posteriormente defendid sélidamente su
teorfa hasta la publicacidn de su famoso libro Interplaneta-
ry Dynamical Processes, en 19363, endonde la desarrollo com-
pletamente. A partir de 1962, sus resultados fueron comproba
dos experimentalmente a través de las medicilones a bordo de

sondas espaciales.
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Dada la importancia de la teoria hidrodindmica de Parker,

se hace a continuacién un tratamiento de ésta.

1.6.2 TEORIA DE PARKER

Parker planteda,a partir de la ecuacidn de movimiento v 1

a
ecuacidn de continuidad o de congervacidn de masa para un gas

'

las expresiones aue definen un ia Copona 3olar. In

dicho modelo se tviene que el e expande contfinua-

mente adquiriendo velooidades supers Por esta razdn

e - M 2. . b . ., - [ U
Parker denomind al gas corenal =n exp supersdnica como

—

"Wientc Solaer”. Las prediceiones de la velocidad, densidad vy

temperatura del en el modelo de Parker han sido comproba-

doz al reali

mediciones en 21 medio interplanetario en
el plano de la eccliptica a distancias que van deade 0.3 a 40
UA, por los sdtelites HELIOS, Skylab, Mariner's, Ploner's,en-
tre otros.

-

- B i O I I A .
Para La coligeUeldion &

2l fon f{=ica del VS, Parker ha-
ce la suposicidn de que el gas coronal Se Comporia como gas
ideal, que la Corona es esféricamente simé@trica y se expande
estacionariamente, ignorvdndese los efccetos de fuerzas visco-
sas. Como primera aproximacidn Parker desprecia la exlsten-
cia del campo magnético solar. Pero la suposicién mds fuerte
de la teoria de Parker del V3 es el hecho de conslderarlo co-
mo un comportamiento hidrodindmico. A continuacidn se¢ presen-
ta una simplificacidn del desarrollo de las ecuacilones hidro-
dindmicas de Parker (Tomado de Brandt,1370).

Se establece primero la ecuacidn hidrodindmica para el ca-
so de la Corona Solar, para posteriormente deducir de ésta la
condicidén de expansidn hidrodinimica del gas coronal.

La ecuacidn de movimiento de Euler para un gas estaciona-

rio, sin fuerzas viscosas esta dada por:
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Svdv = -dp - fdr (1.1)

donde f es una fuerza externa actuando sobre el gas por uni-
dad de voldmen, p,§y v son la presibn, densidad y velocidad
del gas, respectivamente. Aplicando esta ecuacidn al gas co-
ronal sujeto solamente a la fuerza gravitatoria producida por

el Sol, se tiene:
GNpmg M,

dr dr Y (1.2)

NVmDVéX . d (NKT)
: r

= Constante gravitacional = 6.67x10—8cm3/gv—3eg2

G
M = Masa Solar
®

donde

= Distancia heliocéntrica

= Densidad numérica de particulas
= Masa molecular media

= Masa del protdn = 1.67x10—2ugv

r

N

il

mP B
K = Constante de Boltamann = 1.380x10
T
1
p

6
erg/°K

= Temperatura ahsoluta del gas

= Npm

H p

= NKT
La ecuacidn de continuidad para un gas estacionario esféri-
camente simétrico es:

erZ: cte. (1.3)

que al sacar logaritmos y diferenciando queda como:

dN - -dv -2dr (1.4)
N v r

Al sustituir ésta en el término %SNKT) , Obtenemos:
r

dNKT, KTAN + KNT. KNAT - KTNdv - 2KTN

dr dr dr dr dr v T (1.5)



haciendo uso de las variables adimensionales

£ = g (1.6)
0]

T o (1.7)
(s}

endonde T, o5 la temperatura de la baja corona, entonces:

Ay . KNTLAT  2KNT,T
TN = e Rk ‘
o]
{(1.8)
Mpmod Byt | o dyzy, 1AL 7 gyt Opylin,
R 2 d¥ R dvis? 2 R vidE R &
[0} 1o @ @
simplificando
PER - v (1.9)
KT,
IO TE XS o
Lu=»32§ﬂi’ (1.10)
[C]

lo anterior se reduce a:

dXx L I 2d/r 203
a—g(l - 2)- -25.(1—5(?)- % (1.11)

que es precisamente la ecuacidn de Parker que velaciona la
velocidad del plasma coronal {X) con la distancia heliocén-

trica (£)

De la ecuacidn de Parker (1.11) se encuentra la condicién
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para que el gas coronal se expanda supersénicamente. Buscando

las raices de la ecuacidn en el lado lzquierdn,se tiene que

para una distancia heliceéntrica dada,§ , debe ocurrir una de
: C

=5tas dos soluciones:

a)

!
% (1.12)

b) X =T,

endonde la condieidn b) lleva a la expansidn supersdnica del

- L . .
gas coronal.Como éste tilene una gconductividad térmica muy e~

levada, se¢ puede considerar como una buena aproximacidn, a un

o

modelo isotérmico de la temperatura coronal (U= 1).

La condicidn (a) oy incosistente con las observaciones,da-

alecanza

-3
Lh

do que si se considera clerta, entonces, la velooid

;‘1 3 - . B
wose sabe aquetla baja corona, la

up valer critico on S e

velocidad or: aon ba dis

noia helinednreica (es decir 4229,
el valor critico debevia ser un adxims. Hote indiaa que la ve
locidad deberia de cvecer a partir de esa distancia £y por
lo tanto ser relativamente pequefa para distancias del orden
de 1UA. Esto Qltimo contradice las observaciones y las medi-
ciones hechas en vehiculeos cspaciales. La condicidn b) en cam
bio, nos indica el crecimiento continuc de la velocidad. Esto
indica que a una determinada distancia £C, el valor de la ve-
locidad alcanza el valor \Q:(XImeJVZ cuya magnitud se acep-

ca a la de la velocidad sdénica, dada por:
LI

C = jip_ - _VE_KT

8 ¢ Mg

entonces en EC la velocidad del gas coronal debe alcanzar a

[

la velocidad sénica, y como la velocidad es siempre crecien=



te, se tiene que para distancias mayores que £c, la velocidad

del gas es supersdnica (v>C ).

La parte derecha de la ecuacidn de Parker en el punto cri-

tico, SC, a5

se2 d /10 20
PR3 Gy R
¢ ¢
de donde
£ =8 =2 (1.13)

Los cdleulos indiean que el punts critico debe estar compren-

dido en la zona gue va desde 2'5Rm hasta SRO.

Las condiciones observadas

en la baja Cerona Solar (T_ =
- o
N T . ; P
2x107°K) arrojan un valor para =1 punto critico en este mode-
lo isotérmico de temperatura (ec.1.13) de aproximadamente 3R

(Dessler,1967).

dz zor tArmina (7= 1), se tie-

()

Vi i D iy e -
Al L L abaans I
ne que la ccuacidn de Farker(1.11) sc¢ puede resolver obteni-

éndose:

x- 1nx = =3 -4In€+ 41ng + %2’ (1.1u)

Esta solucidn indica que para distancias lejanas al Sol (a
partir de .1UA), sélo subsisten los términos dominantes, es
decir: ,
x=41ng (1.15)

Para el medic interplanetario la expansidn supersdnica del -
gas coronal debe hacerse, a primera aproximacidn, siguiendo
una ley logaritmica de crecimiento.la aproximacidn isotérmi-
ca de Parker es bastante adecuada. Los resultados obtenidos
con este modelo, se muestran en la figura (1.4%), y los datos
experimentales a la distancia de la drbita terrestre han con-

firmado que la velocidad del VS es de 200-850 Km/seg, no exis



tiendo un cambio notorio en la velocidad entre 0.7 y 14UA.No

obstante, el modelo lsotZrmico no es mds que una simplifica-

.2 PN
c1on matematicd.

La temperatura del VS, en realidad varia con la distancia,
S .
de 2x10°°K en la base de la Corona, hasta aproximadamente 5x

I .
10 °K a la altura de la drbita terrestre.

Clauser(1360) hizo notar que las ecuaciones hidrodindmi-
cas que deueriben la expansién supersdénica de la Corona So-
lar son semedantes a las que degoriben el flujo de un pas a

3

través de unt tebera de Laval. Este dispositive (fig 1.5),

, de tal manera

&1, aumenta conti-

sdnica en la
parte mds angosta del tubo. A partiv de cntonces, el fluido

gse expande supersdnicamente. (Dessler,1967).

11 3
(Km/seg) ;
GO0k -~ = o« e e e e o e
|
l

A~ Tx10"

500F //v;;;,,-—/“—"
/ / !

4OOF

300

c-;_(”o‘ % ! e s
s

o5 xt0° x h e e s

i
100F «Orbita Terrestre

R Y
5 1 r(UA)

Fig 1.4.,-Resultados obtenidos con el modelo

de Parker (ec, 1.14).
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Fig 1.5.~Taobera de Laval,ndtese el carde-

ter de las veloccidades.

Consideremos el desarvcllo hecho per Dessler (1967), al

G

tomar un gas compresible fluyendo por la tobera, hacia la
direccidn mids angosta. 5i ¢y v son la densidad y velocldad
del gas, respectivamente, y S el drea de la seccidn trans-
versal del embudeo, la ccuacidn de continuidad en un estado
cotacionarnio eg:

S8V o= otle. (1.1v)

Esta ecuacidn indica que a medida que ¢l gas fluye hacia la
parte mds angosta del tubo, la velocidad aumenta. Sin embap
g0, la velocidad mdzima que puede alcanzar ¢l fluido an un
tubo convergente es la velocidad sdnica Cs' Lsto se puede
demostrar utilizando la ecuacidn de Euler para un flujo es-
tacionario en ausencia de fuerzas cxternas:

dp = 9F ar = -svay (1.17)
pero como en un proceso adiabdtico la velocidad del sdénido

estd dada por Céa dp/dS , entonces la ecuacidn (1,17) queda

COoOmo
Qg’ _%, dv (1.18)

La suposicidn adiabdtica anterior no es muy critica,pues



el proceso térmico involucrado no determina el resultado Fi-
nal. Tomando logaritmos en la ecuacidn (1.16) y diferencian-
do, se obtiene
ds , 4%, dv
S

+ ~r- - 0 (1.19)

que al ser sustituida en (1.18), nos da:

d5 i dv
~ Ty - 1) (1.20)
5o, T v
~ <

Esta ecuacidn nos dice que mientras el tubo sea decreciente,
la parte izquierda de la Igualdad serd nag*fﬁva. Como el gas
se acelera hacla 21 interior, se tiene que E—-}70 Yy por lo tan
33160 en pardéntesis es negativa s8lo cuando v <C%.

fluido

cuando el

to la expre

En esta misma ceouacidn tiene

alecanza la velocidad sénica cuands

tubo deta de decie (en la garganta de la tob=ial.

S1i a partir de la gavgante, orece la seceidn transversal
a5

de la tobera (““ >0),en la ecuacidn (1.20) la expresidn en-

Lo ocual oconere cuando v>C_. Es

tre pdréntcxis

supersénicamento. 51 la veloci-

decir, ¢l flu
dad del fluide no lle

la parte mds angosta del tubo, ol fluido vuelve a desacele-

a aleanzar a la veloeldad sdnica en

rarse al pasar a la pavte divergente de la tobora. En este

caso la tobera se conoce como tubo de Venturi.

1.6.3 EXPANSION SUPERSONICA DE LA CORONA SOLAR

La expansidn supersdnica de la Corona Solar se puede con-
siderar como un procesc semejante al de la tobera. En él,la
constriceidn dada por la garganta del tubo, estd dada por la
atraccidn gravitacional solar. Por esta razén, al punto cri-
tico en ol que la velocidad del gas alcanza la velocidad s6-
‘nica, se le concce también como "garganta gravitacional'(Par
ker,1963),
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Considerando las mismas condiciones de la Corona Solar pa

ra la deduccidn de la ecuacidén de Parker, se tlene que la e-
.. "
cuacién de fBuler para el gas coronal es
oM, .
dp = -Svdv - Sﬁfﬁdr (1.21)
r
Andlogamente al caso de la tobera, se tiene que la veleocidad
del sénido estd dada por:
ol o de (1.22)
'3 di
sustituyendo en (1.21), se obtiene:
1¢ M
c? s vav - 6 Hedr (1.23)

De la ecuacidén de continuidad para un gas en expansidn esfé

ricamente simétrica se obtiene,al sacarle logaritmo y diferen
ciando:

ds _ av 2 dr :

= - = L2243

sustituyendo esta ecuacidén en (1.23) v reduciendo términos,se

obtiene finalmente:

Si la velocidad de expansid

%g{dxreccxon opuesta al Sol, s
{
673'>2 . Cuando v>C_ se tiene

loc1dad del VS alcan a la velo

Q

Como C_ depende linealments
2
en un proceso isctérmico), se

depende de la temperatura coro

/v? \ oA GM \dl‘ .
{ l - v =47 - e N
‘\ é 1 v o R 1/ o (1:25)

n de la Corona es creciente en

e tiene que,cuando v<C_
p=]

7 2
Cﬁb

ke

£

-De tal manera que la ve

o2 P
cidad sénica en:

MpG
2CE (1.28)
S
1
. . o KT
de la temperatura ( CS—\ o

tiene que el punto critico r
aq P c

1.Ox106°K,

nal. 35i tomamos T



. 3.5R,, pero si se considera T = 2x10b°K, se obtiene,

T
r.s 1.7Rq .

En una atmdsfera isotérmica, para temperaturas mayores,se

tienen menoras r ., de tal manera que debe existir una tempe-
A
rvatura maxima TM para la cual r.* R,. En este caso,ya no exis

garganta gravitacional” y la expansidn no puede hacerse

supersdnicamente. [ctda temperatura para el caso solar es:

o

Se puede concluir, s6-
1o en un intervalo limit la

Corona fuera demasiade fria, la atmdsfera seria estdtica como

lo predice el modelo de Chapman o como lo es la atmSsfera te-

rrestre. Siopor ol contravio, el Sol v la Covona fueran dema-
siado calientes (Tpa'ﬂ4> la expansidn tendria lugar a veloci-

dades subsdnicas.

tra parte, la ecuacidn de Parker (1.11) tiene come so

luciones las de curvas representadas en la f
(1.6). En =211la se obs

v & no tienen sen-
tido fisico, pues la solueidn 3 alcanza velocidades superséni

rva que las curvas 3

cas a distancias menoves guc 1o critica r_. que e@s no acepta-
ble. Las curvas 1 y 2, igualmente son inaceptables debido a
que se inician con velocidades supersdnicas, para despuds dis

minuir, le que contradice las observaciones (Brandt,1970).

Las dos Gnicas posibles soluciones con sentido fisico son
las curvas 4 y 5, La 4 vapresenta o1 VS en el que la veloci~
dad va aumentando hasta ilegar a la velocidad supersénica men
cionada a grandes distancias heliocdntricas, La 5 representa
la "brisa solar" en la que la velocidad decrece con las dis-
tancia, Ambas curvas son correctas para dilferentes condicio-

nes a la frontera,
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1.7 CAMPO MAGNETIC . INTERPLANETARIO (CMID

1.7.1 CAMPO MAGNETICO Y VIENTO SOLAR

En la seccidn anterior se estudio @l VS, sin considerar de

de fusrzas magnédticas, De hecho se
d

talladamente la pre
sabe que el plasma interplanectario arrastra las lineas de -
fuerza del campo magnético solar, constituyendo asi el CMI.

La existencia de fuerzas magnéticas en el espacio interplane-

tario es de vital importancia en la dindmica del VS, ya que

explica en forma satisfactoria el comportamiento hidrodindmi-
co del plasma interplanetaric, a pesar de poseer éste una dis
tancia libre media entre sus particulas del orden de 1UA. El
CMI proporcicna ademds, la explicacidin de alguncs fendmenos

del VS con los que estd estrechamente relacionado,

Debido a que el VS es un gas lonizado con alta conductivi-

dad eléctrica, se tiene que en la presesncia de un campo magné
=



tico, las lineas de fuerza magnética se encuentran “congela-
das" con el material (ver apéndice A). De esta manera, el -

plasma coronal al expanderse, arrastra el campo magnético de

la Fotdstera, llenande todo el sspacio interplanctario.

A partir del trabajo de Parker (1958), se sabe que sobre

la cclip las lineas de fuerza del CHI, tilenen una estruc

tura espiral, preducida por los efectos de 14 rotacidn del -
Sel sobre el V3. Dicha estructura ha sido comprobada por los

satélites HELIOS (ver

vehiculon
DFVIR,1984).

1
PN

Consideremos ahora al Sol en "tiempos quietos", es decir,

tomemss Unicamonte en cuenta el campo magnético general del

N oS
J2 25—

los efectos de la actividad solar.

Sol, sin
lineas de rlujo magné-

ta manera, pucsto que 21 Sol rota, las

Ty

4

tico acompafian a un elemento de flujo de VS al expanderse és-
te, formando en el espacio Interplanctario una trayectoria

A

espiral, llamada "espiral de Arquimedses" (fipura 1.7)

Fig 1.7.- Espiral de Arquimedes. El circulo punteado re-
presenta la &rbita de la Tierra, ¥ es el dngulo es
piral arquimediano, w es la frecuencia dngular so-

lar y r la distancia heliocéntrica.



Un punto de la superficie del ecuador sclar describe, al

rotar con velocidad anguler w, un dngulo azimutal ¢, tal que:

onsideremos ademds, que ¢l Y5 se aleja del Sol con veloci-
Consaider Jema 3

1d constante v, a partir de una distancia 3 oent 25 el )
dad constante v, a pavrtir de una distan ry3 entonces el ra

dio vector que describe el gas esta dado por:

r = %($ - poy t 1y (1.27

lo cual nos indica la trayectoria descrita por una linea de
flujo.

El dngulo espiral arquimezdiano (¥), es el dngule que for-
ma la tangente de la espiral de Arquimedes en un punto, con
el radio vector solar en dicho punto:

- 1T,

W (1.28)
v

tany =

1.7.2 COMPONENTES POLARES DEL, CMI.

Las componentes polares esféricas del CMI promedio, sobre

el ecuador solar,estan dadas por:

r
a) B, = BQ(;&) |
b) B =20 (1.29)
<
- - r
c) B¢> = Brtan\}’ = 803(;‘1)&‘ - ry)

y para r»r,



i

* Tk

donde BP,Bg Y B% son las componentes magnéticas, radial, po-

lar y azimutal respectivamente, B, es la intensidad del campo

o
o]
—

-

a una distancia r, del 25 la frecuencia dngular solar,
v la magnitud de la velocidad del V8, v v la distancia helio-

- .
céntricda.

Cemo se observa de 1.2%(c), tany¥ = By/8 , por lo que pa-
ra v=400 Km/seg, sobre la drbita de la Tierra se tiene ¥ 45°

y ¥= 80° a la altura de la drbita de Jupiter.

De 1.30 se observa que para valores pequedos de vy I8 va-
ria como 1/v% entanto que para valores grandes de r, # cam-
bia como 1/r. Para distancias supericres a 0,1UA, las medicio
nes experimentales concuerdan con las ecuaciones (1.29) =i to

(Fisk, 1979>.

mamos r,= R, v B, ol campo magnétrico fotostférico (#1.5 gauss)

1.7.3 CONFIGURACTON SECTORIAL DEL CHI

£n 1962, Ahluwalia v Dessler, basdndose en magnetdgramas
sclares que mostraban al campo magnético de la Fotdsfera di-
vidida en &reas de diferentes polaridades, sugirieron que el
CMI deberfa estar dividido en sectorss de diferente polaridad.
Cada sector deberia contener vectores de campo magnético en
un sentido, ya sea solar & antisolar. Esta HipStesis estaba
basada en que el CMI deberla satisfacer la ley de Maxwell,

9.8 = 0.

Los resultados experimentales del satélite IMP-1 en 1963
confirmaron primeramente dicha estructura sectorial (figura
1.8). Esta configuracidn corrota con el Sol, manteniéndose

cuasiestacionaria durante tiempos relativamente largos ( ~1



ano en tiempos quietos y menos de una rotacidén solar en tiem-

pos de actividad).

[SIHTT

2ie 20

Fig 1.8.-Estructura sectorial del CMI observa-
do por el IfP-1. Las polaridades del
campo son indicadas por los signos + y

- (tomade de Brandt, 1970).

La explicacién, a la aobservacidn de estos 4 sectores de p

10

=

laridad magnética opuesta, =s5ta basada en la existencia de u
campo magnético general del tipo dipolar, cuyc plano ecuato-
rial esta inclinado ~7° con respecto a la ecliptica. El hecho
de considerar un campo magnético de este tipo, implica que s0
bre el plano ecuatorial solar debe existir una hoja neutra de
corriente (llamada simplemente "hoja neutra'), la cual separa
as polaridades magnéticas del dipolo, y como el Sol rota,des
de un punto de vista tridimensional, veriamos que 1la hoja neu
tra adquiere una confipuracidn ondulada como la mostrada en

la figura 1.9.



)

Fig 1.3.- Hoja neutra, vista desde GUA. Se
estima que se extiende hasta una la-
titud de de Svalgard. vy

Wilcox,

Cuando desde la Tierra y vehfculos espaciales se observan
4 sectorces de pelaridad opuesta en ~27.2 dias, se ha determi-
nado por el wmonitoreo de la hoia de corriente, que 1le-

S

ga a extenderse en amplitud hasta ~.3UA (DFVLR, 1984). Mo obs

tante, en algunas ocasiones se han llegado a observar en  es-

3 PN,

te mismo tiempo, Unicamente 2 sectores de dictinta polaridad,
esto se debe a que la configuracién ondulada de la heja de

corriente decrece en amplitud, es decir, tiende a aplanarse,

1.8 REGIONES CORROTANTES DE INTERACCION

Anteriormente se menciond que la energfa térmica del gas
ionizado de la Corona es tan grande que ni siquiera el enorme
campo gravitacional del Sol puede retener la Corona como una
atmbsfera estitica ligada a él. Por el contrario, el gas coro
nal se proyecta hacia fuera del Sol a elevadisima velocidad e

inunda el espacio interplanetario, como VS,



Los satélites y vehfculos gque han venido explorando el es-
pacio interplanctaric desdes los dltimos 25 aflos han detectado
directamente el Y3 y han registrado su flujo en la vecindad

tre v nasta distancias de 30UA. Las obser-

de la drbita tarre
vaciones revelan que <1 V5 fluye casi radialmente desde el

450Km/seg. Sin ombargo, el {1

501 a una velocidad n
jo del V8 dista wmuche de ser uniforme, ya que es extremadamen
te rarificado. Su velocidad suele vardar an clentos de Km/seg
en el cursc de una semana (Cosling,1977). Esas varilaciones

rueden llegar a rormar ondas de choque, cuva geometria evolu-
ciona a medida que se prepagan desde el Sol hasta las regio-

nes mds remotas del Sistema Solar.

Cemoe 1a Corona, &l VS es un plasma muy enrvarecido, compues
to principalmente de protones v clectrones libres. Al propa-
garse, su densidad decrece a un ritimo gque es aproximadamente,

su distancia

proporcional al valcor recipreco del cuadrado
al Sol. Al alcan=

nas 10 particulas por we”; an la Sehita Jde Jipiter debe  ser

rhita terrestre, su densidad es de u-

1a87)

A medida gque el

Ll
de unas 0.4 part/em” {(smith y Barnes,

;e enfrfa; en la vecindad de la drbita

de la Tierra, su temperatura ha bajade desde 1079K hasta unos

VS se expande, tambidn

.
10°°K. A es: temperatura, la velocidad del sdnido es de ~ 50
Km/seg. Como en la drbita terrestre ¢l VS viaja a ~u50Km/seg,
la velocidad del flujo es nueve veces mayor que la del sdnido,
es decir, el fluio es altamente supersdénicn. Las mediciones

de vehfculos espaciales revelan ademds, que cerca de la drbi-
ta terrestre, ¢l valor medio del CMI es ~5x10 Sgauss (5¥). La
intensidad del campc magnético t errestre en la vecindad de

los polos es de 0.6 gauss (leﬂ D) (Gosling, 1977).

Sobre la drbita de la Tierra, la densidad del gas es muy
bajn, hasta el grado de que un protdn cualquiera del VS qui-
z4 chogue con uno de sus vecinos sélo una vez cada dos o tres

dias, por termino medio, Por consiguiente, otros procesos dis
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tintos del choque directo entre particulas deben ser los res-
ponsables de que un gas tan diluido actde como un fluide. Pa-
rece probable que las inestabilidades inherentes a un plasma

en presencia del débil CMI sean causantes de ello.

Las observaciones realizadas desde vehiIcules espaciales
cerca de la Grbita de la Tierra han comprobado que las prin-

cipales variaciones de la velocidad, densidad y presidn del

VS e

o 8 A

in A un esquemsa, liamado "regiones corrotantes de

3

interaccidén® (figgura 1.10). En la parte frontal de una co-

P B TR 1. Sy 1, Lo T U
rricnte de YO0, la wvelocoidel dol fluado awnenta

en la parte trasera de la corriente, la veloc dicminuye
tos. Bn el
idad de

2o rawLiinﬂnLq un

con mucho mavor 1 itud, volviends a valores

borde frontal, dende la veleocidad aumenta, la

particulas del gas también lo hiace alcan:
mdximo que es varias veses mayor que la densidad media. bn

la parte trasera, donde la velocidad decreca, ocurre lo mis-

mo con la densidad, que alecanza valores bajos. La

dida en sec perpendiculares a la corriente,

porcional al pvoduc“o de 1a densidad por fa temperatura, tam

-
1

bién alcanza un nd

imo donde la velocidad crece, pero dismi-
nuye de nueve rvdpidamente y queda casi constants a lo largo

de una gran proporcidn de la parte trasera de la corriente.
Estas caracteristicas se aprecian claramente en la figura 1.1},

-

la cual representa un ejemplo de reglén corrotante de interac

¢idn, observada a 5SUA, por <ol Plonero 10.

Estas caracteristicas de variacidn de las estructuras, cer
ca de la drbita tarrvestre se explican fdecilmente si se consi-
dera la corriente como una onda de choque que se hace mds a-

brupta a medida que se va alejando del Sol.

La falta de uniformidad en la velocidad del VS proviene de
la falta de uniformidad de la temperatura y la densidad de la

Corona. Esta falta de uniformidad coronal se debe principal-
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2raceidon, visto

Fig 1.10.- Regidn corrotante de inte
n transversal ecuatorial,

,,,,, ~a 2

desde una secoids

(Holzer,1979).

P, 2
10} ¢ynesiem
T,
K
N,
e
8,
Y
v,
VLomlsec

Fig 1.11.~ Ejemplo de una regidn corrotante de interaccidn
observada a %.3UA. Las linecas punteadas verticalmen-
te identifican el frente de la onda de choque(F), I

es la Interfase y R el choque de reversa, (Wilcox,1978).
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mente al hecho de que el campo magnético solar, que cruza la
Corona, es tambiin variable de un lugar a otro del Sol. Asi,

las distintas porclones de plasma coronal que escapan al es-

q

“tirse en VS se expanden hacia el axterior a

pacio para con

Ferentes.

velocidades

Hasta agui, se han dado las principalas caracteristicas

del extremadamente rarificado VS, vy por consigulente del per-

punto de vista macroscdpico. Sin embay

turbado CMI,

g0 en el tudio detallado de las perturbaciones del CHI nos
encontranas con movimientos ondulatorios muy especlales gue

serdn tratados en el siguiente capitulo.

w
b5



CAPITULQOC II

ONDAS MAGNETO DRODINAMICAS

fay
-t

(MHD)

En el capitule anterior se estudio el Sol y algunos de los
fendmenos asoclados a €1 como un todo {es decir a grandes di-

mensilones). Ho obstante ¢llo, el comportamiento <¢el medio in-

talle. Inestabllidades del plasma interplanctario,producen

movimicnteos ondulatorios de diferentes tipos, cuyo estudio a-

1 madio que le rodea.

vuda a cemprondar, la fi{sica golar vy

En oeste capitulo se hace un andliszis cndan MHD (Alfvéni
cas, Rdpidas y Lentas), las cuales como se verd en el trans-
curso de &ste, son de vital importancia en la comprensidn de

la dindmica del VS,

Por otro lado el tipo de ondas analizadas en este capitulo
representan muy probablemente la mayor contribucién a las per
turbaciones del CMI cuyos espectros son analizados en esta te

sis.



2.1 ECUACIONES HAGNETOHIDRODINAMICAS (MHD).

La MHD no es mds que un modelo fisico que describe un plas
ma idealizado en términes de sus propiedades como un flufdo.

a4l an los medlos as-

No tedas las propiledades de un pl

trofisicos v en el laboratorio, pueden ser explicados en tér-

minos de este modelo. Ho obstante esta limitacidn, la

vEe herranienta de uso conflable, si

una l'f‘.TV AR

menos con una cscala espacial grande, como el medic

frecuencias; entendiendose come bajd

netario y

cias, aquellas que cotdn muy por debaje de la frecuencia ci-
7
; . - PPN A .
clotrénica Jdel protdn (&%{= B(-9.58x10°C/Kg)), v con las gue
se puede dzspreciar lay corrientes de desplazamiento en la

(Spitzer, 1969).

ley de

Consideremos el comportamiento de un fluido conductor, -
eléctricamente neutro, en campes clectromagnéticos, e ignore-
mos efectos de viscosidad. E1 fluido viene descrito por una

-
..-(.«r\n -
Lo

densidad de masa (3, 0), una velociaaa Vix,1), uid ©
plx,t) (considerada como escalar) y una conductividad elec-
trica 6 (Jackson, 1980). En particular para el andlisis de on
das en »1 VS podemos considerar un plasma con conductividad

infinita y sin coliciones.

Bajo las consideraciones anteriores, las ecuaciones hidro-
dindmicas son la ecuacidn de continuidad (ecuacidn de conser-

vacidén de masa):

§—§+ 2.(8%) = 0 (2.1)

y la de conservacidn de momento

L= gp v 2(3 x B) - 0o (2.2)



donde ¢ es el potencial gravitacional actuante, E es el campo
magnético y J 1a densidad de corriente (en las expresiones
sén utilizadas unidades CGS). Se debe hacer notar que la deri

vada de la velocidad con respecto al tilempo gue aparece en el

primer miembro de 2.7 es la derivada convectiva:

- _é.: + 9.y €2.3)

que da la velocidad de camblo con el ticmpe de cualquier pa-
rametro {isico que se 2std moviendo en un instante con velo-

cidad V.

El primer miembro de la ecuacidn (2,2), o5 la variacidn de

momento vy, sepdn la ¢ ueda igualado a

e}

zunda ley de Hewlon,

. . - 1+ -
una serie de términos de fucrzna; (;Jxé s la fuerza de Lo-

rentz debida a 1a Sn de la induccidn magnética sobre una
corriente, donde ¢l producto vactorial indica que la fuerza
25 perpendicular a la corrience y ol campes -yn es la fuerza
hidrodindmica que surse de lag ccuacicnes Jde Dulaer (1.1), v
donde el sigo menos ze debe ague la fuerna es contraria al
gradiente de presidny y finalmentz - §yP¢ es un término que se
afiade con el fin de incluir la fuerza de gravedad actuante,

y la cual suele despreciarse en el andlisis de movimientos de
ondas en el VS, pues la gravedad 23 importante cuando consi-
ramos la expansidn del VS como un todo, pero esto puede ser
despreciable para ondas de longitud de onda corta.. (Hollweg,
1975).

Al despreciar la corriente de desplazamiento, los campos

electromagnéticos en el fluido quedan descritos por:
~,

7 1 58

¢ H S SR

a) Faraday Tk S It

(2.4)

=24
L]
I3
oy

b) Ampere: 7 X



- hh

De esta manera, el campo eléctrico queda completamente de-

terminado por las ecuaciones (2.4%) y la ley de Qhm:
-6(1 + __3) (2.5)

pero como el VS se considera un plasma de conductividad infi-

nita, entonces podemos reescribir la ecuacidn de Ohm, como:

Las ecuaciones (2.1), (2.2),(2.4) vy (2.8), junto con una
ecuacidén de cstado para el fluido, constituyen las ecuaciones

de la HHD para nuestro caso.
La ecuacidn de estado la podemos expresar cComo:
ey -
0§ = cte e.mn

endonde ¥ cs el indice polllvdpice, gue nos relacliona los ca-

lores especificos a volwnen y presién constantes, Si ¥ = 5/3

i
adiabdtico; si ¥ = 1 el proceso es isotér-

tenemos un proc

mico (Hollweg, 1975).

2.2 ONDAS MHD

Con el fin de simplificar el estudio del movimiento ondula
torio de un fluido conductor compresible en presencia de un
campo magnético, vamos a considerar un fluido conductor con
las caracteristicas ectableocidas en la seccidn anterior. En-
tonces, reescribiendo las ccuaciones que describen su compor-

tamiento, se tiene :
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a8 B

a) a—z + V(?O‘) = 0

By S 4 GU.IT = —op - = Bx(7x) (2.8)
at . v } L;Tr P G

A .
il PR(UxB)

Suponganmos ahera gque nos trasladamos al sistema en el que
¥ = 0 (eg de

induceidn magndiice i

i, nos movem plasma), pero existe una

ospacialmente uniforme, en

toedo ¢l {luide de Jdensidad constante §,. Imaginemos ahora pe-

quenas «desviaciones de equilibrio, por lo

que términos de arde wales que &2 puaden ser des-

preciables (Bitten
a) B
b) 5= 8 + 88,1 (2.9)

V(R L)

(9]

~
<i
1t

S{ linealizamos las ecuaciones en (2.8) respecto a las mdgni-

tudes pequefias, dstas se convierten en:

a)l a8 8, w8V = D

gt
bl A g—fl + C7SV5§ + %71 Box(pxsB) = 0 (2.10)

IS8 _ :
c) T vx(éi}xﬂo) = D

endonde CS es la velocidad del sdénido en el fluido (Cé= Jpo/go}
Es importante hacer notar que para la obtencidn de 2.10(b) se

utilizé ademds la relacién:

vp = (Ip/$IVE = czsvf



Derivando 2.10(h) con respecto a t vy sustituyendo poste-

riormente 2.10(b) vy (¢), se obtiene otra para &v:

<

5
at?

- Cw(w.87) + UAxv x[Vx(évaﬂ)3 = 0 (2.11)
endonde se ha introducido la velocidad de Alfvén (VA)

V, ® o2 (2.12)

La ecuacidn diferencial (2.11) es complicada, pero admite
Tormd ik T . -
soluciones de la forma e con R y h constantes. En

particular, admite soluciones para ondas planas que se propa-

gan paralela O perpendicular a la direccidn del campo magnéti
Co, es decir pava ondas de la forma:

ST(R, 1) = gyeillx - wt) (2.13)

- X - - . .
e Koe3 el vector de vida vy w la [recuencla angular,

De esta manera, sustituyendo (2.13) en (2.11) y efectuando

las operaciones respectivas, se obtilene:
~fay 4 (€1 o+ PR (kDK +
by

0 (2.14)

"

Y - -4 Ty ‘,;... — _.-0— - - -
+ vA.k[(vA.k;é. (vA.év)k (k.év)vA]

Esta ecuacidén constituye una relacidn entre wy K, llamada de
dispersidén para las ondas MHD. Estas son de tres modos, Alfvé
nicas y magnetosdnicas rdpidas y lentas, las cuales seran ana

lizadas a continuacién.



2.2.1 ONDAS ALFVENICAS

Si K es paralelo a ¥, (E!fQA), (2.14) se reduce a:
Wt - omew o+ (S5 L e, she, = o (2.15)
Kvi - o Q (7 -8V, g

. I C e o .
8i ahora $V.V, = 0, es decir $V¥LK, entonces se exibe una onda

transversal con velocidad de Fase jgual a la velocidad de AlLf

»
ven.

-

- . .
En general, cuando k y ¥, forman un dngule e, la relacidn

A
de dispersidn para las ondas Alfvénicas esta dada por:

22 .
w2 ¥ cods (2.186)
M

De la tercera ecuacidn de 2.10 se puede obtener la rela-

cién entre 88 v &V (Hollweg,1975)

S &V
%i = - Sgn(cose)ﬁg (2.17)

Andlogamente, SE sc obticne de (2.6)

§F = -sUxB, (2.18)

En la figura 2.1 se muestran todas las variables involucra
- Vel a4 - .
das en las ondas de Alfvén, con &4 como la fluctuacidn en la

densidad de corriente.

Las ondas de Alfvén son un fendémeno puramente magnetohidro
dindmico que depende dnicamente del campo magnético y de la

densidad.

Con la ecuaecidn 2.10(c) se encuentra la perturbacién mag-

nética de las ondas alfvénicas, representada por:
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}—A
o
(=n
=1

Fig 2.1.,-Relacibn entre las distintas variables

que caracterizan las ondas de Alfvén.

2 T’f:.' o
8% = - SB,ev (2.19)

hace que las lineas de

La onda de Alfvén, parals
de forma lateral, cdaracteri-

campo oscilen adelante vy atry

zandose por no axibiv fluctuaciones en el plasma, de dengi~

dad 8 presidn, es decir, son no compresivas. Ln otras pala-
b 2 H ¢

brae, las ondas de Alfvén son tluctuaciones de velocidad vy

b -
v i)

campo magnético, perpendiculap .t y (ver figura 2.27.

Fig 2.2.-Esquema de ondas de Alfvén propagandose a lo
largo de Eo, mostrando la relacidén entre las

cantidades oscilantes,
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2.2.2 ONDAS MAGHETOSONICAS RAPIDAS Y LENTAS.

En las ondas alfvé&nicas consideramos sV y 4B perpendicula-

. M g
res al plano que contiene a K vy By s para las ondas magnetosd-
'dpidas v lentas consideraremos &V y S§ en el mismo pla

= -

no que K vy b,. Bado estas conszideracionss, retornemos 4 la -
. . ' e . . by
cuacidn (2.19%) v aflacdamos la coxdch(n 4v paralelo a Ky a v
. P
entonces para este caso, existe una onda magnetesdnica lenta
(onda 1lc

del sénide C_, es decir:

cuya velocidad de fase (V) es igual a la
b 5

v :i};’:c& (2.20)

Para este tipo de onda no existe un campo eléctrico, densidad
de corriente eléctrica y campo magnético, asociadas a ellas

(Bittencourt, 1986)., La figura 2.3, muestra una onda lenta en
la que, la velocidad de flujo de masa esta en la direccidn de

propagacidn.

==t

Fig 2.3.-Onda magnetosdnica lenta, propagdndose a lo
largo de las lineas de campo magnético en un
fluido conductor compresible. Los puntos re=-

presentan el comportamiento de las particulas.



i6tese, que de 1la ecuacidn (2.15) se encontraron dos tipos
posibles de movimicnto ondulatorio: alfvénico vy magnetosdni-

cas lentas.

Congideramos ahora Bo) en la ecu

@
hy - Rl bod I3
cién (2.14). Entonces k“A: 0, por lo que, la ecuacidn se ve-

duce a:

ety o+ (€L 4 vAY(RLeHIR = 0 (2.21)

de la que se cbtiene:

& = (CL o+ vDI(E. DR/ C(2.22)

- " . a1 . . .
Por lo tante si &%Hk, la solucidn es una onda longitudinal,
magnetosdnica rdpida, con velocidad Jde fase

1

2=t 4 2)?

K 3 A (2.23)

Es decir, esta onda se propaga con una velocidad que depende

de la suma de las presiones hidrostdtica y magnética.

La fluctuacidn magnética asociada con las ondas magnetosd-
nicas rdpidas, puede ser obtenida de 2.10(c), encontrandose
que es igual a (2.19), salvo por el signo, que en este caso

resulta ser positivo.

La fluctuacidn eléctrica (SE), para este tipo de ondas es-

ta dado, al igual que las alfvénicas, por (2.18).

Las ondas magnetosdnicas rdpidas, que se mu=ven perpendi-
- . - .
cular a By, producen compresiones y enrarecimientos en las

lineas de fuerza, sin cambiar su direccidn (figura 2.4).

La velocidad de fase de estas ondasz es independiente de la

frecuencia, por lo que son no dispersivas,



. g
* 4 Afﬂdl & 4 ﬁ“’“ a
', ) “; ‘ o~ P :
N X ‘4 i
i v

Fig 2.4%.-Onda magnetosdnica »ipide, rroparandose per-

pendicular al « Wrico, causando compre

tanto on las lineas de

siones v rarefaccic

campo, como 2n el fluido conductor.

La relacién de dispersidn, para el caso general de ondas
estan for-

i

magnetosdénicas rdpidas y lentas, en ol que ¥ v Vﬁ

mando un dngulo 8, es (Bittencourt,i98d,ec. 5.13):

2 4 .
[ U S S U Y O N4 T\ Uy I N PR
g RV B S U 3 - T 5 Y - ut v G A
(k}_, 't z/fs YA b 5 50 'elj (2.24)

donde el signc superior (+), define las ondas rdpidas, v el in
ferior las ondas lentas. La figura 2.5 ilustra las variables

involucradas en las ondas rdpidas.

5V
byl . P .
K Fig 2.5.-Relacidn entre las dis
tintas variables que ca-
o racterizan las ondas mag-
[
i s s .
@ 6 ¢ 3 netosénicas rdpidas.
) o
isd
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Finalmente en la tabla 2.1 se resumen las caracteristicas

principales de las ondas MHD estudiadas.
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TABLA 2.1

ONDAS MHD

ALFVENICAS

1

AGNETQSONICAS RAPIDAS

MAGNLETOSONICAS LENTAS

Velocidad de Tase

AU
n

VA+ Cs

C
s

Tipe de Onda

Transversal

Y

Longitudinal

Longitudinal
no dispersiva

no - dispersiva no dispersiva |
- ot .
Relacidn entpe , svilk (caso ideal) =
2lalClc ! M) e -y =
s e ¢ bk svoforma un<48 con sv ik
SV oy K 5
: k (caso peneral)
Relacidn entre Y Y o
k v B, (case ideal) kilB, kLB, kIB,
Perturbacién Mapné- - _KE gu IS I it 0
tica. o woo” (/k)°
Efecto sobre las no las com- las comprime, sin
linecas de campo S a5 COmpriling, . . altamente compre-
i .. prime cambiar su direccién .
magnetico sivas
Dominio en la micro- | ~50% de las Freocuentemente no han sido
estructura del V5. veces observadas observadas




2.3 ONDAS MHD EN EL ¥V

e
—
™y
bt
-3
O
9]
b
&
£
o
o)

El estudio de ondas MHD en el VS es de interés por varias
razones, quizd la principal sea la posibilidad de que su in-

”

clusidn en los medelos de VS pueda ayudar a un completo enten
dimiento de la dindmica del

¥5. De hecho, se sabe que la mayo
ria de estudios de ondas v turbulencia en el VS fue motivado

4

V3 observado a 1UA v las condicio-

por dizorepan

nes predi

gue rau onlas ortante ague no debe ser
omitido de modelos simples. Otra razdn importante, es que el
espacio interplanetario es el (nico medic dende podemos estu-

diar un plasma con propiledades térmicas especialaes, altamente

2%

rarificado, posesdor de una conductividad eldctrica infinita vy

considerado sin colisiones.

Desde los primeros estudios del VS alrededor de los 50's,sur

gio la posibilidad de la existsncia de ondas en el plasma in-

ter mates vendrian a jugar un lmportante papel
an del ootado 1 tol 5. Parker, desde su

primer articulo en 1958, hizo notar que al arrastrar el VS al

CMI, se inducian anisotvopias tdrmicas nue podrian generar on-

das MHD de baja frecuencida (Farrer,i353).

La ecuacidn (2.17) muestra la relacidn existente entre las
perturbacicnes de la velocidad y del campo magnético asociadas
con una onda de Alfvén. Esta relacidn fue utilizada para iden-
tificar la presencia de ondas de Alfvén en el VS (Hollweg,1975)
Los primeros estudios fueron hechos por Coleman en 1967, usan-
do el autoespectro y el espectro cruzado del campo magnético
con las fluctuaciones de velocidad en el VS. Este autor encon-
trd que el espectro cruzado fue consistente con (2.17) y de es
ta manera corrabord la presencia de ondas de Alfvén en el VS,
Basandose en sus observaciones de anticorrelacién (correlacidn)

de & vy 55, cuando B, apuntaba hacia fuera (hacia adentro) del
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Sol, concluyd que las ondas se propagaban predominantemente

hacia fuera del Sol.

Posteriormente, Belcher y Davis (1971) realizaron vario

Coreman y concluyeron que las ondas de Alf-

andlisis del t
roaatructyra del VS en ~50% de los datos a-

vén Jdominan la

nalizades. Tambidn fueron capaces de mostrar que 1 ondas ob

servadas oo prademinantemente hac

on

cual sipnifica gue pusden lener su orig

iciones fisicas de la

Q conocer las cond:

por lc tanto,

supariicis

Por otra parts las ondas magnetosdnicas rdpidas en el VS

han sido tambidin Ddentificadas por Whang y Mess (1370), y Bur
laga (1968-1971), entre otros. Sin embargo las ondas magneto-
sénicas lentas no han sido observadas, Se pleonsa gqua 28to ae
debe a que ellas son fuertemente amortiguadas, al transierir

su eénergfla a las particulas del medico interplanetarioe

En resumen, loo ondas pasnetosdnicas lentas no han sido ob

zon observadas ocasionalmente

servadas en el V3, las
y las ondas de Alfvén son frecuentemente observadas.



CAPITULDO IIT1I
LOS SATELITES HELIOS

En 1966, cientificos de la RFA vy de EUA tuvieron la inicia-
tiva de preparar un gran proyecto espacial con cardeter pura-

mente cientifico, vy consistia en explovab las propiedades del
0

espacio interplanetario, comprendido entre el Sol vy 1i
y determinar como el Sol influys constantemsnte en ¢

piedades.

El proyecto fue dificil de llevar a cabo, dado que &ste te-

Ie . 1, . oy o -
nia contemplade deercarse Sal, por lo gue
e > -t o
los satélites tenfan que ser sometidos a altas vy diferentes

emperaturas. Pinalmente el proyecto fue hecho rvealidad, nme-

14

P

diante el lanzamiento de dos satdlites, a los que se los did
el nombre Jde HRLICS 1 4 HELIZZ 2 »espectivaments. B1 HELIOS 1

de 1974, v 21 HELIOS 7

puesto en Srbita el 10 Jde
@l 15 de enero de 1976. Ambos fueron puestos en una drbita e-

liptica alrededor del Sol.

Pero ¢(Por qué el nombre "HELIOS"?. HELIOS es un nombre de
la mitologia Griega y significa, "eruzando el firmamento en
forma ardiente". De acuerdo a ésta, HELIOS fue el que aportd
la luz y el calor. La asignacidén del nombre "HELIOS" revela la
naturaleza de la misién para la que fueron creados los satéli-
tes, es decir, una investigacidn mediante satélite lo mds cer-
cano al Sol, para de esta manera conocer mds detalladamente
los fendmenos asociados con el Sol, y su repercusidn sobre la

Tierra.

Los satélites HELIOS, pese a la poca publicidad que tuvie-



ron, nos han proporcionade iformacidn acerca del Sol y del me-
dio interplanetaric dentro de la drbita terrestre, que no ha

sido obtenida por ningin otroc medio.

Y

El conocimiento acerca del proyecto y 1os logros de esta mi

5]

sién son muy poco conocldos an nuestro pafis v oes por ello que

consideramos impurtante hacer un plantcamiento general de ellos

en este caplitulo, que esta basado en la publicacidn "10 Years

HELLOS" editada por la DFVLR en 1984,



3.1 LA MISION DE LOS HELIOS

drbitas de los satdlites HELIOS v sus posiciones rela-
s{ como las Srbitas de los tres plane

Las

tivas del uno al otro, a

tas interiores, Mercurio, VYenus vy Tierra se muestran en la fi

gura 3.1, en e¢lla se observan las Srbitas elipticas descritas

por los satélites.

16£
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Fig 3.1.~Orbitas de los sdtelites HELIOS 1 y 2.



mo
de

Las érbitas de los HELIOS se establecieron casi en el mis-
plano de traslacidn de la Tierra, as decir,sobre el plano
la ecliptica; para completar una revolucidén el HELIOS 1 tar
190 dias, entanto que el HELIOS 2 lo hizo en casi 187 dias.
comunicacidn entre la Tierra y ol HELIOS 2, termind en ene-

de 1981, v con el HELIOS | termind ocn 1985,

Las tareas de investigacidn fueron llevadas a cabo mediante
instrumentos llevados a bordo. Dslas fueron:
. Py

foculas (prdtones, particulas alfa,e-

Un andlicador do owart
léctrones) del V5, con el que se midio la rdpidez, la di-
reccidn, asi como el nlmerc de particulas observadas (ex-

perimento 1)

DOS HMAGHITOMITRCI, CoM LOS CUALES BEL CAMPO MAGNETICO PER-
MANENTE Y SUS PEQUENAS VARIACIONES FUERON HEDIDAS (experi-

mento 2 y 3).

UN MAGHETOMETRO PARA OBSERVACION DE GRANDES CAMBIOS REPEN-
TINOS DEL CAMPO MAGNETICO (experimento H).

Una antena con la que 5o captaron las radioondas, para la
observacidén de cambios lentos y rdpidos del campo eléctri-

co (experimento 5).

Un conjunte de telescopios detectores de particulas, para
la determinacién del ndmero, direccidn y energfa de las

- P . . s ez P
particulas atémicas de media vy alta energia (radiacidn cos

mica) (experimentos 6,7 y 8).

Un instrumento adicional sobre el HELIOS 2, para registrar
estallidos de rayos gamma (ondas electromagnéticas de cor-

ta longitud de onda -~ .012 Ry.

Un ménitor para detectar el espectro de rayos X (0.1 a 100

&) que emite el Sol (experimento 7).



.

—— Tres fotdmetros muy senszibl detectar la luminosi-

dad en tres direcciones (experimento 9).
~— Dos instrumentos para registrar y andlizar particulas en
forma de pelvo que se introducen al sensor (eXperimento

10).

Las sefales transmitidas por los HELIOS reccrrieron apro-

wimadamente una dict do Km (en el

afélio) para terrestres.

L osu recory 4 periurbacio-

nes cuande travéds de la vecindad del Sol., aAhf la ma-

terida del os slanetario es especialmente caliente,

densa vy turbulenta, por tal motivo s de  los

e hizo un exa
disturbios en lag 1

as en la Tiovra, para de

esta ma F erd Cconocar

caracteristicas del medio interplane-
tario, dentro de la 6rbita terrestre, v especialmente en re-

glones prdéximas al Sol.

AN Bl o e e
uaiiug LUt oo e plaindl

zaba entre el HELICGS [ vy la Tierra, motlvo por el que hubo un
largo periode de comunicacidn interrumpida (~20 dias para el
HELIOS 1). Este problema se repetla cada afio, al completar el

satélite dos Srbitas alrededor del Sol y la Tierra una sola.

3.2 DIFERENCIAS ENTRE HELIOS 1 Y HELIOS 2

Basados en la trayectoria Srbital del HELIOS 1, algunas mo-

dificaciones en la 8rbita del HELIOS 2 fueron hechas.

Tanto el HELIOS 1 como el 2 circundaron sobre el plano de
la ecliptica, con el eje de giro (direccién del mdstil de la
antena) casi perpendicular a la eclipvica. Para la misidn HE-
LIOS 1 el eje de giro apuntd hacia el Morte Solar, entanto que
el eje de giro del HELIOS 2 sefialo hacia el Sur (figura 3.2).



Aunado a esto sc¢ mejord el alineamicnto de las boquillas de

precesidn, implementdndose diferentes bandas de frecuencia en
las operacicones de los HELIOS 1 y 2. Todo ésto fue hecho con
el f

e la evolucidn de la posicidn de los satdlites, es decir, es-

~a

n de minimizar los efectos de acoplamiento cruzado duran-

i

ot

o contribuyd a

r+

-

reconocer @n las estacicnes terrvestres, cual
s 15 2.

!
Io

w

Y
seflal venia del D

]
[N

g 3.2.- Pesicién relativa de los satdlites HELIOS

Para eliminar la emisidn secundaria de electrones de los ca

nales de la antena de alta ganancia (efecto multiplicador, cau

sante de severas interferencias on los experimentos 1 y 5),los
canales alimentadores fueron modificados en el HELIOS 2. Para
asegurar el despliegue de l4a antena del experimento 5 (el cual
habfa fallado en ¢l HELINS 1), el detector de iones preservo el
disefio, pero con fuertes protecciones adicionales. Finalmente

se hicieron algunas mejoras en el disefio térmico para que el

HELIOS 2 tuviese un acerszamiento un poco mis cercano al Sol (

-~ . 28UA),



Finalmente en la tabla . 3.1, se muestra la secuencia seguida

por las misiones HLLIOS 1 vy 2.

TABLA 3.1
RESUMEN MISICOH HELIOS
HELIns 2 HELIOS 1
Fecha lanzamiento {15 ne. 78 10 Dic., 7u
Jrbita: Inclinacidén N G.0011°

Afélio 5.983 UA 0.985 UA
Perihelio { 0.290 UA 0.309 UA
Periodo 187 dias 190 dias

Tiempo de vida:

Inicio 17 mayo 76 17 abril 75
rin 7 cnerc 81 maya  BS

Dimensiones:

Didmetro mdximo 2,77m

Inclinacién de la antena 4.20m

Brazo del magnetdmetro 9.35m

Antena del exp.5 31.30m
Peso total 3766Kg 3712Kg
Control de posicidn:

Intervalo de giro 6071rpm

Estabilizacién giro por gases frios activos

y control del eje de rotacidn

Frecuencia de Transmisidn 2295,370MHz 2297,592MHz

Nimero de comandos 258

Frecuencia de recepcidn 2113,653MHz 2114 ,699MHz
Nimero de experimentos 10 actives, 2 pasivos

Participacién 7 RFA, 3 EUA + 2 pasivos de

cooperacién multinasional




3.3 EXPERIMENTOS DE CAMFO MAGHETICO

Concentrémonces ahora en los experimentos 2, 3 y 4, los cua-
les son los de interes en esta tesis, es decir, los referentes
a medidas de campo magnético.

F.r. Heubauer, G.Musmann y G.Dehmel fueron los responsables

del disefio, operacidn y resultados netémetros a

bordo, a saber, un 2tdmetro de y el diseio y

2
construccifn del embobinado del magnetdmetro del oxn 4. £l o-
tro magnetdmetre de flujo (exp 3) fue construldo por la NASA
en coopericidn cen la Universidad de Roma, Italia (los datos
andlizados en vsta tezis, Fuaron registrados por uno de estos
magnetdmetros de flujo). '

Resultados del experimento 2 mostraron bajas variaciones

del CHI, arriba de 4 Hz, entanto que para el experimento 4 el

intervalo de medida se extendio hasta arriba de 2.2 KHz.

El expevimente I fus savpnlladn an la Universidad de

Braunscheweig, RFA, v consiste de un magnetdmetro de flujo jun
to con un mecanismo de aleta, permitiendo la calibracidn autd-
matica de los tres ejes oriogunales del magnétometro. Estas

partes del experimento fueron montadas sobre un brazo largo pa

ra evitar disturbios magnéticos ocasionados por el resto del
satélite. La electrdnica del experimento, para controlar su
funciocnamiento v registrar y mancjar los datos, ge encontraba
en el compartimiento central del sdtelite. El experimento so-
bre el HELIOS 1 trabajo perfectamente hasta mayo de 1985, fe-
cha en el que debido al servicio dado y altas temperaturdas a
la que fue sometido, se averid el mecanismo de aleta. Sobre el
HELIOS 2 el experimento trabaid perfectamente hasta que se per

did toda comunicacidén con éste, el 13 de marzo de 1980.
3

Las observaciones del HELIOS 1 comenzaron desde la fecha de
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su lanzamiento. E1 ménitoreo de la configuracidn de la estruc-
tura completa del CMI tuve que esperar hasta que el satédlite
completd una Srbita, confirmando su estructura espiral arqui-
medeana de acuerdo al concepto de campo magndtico congelado
(vease apéndice 4). Adends se comprobd que la compenente va-
dial del campc us decrecilente vy aproximadamente proporoicnal
al cuadrado de la distancia cuando viaja hacia fuera del Sol.

Se confirmo qy Aarimutal decrece linedlmente,

Los HELICS sobrevolaron la regidn comprendida entre 7°.3
Sur y 7°.3 Horte, por lo que se pudae monitorear la configura-
cidn "ondulada" de la hoja de corriente (seccidén 1.7), como la

mostrada en la figura 3.3,

0oy } sExterior
L

LT

i

_ Interior

e Uha Rotacidn Seolar ___.__ 7

FPig 3.3.- Hoja de corriente, como frontera de ambas po-
laridades. «_ representa la latitud heliogrdfica
y va de ~15°¥en el hemisferio Norte, hasta ~30°
en el hemisferio Sur. 4s es la longitud helio-

grédfica en tiempos quietos.



Por lo que respecta al experimento 4, contribuyd especial-
mente en la resolucién detallada de la estructura de las per-
turbaciones del CHI, despuds de suscitarse una rdfaga solar.

El experimento 3 tuvo como obletive medir con gran prec
5idn el vector de campo magnétice, mediante un magnetdmetro
de flujo triaxial. Para lograr esto, no obstante las grandes
variaciones ocurridas, cuatro escalas diferentes de medida fue
ron utilizadas, cambiandese una escala por otra autdmaticamen-
te mediante un control internc. El instrumento fuc montade so-

brs ol axtremn do oun bra

longitud, le que reduijo
al mdximo la interferencia con el resto del sdtélite. Una ca-

deteristica adiclonal del experimento fue la colocacidn de un

dispositivu para rotar periddicamente el instrumento (una ve:
cada 36 hr) en 30° alrededor de uno de los sensores. Lste arre
glo tuvo como finalidad permitir una evaluacidn en vuelo de

los campes residuales debidos al satélite.

Los estudios realizados en el experimento 3, fueron funda-

mentalmante los siguientes

(.:

1.-Variacidn espaclal del campo magnético, comparandose con

teorias de la dinfdmica de ondas de choque, rdfagas y VS.

2.-Estructura sectorial cuasi-estacionaria, relacionada al cam

po fotdsferico solar, y al origen de las vdfagas y choques.

3.-0rigen de filamentos y discontinuidades, asi como el estu-
dic de sus propiedades fisicas; su evcelucidn con la distan-
cia al Sol; y/& latitud helidgrafica,

L, -Propagacién de rayos cdsmicos e interaccidn con ¢l campo

magne Stico,

5,~Espectro de frecuencia (midiendo longitudes de onda del es-



pectro debidos a la conveccidn del medio a su paso por el sa-
télite); perfiles de onda; naturaleza de las fluctuaciones y
s5U origen; interacciones; movimiento; vy variacidén con la dis-

tancia.

Ln resumen, las misiones HELIOS nos han proporcionado nue-

vos hallazgos que han incrementado nuestro conocimiento da la

. . . . o
fisica del medio interplanetario, y han sido una de las mds

grandes aventuras en el

tifico y teenoldgid

HELIOS nos han proporeionado

En particular, los

valiosa informacidon de los fendmenos magndticos sucedidos den~
tro del intervalo . 29UA - 1UA, que han venido a afirmar (por

r) & recha

ar (nor ejemplo la teoria

ejemplo la
e

sectorzs magnétices) varilas teorias que no

d
habian podido ser sometidas a prueba mediante resultados expe-

Wilcox v

rimentales en el intervalo de espaclio mencionado. Al mismo -

-~

tiempo han sumado & corraborade las cbisgrvacionss hechas por
satélites antecesores a ellos, lo cual es de vital importan-
¢ia para tener una panordmica global del comportamiento del

CMI, del VS, de Rayos Cdsmicos, etc.



CAPITULOC Iv

ANALISIS DE SERTIES DE
TIEMPO

Es diffcil encontrar alguna rama de las ciencias,bdsicas

enidos experimental-

rr

que ne involuere el estudio de datos ob

de tiempo. Una

mante, mediante el usc de andlisis de
gseric de tiempo es una funcidn », aleatoria o no determinista

de una variable independiente t. En la mayoria de las ccasio-
nes, la funcidn x{(t) es una [uncidn dal tiempo, pero en otras

situaciones pusde ser tambidn una funcién de algdn otro pard-

)

metro fisico, por oiemplo, el espacio.

<

La principal caracreristica de una saric de tiempo es que
su comportaniento futuro no puede ser exactamente predicho,co

funcidn Jdetcrminista. Por tal

wnoel g

mo 1o

motivo, su andlisis estadistico desempels un importante papel

en el conocimiento de sus caracteristicas.

El andlisis de variaciones del CHI, 2 tratarse en el si-

uiente capfitulo, no escapa a la utilizacidn de algunas nocio
P £ & 2

nes cstadisticas, asociadas con el de series de tiem
po, tales como, la de un proceso aleatorio estacionaric y er-
gédico, funciones de covarianza, autocorrelacidn, espectro de
potencia y densidad espectral. Esta dltima,es la utilizada al
hacer el andlisis de variaciones del CMI, e involucra ademds
de los conceptos de andlisis estadistico de una serie de tiem
po, el de andlisis de Fourier. Estos conceptos, dado su impor
tancia para la comprensidn del andlisis de variaciones del

CMI son tratados detalladamente en este capitulo.
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El andlizis de Fourier, cuvo origen se remonta & las sories

del mismo nombre, v las cuales son la base para la obtengidn
de la Transformada de Fourler, constituye una harramienta im-

de ©

sicos variantes en el -
lente se puede describir mediante una cu

o5 decir, mediante una se-~

- m oy
<4 N

F(x) = 52 + Ya cosgx + ) b _sengx (u.1)
2 7 b 99 49 N

endonde 21 primer tirmino constante (d,), es el valor promedio

by

de [(x) sobre el intervalo [0,27].

Los coeficientes de expansidn I by quedan determinados
i ¥ ¢

por:

~2r

{# () roay dx

b
2]
S

o]

(4.2)

-~
7

&
jf(x)senqx dx

o
S

El proceso de determinacidn de los coeficientes a_ y b pa-
ra una funcidn periddica f(x), recibe ¢l nombre de "Andlisis

de Fourier".

.

Las condiciones impuestas a £(x) para lograr que (4.1) sea
vdlida, son que [(x%) tenga solamente un nimero finito de valo-
res extremos, miximos y minimos. Estas condiciones se conecen
como condiciones de Dirichlet. En la gran nmayoria de los pro-
blemas fisicos que Implican las series de Fourier, estas con-

diciones se satisfacen.



Para un mayor deralle de las propiedadey de las seri

Fog
8

i
Fourier, se pueden consultar, por ejemplo, los libros de Arf-

ken (1385), v Churchill (1993), entre ctros.

Para el caso general en 2l que J(x) tenga un periodo dife-
2

rente de 2F, digamos 2L, podenocs escribir (Arfken,198%):

2] - .
£(x) = 22 4 Sla cosdf g (u.3)

i}
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(4.4)

q=1,2,3,... ...

Andlicemos ahora el si ~ado ffsico de hacer un andli-

sis de Fourler (Hecht,: 2,1977), recordande que una pertur-

H

bacidn no armdénicae puede res N tarming de funciones
Tion 3 AaArNCNica puede eg el Tarming qag HNCLOnas

armdnicas, mediante este tip isis, permitidndonos sin-

-

ién no arméni-

tetizar algunos perriles de onda e la

=1 nanm e - Cmero o P i o5 sonoldales ] -
clouan Seoan numero de uncrones senolddaies, cu

-
mm o beym ey
S Traveo

[

relativas, han

Je oonda (:\), Y fasg

yas amplitudes, longii

AL

. i Cal
Gna funcidn f(x),con pe-

L 2Ce Lona

sido juicilosamente
ar por la suma de funciones

riodo espacial A se puede t
arménicas cuyas longitudes de onda sean submidltiplos enteros
T

de A (es deciv A,A/2, A/3,... ¢
Reescribiendo la ec(4.3) en tSrmincs de 1, se tiene:

a e

5¢ + 3la co

< - “q
921

f(x)

aw o+ bqsenégqx]

= j2e] .
= %Q + Zla cosqkx + b_senqkx]
gs1 4 Q

4



1
~3
i

o3

con k = el nimero de onda, v

3

Podemos pasar al deminic del tiempo para encontrar £(t),sim

wla frecusneia anzular

plemente cambiando kx por Zot,

de 1a Funcidén periddica () conoolda come la fundamental, 0s-

ta es la frecuencia

do ¢=1. Las frecuenci

cas de La fundamental v estan aza

1 de Fouriler

La forma de

w1

para incluir funciones no periddicas, es decir para A# cte, =

hacer tender A a infinito, de tal manera que recordando que

una integral es en realidad ol limite de una suma cuando el nd

morn de elamantos va al infinito v osu tamafio tiende a cero, en

toinces podemos vreemplazar la seris de Fourier, por la llamada

integral de Fourier, os decir:

hY

f(x) = = j (k)cook\ dk + )b(k) senkx dx (4.5)

siempre que

a(k) :jf(x')coskx' dx!
(4.6)

rm

b(k) =Jf(x‘)senkx' dx!

]

Aqui la cantidad x' es una variable muda sobre la que es lleva
da la integracidn, de tal forma que ni a(k) y b(k) son funcio-

nes explicitas de x' (Hecht,Zajac,1977).



Las cantidades a(k) y b(k) se interpretan como las amplitu

)

o32no en el intervalo de

des de las contribucicnes seno v o«

frecuencia espacial angular k v k+dk. Senepalmente se dice que

ellas son las "Transformadas seno y coseno de Fourier", respec

tivamente.

Las transformadas seno v coseno de Fourler pueden ser repre

N ~A PP N P e v o I
una Zolz expresifn cypononoial Para la
. .
oy b - -
25T S8 5

guen una serie de pasos que pueden con-
Y

SULCulse pol ¢Juilped, ol ¢l Al reallizar

obtiens la forma

da Fourier,

X 5 J_; ® G ‘:
slempre que: > (4.7)
_‘CQ . [
F(k) = |FGoe™ gy
o s

Se dice que la funcidn F(k) es la transformada de Fourier de
f(x).

Si f es una funcidn del tiempo, en vez del espacio, dnica-
mente tendriamos que reemplazar x por t, al igual que la fre-
cuencia espacial angular (k), por la frecuencia temporal angu-
lar (W),

Si escribimos f(x) como una suma de funciones, su transfor-
mada serd la suma de las transformadas de las componentes in-
dividuales de las funciones.



4.2 PROCESO ALEATORIO ESTACIOH

31 en obtlenan los re

sultados ii, ; a cada uno Jde aseclanos, ds a-

a4 fun-

»(1), entonces tendremne

nes de prueha x(t), una

comao

Log proceses
cionarios o no ests aleatrorio

estacionario puede ser allcion. ente cats Lzado como ergd-

Un

junto de funciones

lr‘m -w;_m (oot

2{t) que lo constituyven, vy dados

su valor medio (uit)) v =u funcidn de autocovarianza (04, 1))
A un cierteo tiempo t, 5e estay dos

cantidades npo varian confornm

We) = EOx(m) = 0 S ) (4.8)

CLt,td 1) = ElCxlt) - ult))(x{e+T) - plep1)]

%ﬁ@,g ‘( () - pt)) (et T) = plerT))  (4.9)

Por lo tanto, el valor medio es una constante, y la funcidn
de autocovarianza cs dependiente Cnicamente del incremento de
tiempo T sobre el que se tomd la muestra (ult) = pcs Lo, thT)=
CLTY) (Jenkins,1368).

Alpunas vece conveniente, cuando comparamnos series  con

diferentes escalas de medida, dividir la ec(4.9), entre la va-



S I
. 2
rianza &
2 _lim 1 X N 2
Sz CL0) = e ﬁk?‘l(l[‘x(t) - jy) (h.10)

Al hacer esto, estames norm autocova-
rianza, y definiendo una nueva antocorre-

lacidn (BLt)), que para ol expresada

por (Jenkins, 1563):

B{7) =

(4.11)

En general, la funcidn de autocovarianza queda relacionada
-

con la de autocorrelacidn, por la expresidn (Bendat y Piersol,
1871)

CLT) = RE{TH - (4.12)

Como se puede observar para pg, = 0, C{1) = R{v).

La funcidn de autocorrelacidn E{T) 23 dtil en algunas situa
ciones, porque nos da una idea del modo como la dependencia en
la serie va disminuyends al aumentar la separacidn T entre los

puntos eén la serie,

tami:ién posible describir las propieda-

Por otra parte,

des de un proceso aleatorio estaclonario mediante el cdlculo
de promedios en el rtiempo sobre las diferentes funciones de
prueba en el conjunto. Asi, considervemos la k-ésima funcidn de

prueba y pavtamos del hecho de que el proceso aleatorio x(t)

es estacionario. Fntonces para o3te caso:

_lim 1 T W
nlk) =, wix(t) dt (4.13)

Tro T
‘o0



o AT
CLT,%) = %iz %}[xét) - ) (et - pfe,k) ] de (4. 14)
2

Si plk) v &{7,k) no difieren cuando calculamcs sobre las dife-
rentes funcicnes de prueba, el process alsatorio estacionario
H

eg llamado ademds, "ergddice". Lntonees pode

KDY = oy OTLk) = O,

mes representay

condiciones, el valor medio pelo po-

CORG

1im 1 I'T
&=ﬁhm#xu)dt (4.15)
bl

’Jx: :._—.‘}:.."_-J;(-(t) dt (‘4.15)

Expresiones andlogas para o1 caso de T finito, representan a

CLEY vy RETI.

.3 EL ANALISIS DE ESPECTEGC DE POTENCIA

Bajo las condiciones de estacicnaridad v ergddicidad del

proceso aleatorio, el espectro de potencia del proceso x(t),

queda definido por (Bendat y Pilersol, 1871).

I P
2
LOE) = 2 1im ijx(t) il r20 (4.17)
Tee T M.x
2

Siendo una expresidén equivalente la obtenida a partir del teo-

rema dJde Wiener-Khinch (vease Joenkins, 1968), a saber:

uu'('

Ks o)
e ((,(T)r' 2J(C;T)coszntftcit (4.18)

2



la segunda dado que C(-7T) = C(T).

Es decir, el K(E)) de un proceso alea

torio estacicnario y ergddico x(t), lo definimos como la trans-
formada de de Fourier de su funcidn de autocovarianza C{7) (Jen
').,x('.>

flucruacidnes de

Asoommanat oo e
degeomposioion ae

JALREI

kins, 184

pATTES Armon Lcas 3

de las cuales a través de > pipn de andlisis se encuentra su

contribu

1, involucra ol uso de

estadistico de una sg

de tourior, seriteos en las sec

iones anterio:

(8]
fort

Haciendo uso de la transformada inversa de FPourier en (4.18),

se obiiene:

o ioe
STy = (e mhds (4.19)
i :

por lo que:

cLo) = §l= [Q(f) df (4.20)

'

de aqui que (), muestra como la varianza & potencia promedia

del preoceso x(t), queda distribuilda sobre la frecuencia.

v s e . . 2 .

Si dividimos (4.18) entre su varianza (47), estamos normali-
zando [[(f), y definiendo una nueva funcidn, llamada, "Funcidn
de Densidad Espectral™, que resulta dtil cnando comparamos se-

a5 de medida,

ries de tiempo, con difevent

R(F) = 5§§l R IE S
* -




R(T) e M ar (4.21)

En la prdctica, 0<f<®, por lo que para este caso se debe mul-

tilpicar (4.21) por 2 (Bendat v Piersol, 1971).
P ; s

Como se obuerva, la funcidn de sidad espectral, es la -

de su funcidn de autocorrelacidn (Jen-

jos
[

transformada d

Kina, 1968).

Respecto importante hacer notav,

que Su omane jo

racidn da

tiempo, po

torios de
la prdetica

Cramenta. Loatas

ser evalua

ventandoss al impl

siendo los tros

YR T e
Ll Nl G0N

lizados en al andlisis ¢

m .r

de Transtormada Ripida de Fourier (FFT), v el de Varianza Ani-

eritos a continuacidn,

Jado (VA), lon cuales sordn des

4.3.1 METODO DE BLACKMAN-TUKLEY

Fl método de Blackman-Tukey & "estdndar', esta basado en el
s 2

cdlculo de densidad espectral B(r) (S espectro de potencia en

do), via la transformada de Fourier de su

el caso no normaliz
funcidn de autocorrelacidn. Una cutimacidn aproximada RBLf) del
valor BLf) de un registro de N datos =x{(t) estacionario y ergd-

en el inter

dico, con X = 0, v para una frecuencia arbitrvavia €

valo Ostet asta dada por:

e Lt e A femf .
RO = oniRy v 28 krcu“{——?-—) + 1“15‘.o:{*fw)] (4.22)
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donde h es el intervalo de tiempo entre uno y otro vegistro, R,
.

es la funcidén de autccorrelacidn a lag r, m ¢35 el miximo nime-

ro de lags, f =1/2h es la {recuencia de corte, y P(f) es la a-

proximacidn del valor PLf) a frecuencia f. Hdtese que B(f) es

del cdleulo de la autocorrelacidn B, (véase

obtenida

P,
apéndice B)..

La ec (4.22) es una aproximacidén discreta de la relacidn

(4.21), con valor mix T = mh. Azl

T ) @ N
) = EJFR;T)@."“‘T*T = 2y (OrR(De™ ar (4.23)
T s
donde u,(T) esta d=finida por:
Upp = 0 T<-T,
= “T,sT < T (4.24)

= T2,

y su transformada de Fourier es conocida con £l nombre de “"fun-

2 A g o e - 1t
C1l0on ventanda'.

-12MET
Ul €)= fug (2o M ar =
lemi2MTyar . gy [Sen21ET) (h.29)
.)A(_ ’"\ 2MET / '

Un ejemplo de funcidn ventana es el ilustrado en la figura 4.1.

Los valores de la funcién B(r) deben ser calculados dnica-

mente a las m+1 frecuencias discretas:
fo= = k=0,1,2,...,m (4.26)

A estas frecuencizs discretas:
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Fig %.1.- Tlustracidn de la funcidn ventana Up(f).

-~ ~/4- "‘-’A 0. n
B = PJ\%Q: on(R, + 2 ‘Zchos—”—r‘T\}i v (-DFR (4.27)
N rat

&)
=
By
3
i

lice ko oes llamado ol "nimero arménico", y B es la aproxi-
1

a densidad espectral a armdnico k, correspondiente a

In el caso, que consideremos el ndmero midximo de lags m, del
orden del nimero de datos ¥, entonces este procedimiento nece-
sitara aproximadamente N2 operaciones, cntre multiplicaciones y
sumas. No obstante, generalmente para disminuir el tiempo de
computo por este método, se toma m< N, por lo que el nimeroc de
operaciones para este c4aso es del orden de Mm. Del tiempo que
se lleva en efectuar este ndmero de operaciones, la mayoria es
utilizado en el computo de la autocerrelacidn. El edlculo de la
transformada de Fourier asociada, no requiere de mucho tiempo,

ya que el lag mdximo es regularmente pequefio, comparado con N.

Para mayor detalle del método de Blackiman-Tukey, vdase por

ejemplo, Bendat y Piersol (1371) y Otnes y Enotchson (1972).
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4.3.2 EL METODO TRANSTORMADA RAPIDA DE FOURIER (FFT).

ey

Para describir el método FFT, seguiremos el procedimiento he
cho por Bendat y Piersol (1971, Cap. 9).

Cambiando de notacidn en 4.7, sea f(x) = x(t) y (k) =

=
~
=,
~r
-

esto sa puede hacer, puesto gue k=2mf/v (v, velocidad de propa
gacidn de la onda). Entonces restringiendo los Limites de inte-

gracidn a un intervalo finito de tiempo (0,T) de x{t), se tiens

que la transivrmada de fourier cotars dada por:

T .
KCE,T) =){:-;(t)e-l?"mt dt (4.28)

o

Como la muestra x(t) consta de M puntos iguailmente espacia-
dos por un tiempo h (& seg en nuestros datos), y si t,=0, enton

ces identificaremos los tiempos subsecuentes como t =nh (comen-

zando con n=0), v los datos de la serie a tiempo nh por:
¥, = x(nh) n=0,1,2,...,N-1 (4.29)
Entonces para f arbitrario, la versidn discreta de la ecuacién

(4.28) es:

"-g
X(£,T) = h¥xyexpl-i2afnh] (4.30)
fi:0
donde los valores de la frecuencia discreta para los cdlculos

de X(f,t) estan dadas por:

£ = kfo = 5 = K = 0,1,...,0-1 (4.31)

Fim

-3
oy

Nétese que estas frecuencias discretas no son las mismas que

las dadas por la ec (4,26), excepto cuando N=2m.



A frecuencias dadas por (4.31), las

Gy

transformadas de Fourier,

estan dadas por:
A * “\(‘(’i‘ﬁ“a : :’)Z:Xnexrfﬁ-iigﬂ] (4.32)
k= 0,1,2,...,H-1
El método FFT fue disefiado para calecular ¥, vy o3 tambidn
utilizado para caloular los a,v byde la serie de

Fourier correspondiente.

Para simplificar notacidn, llamemos:

Wiu) = exp[—zggﬁ} (4.33)
observese que W(H) = 1, y para toda u y v:
Wluty) = W(wWWv) (u.34)
denotemos igualmente
X(k}) = X v x(n) = x4 (4.35)
Entonces la ecuacién (4.32) la reescribimos como:
X(k) = ”g"x<n)w(kn) K20,1,2, 00 N1 (4.36)
To

Como se observa esta dltima
la Transformada de Fourier,

te N2 operaciones complejas

ecuacidn, que la identificamos como
requiere un total de aproximadamen-

entre multiplicaciones y sumas (don

de una multiplicacién y suma compleja = b multiplicaciones y su

mas reales},



£l método FIT esta basado en la representacidn de N como un
producto de wlmeros enteros (diferentes de la unidad), para pos
teriormente calcular las transformadas de Fouriler sobre los nd-
meres que representan el producto. En particular, si N es el

producto de p factores, se ticne:
P
H=TTry = ony.. .1 (4.37)

Entonces se pusde demostrar (vease Bendat y Plersol,1871),que
las X(k) de la scuacidn (4.38) quedan determinadas por calculos

iterativos, al sumar los p términcs,

(N/xr) requieren las trans. de TFourier hqlopevacioncs reales

(PI/IB) " 1t 1" " " u!f il h
(M7 Y;> 1" [ " " t ltr}f 1 1"

De agui,el nlmero total de operaciones reales es:
bi

H(Nq f?h&+ st+...+rhp = 4N S (4.38)

Por lo tanto, la razdn de rdpidez de los procedimientos FFT con

respecto al métode de Blackman-Tukey & "estdndar", es:

2 3\
Razdén de rdpidez= -wﬂ;«—= N S{ Nem (4.39)
Wy w3y
§zy Jat
en el caso Nam
Razdn de rdpidez Mmoo B (4.40)
anfry Hﬁr}
J:t J:3

En particular, en el andlisis espectral hecho en esta tesis,



se utilizé el procedimiento de Cooley-Tukey, que representa

P . - .
N=2", es decir senta el ndmero de datos como potencias de

3
o
ko]
3
O
0

b
I
2. Entoncas  Srp = Zp = 2log 4. De aqui que la razdn de rdpidez

Sin embargo, en la prdctica se duplica la razdén de rdpidez, ya
que los valores de W(knl, cuando N es potencia de 2, toman los
-

rdpides es:

valores de +1 & ~1. Asf, la razin do

= T (u.41)

Razén de

Por ejemplo, si N=! 8192, v m=0.1N=819. entonces la razdn de

rédpidez es (818/52)=16.

Para mayor detalle del método visto en esta seccidn, veanse

por ejemple 1ns libros de Bendat y Piersol(1971), Otnes y ~
(

Enotchson(1972}), v Fopoullis(1968).

4.3.3 METODG DI VARTANZA ANIDADO (VA)

[x

Otra alternativa para realizar el andlisis espectral, es con
el llamado método de VA (Jenkins,1968). Este es ocasionalmente
Gtil en la obtencidn de una estimacidn "aproximada" del espec~
tro, y consiste en representar la varianza total de la serie

(es decir la potencia media), de la siguilente manera:

n
1 2 .1
7 gl(xl* pk) - “2';_ [S2+ Sq+ Sg+‘-~+ Szn) (4,u42)

endonde x, es el valor del i-ésimo término (i=1,2,3,...,2 ), y n



es el ndmero de varianzas parciales, cada una de las cuales es-
ta representada por:

2 2
5, = (Xz; 2, (xV: L R
2 2
7
2z 2
o (xer Wy e wy - wp + (Mg * My= ¥y~ ) +
0 m i e
, 2
5 (Ry b 2, b By b o= Wye Nye= Ny - M) ;
8 5 e
2
g = Ut .ot Xg- Mg- My- .= HT
16 16 e

g = Gttt 2 = %D Xy s = xS
2 AN
k4

bre el intervalo

i - 1/72P+  con P=13240 44y
{(n-1), es:

S T e Y T S (.43
Z 0t

donde t es el intervalo de tiempo entre uno y otro registro de
la serie. De esta manera, con este método se obtienen grdficas

espectrales en forma escalonada, siendo el nimero de estos n-1.

Es importante hacer notar que si el ndmero original de datos
registrados de la scrie esta comprendido entre Q(O-I)y 2", enton-
ces en la serie se deben incluir el nidmero de ceros necesarios
para completarla a 2" datos.

Las ventajas de dtilizar el método de VA es que nos propor-

ciona una estimacidn espectral lgualmente espaciada en frecuen-



cla a escala logaritmica, y toma menor tiempo al hager el com-

puto, ya que dnicamente se llevan a cabo 2N operaciones {entre
multiplicaciones v sumas), que es mucho menor que las aMlog, N

operaciones vequeridas en ol métoda FFT (Owens, 197 7). Por ojem-
. L13
plo, si N=27" =41

L. . )
del metado doe VA, se afec

tuaran 2MN=16,384 que can el método PIT,se~
b i b
rian llevadas 2 operaciones, es decir, 26
3

Vaces mas

O TR S i1 o ety 1 o
matoas Jdo YA, ez que da solamen~

pues para un clerto in

te una @stimac

tervalo de frecuancia se asigna un valor promedic de espactro

de potencia (densidad sspectral en el casu normalizado).
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CAPITULOQ v

ANALISIS ESPECTRAL D E DATOS

N

Dentro de la gran cantidad de davos de CMI registrddos por

los satélites HELIGS (véase seccidn 3.3), se procedera a and-

lizar la informacidn que presentan, Ccomo se vepd

orias diferentes. Esteos

mas adelanto, caracter) 3 oondula

dias son: el dfa 101 (11 de abril de 1978) vy 159(7 de junioc de
9

1980), datos que fueron enviados por el satélite HELIOS 15 ¥
del dia 88(28 de marzo de 1976), dates tomados por el satélite
HOLICE 2. > odatos Fuerven eevistrados a distancias heliocén-
tricas du LITUN vy LB LUA, crivamenta,

1o en la doteccidn de los

£l sistema de coor

datos del CHI, de low +res dfas mencionados, fue el siguiente:
se tomd el eje ¥ como la direccidn radial al campe magnético
promedio, el eje y estd comprendido en el plano de la eclipti-
ca, y el eje z apunta en la direccidn MNorte-Sur. De esta mane-

. Sy = @ 2y an
ra Bx,y,z) = &, + g8, *+ B,

El procesamiento hecho a los datos de cada uno de los dias

mencionados, fue el sigulente:

1.- Se hicieron promedios de 1 minuto a los datos originales
(espaciados en 8 seg). En la figura 5.1 se muestran las
grdficas de las tres componentes cartesianas del CMI, asi
como de su magnitud,en funcidn del tiempo, para cada uno

de los dias sefialados. NSétese que las unidades de [B] es-



. 1y = 5 . . .
tan dadas en Gammas (1¥ = 10 “gauss). Ln el dfa 159 de 1380 se
observan (salvo una perturbacidn considerable aproximadamente
a las & hr.) muy pocas variaciones tanto en la magnitud del -~

campo come en sus componentes. El dia 101 de 1978, presenta -

Ga

rrandes fluctuacicnes en las componentes del campo aunque  no

T

n su magnitud. Por dltimo el dia 88 de 1976, presenta [luctua

ciones tanto en ias componentes del campo como en su magnitud.
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Fig 5.1.- Grdficas de las componentes cartesianas del CMI, y
de su magnitud, en funcidén del tiempo de los diIas 88
(1976), 101(1978) y 159(1880). Hdtese gue la escala en
Bx y en JiBfdel dia 159, es diferente al de los otros
2 dias.



2.- Se hizo el andlisis de autocorvelacidn (R{T)) a los datos

originales (8seg), para probar que trabajamos con procesaos

aleatorios estacicnarios y ergddicos, condicidn que es fun

C
damental pars realizar el andlisis espectral. bBste andli-

“

ls se presenta en ¢l apéndice B.

3.~ se calcularon las densidades es-
a de las tres del
campo magnético, e su magnitud. Lstos espuctros

fueron obtenidos mediante

@

los metodos de YA y FIT

5.1 ANALISTIS DE RESULTADOS

Denskat y Heubauer (DM) en 1982, utilizando la funcidén de

densidad espectral, estudiaron las fluctuaciones del CMI medi-~
das por loz satélit 08 en el intervale de frecuencia 2.4

® 1077 Ho oa 1.3 %

1.0UA, temando para ello ol promedio del

chnicre 0.20UA v

magnétlco re-

+ | S H
ol Ul Ll il

. - , e .
glstrado por las @ vitlne tros sobre varias rotaciones de los

satélites HELIOS. Estos estudios se hicieron sobre los prime-

ros 110 dfas despud s lanzamionton les satélites. Du-

rante este intervalo de tiempo, la actividad solar se encontra

a del minimo por consipulente el nivel de fluctua-
ba cerca del m , i i

ciones del medio interplanetario era bajo

Considerande que el trabajo de DN es de gran relevancia en
el estudio del CMI =ntre .28UA ¢ 1.0UA, comparamos nuestras
graficas de densidad espectral, con les resultados obtenidos
por éstos, es decir, que los resultados obtenidos por DN, los
tomaremos como un "patedn de referencia' para de aqufi partir
nuestro andlisis, La figura 5.2 muestra los resultados obte-

nidos por ellos.
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Fig 5.2.-Distribucidn de los Indices espectrales (m),

obtenidos por DN, sebre b intervalos que abarcan

la distancia L 20UA-1,0UA, La he

¢ha sobre sus tres componentes cartesianas v osu
magnitud. N da el nlwere de muestras para cad

1
has indican el valor

tervale de distancia. Las {le

promedio de las distribuclones,

Al icas es~-

ucstra un ejemplo del tipo de g

La figura 5.3 w
pectrales obtenidas con nuestros datos, mediante los metodos

FET (fig 5.3(a)) v de VA (fig 5.3(b)), Las prdficas correspon-

den a la componente paralela al cam 1iico promedio (B )
del dia 88 de 1976, Hdtesc que la relacidn entre las variables
es de la forma P(F) = Af" , endonde P(f) es la densidad espec-
tral, f la frecuencia, A es la ordenada al origen y m la pen-
diente, conocida con el nombre de "fndice espectral',las cua-
les resultan ser negativas, es decir, la densidad espectral
del CMI decrece conforme la frecuencla aumenta, por tal moti-
vo se dice que el V3 actua como un filtro pasabajos para las

fluctuacicnes MHD,

Gréficas parecidas a las mostradas en la figura 5.3 se ob=

tuvieron para la componente perpendicular al campo magnético
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de Densidad Fapectral obterida mediante

et

el método IFT, para la componente paralela al cam-

po magnétice, del dfa 88 de 1976.

(b).- Grdfica de la wisma componente y dJdel mismo dia,
obtenida mediante el método de VA, en ella se mues
tran los intervalos de error para lojs tres dltimos
intervalos de frecuencia. Loz errores no mostrados
de los intervalos de frecuencia menores, abarcan
toda la =2scala de densidad espectral utilizada, es

to se debe a que cuando hay menos grados de liber-

tad, el error es mayor.

Nétese como los indices espectrales (m) obtenidos

por ambos metodos, son muy parecidos.



promedio (P,) del dfa 88 de 1976, as{ como para su magnitud

(Bgds siendo el mismo tipo de grdficas las obtenidas para los
dias 101 d= 1978 v 159 de 1980. La Tabla 5.1 resume la infopr-
macidn de las graficas espectrales de cada uno de 195 tres -

dias estudiades, v en ella se incluye 21 valor de indice es-

pectral promedio o por DN para la distancia helloodn-

trica a la que fueron registrados las series de datos de ca-

ohservar en cada una

da uno de los tves dias. Como ze
de sus compunentes, adn considerando la incertidumbre de ca-

da uno de los Indices espectvales cbienidos por loz dog meto-
dos sefialados, no siempre llegan a coincidir (vease compeonen-
tes perpendiculares. dias 88 v 159); esto se debe fundamental-
mente a que ol'peso" de los valores de densidad espectral ad-

quiridosz, en estos casos, a bajas frecuencias mediante el me-

tedo FIT, yor que los valores prdmedio de densidad .
pectral encontrados a traveds del metodo de VA, en los primeros

intervalos de frecuesncia.

anorda la pedlica de doncidad espectral de la fi-

Andlicem
gura 5.4, en la gque se nmuestran los espectroes de la componen-
te paralela al campo magnético promedio (B(f)), de cada uno de
los tres dias andlizados, como comparacidn se muestran también
los obtenidos por DN para .29UA vy ,937UA. Como se observa dé la
figura, el espectro de la componente pardlela del dfa 88 de
1976, cuando el HELIOS 2 se localizaba a .51 UA, muestra tener
una potencia media (drea bajo 1a curva) ccmo la estlimada por
DN para esta distancia heliocéntrica. Ho obstante, su indice
espectral (-1.21 ¢+ .10%5), es distinto del valor promedio encon-
trado por DN para esta componente en tiempos quietos (vease la
flecha correspondiente de la fig 5.2, la cual indica~1.5). Es
to significa que las perturbaciones del campo magnético para
ese dia en su componente paralela, son mayores que las de su -

valor promedio para tiempos quietos al aumentar la frecuencia.



g1 -

TABLA 5.1
DIA COMPONENTL INDICES LSPECTRALES
* DN
i va (Valor Promedio)
r -1.21 % .10% -1.18 % 125 -1.5
88
(19765 .51UA) ) -1.45 * . 005 -1.60 # .056 -1.5
L, PR UICNR RN N PUE R TS -1.3
!
B -1.132.102 | -1.15%.086 -1.5
101
(1978; .48UA) B -1.16 £.096 -1.06 ¢t .067 -1.5
By S1.uy 2,104 | -1.42 1,058 -1.3
f
I3 -1.79 £.096 | -1.727.123 -1.3
159
(1980; .37UA) R, -1.59 +.088 -1.39 7 .038 -1.2
Bor -1.58 *.08Y -1.41% ,162 -1.1
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Fipg 5.4,.~ Grdaficas especiraies G¢ la componente paralela al
f £ L

campo magnético promaldlo (components x),de los tres
dias estudiados. Ademds se muestran los espectros pro
medios obtenidos por DH a distancias de .29 UA v .97UA.
Nétese como la potencia media (drea bajo la curva) de
los dias 88 y 101 quedan comprendidos entre los espec-
tros de DN. No obstante la potencia media del dfa 159

es menor que la Jde 97UA de DI, pese a que para ese

dfa los datos fueren registradeos a una distancia mds

cercana al Sol (L37UA).



s decir que los

les), nos dan un4

la velacidn entre las

. & PR ey - 2 4y oy g™ PR "
como funcldn de la frecusncla, v

varidables es de la Forma PGJ) = AFY, con om oun real noe-

ambios en D)

gativo, ontonas

van 4 e aua

tas porturbacions

aumentayr la freo

4, cuando el HD-

frocuencias

G ba
de fluctuacio-
es de 2%

107 "Hz medlia es ligeramsnte smavor al enconirado por
dateos. Por

DN para la

lo que respecta a su indica que

al aumentar la frecuencia, ol de perturbacidn del campo

v a yor que el promedio deferminado para

re en la

GooHo wbstante, sioncs {ijamos

2l cusdro corresgond

figura §.2,y ob

~ L ROUA B ¢ decir la paralela al

po magnético, en nuestre case), se podria decir que 21 grado de

4

parturbacidn ra el dia 1i0i, cae denrro de este intervalo.

Finalmente ia componente paralela para el dla 159 de 1980,
muzstra tener un espoctro ripico de .37UA sesln DN, a pesar que

e Jdfa fuaron strados a4 una distancia de

los datos para
0. 37UA por el HELIOS 1. Por lo

tral (-1.792.095), tambien resulta se2r no caractaristica de

pecta a su Indice espec-

L37UA, mds bien podria corrssponder a una distancia heliccén-

tricd, mayor al do DI para 1UA (en valor promedio).

Comparando el grado de perturbacidn como funcidn de la fre-
cusnaia de los tres dias estudiados en su companents paralela,

se tiene que el dia 159 de 1980 resulta ser el menos perturba-



E AL o T . 2 s PR
do, sequldo del dfa 88 de 1976, v el dia mdis perturbado es el

dia 101 de 19

e
78, Todos estos resultados van de acuerdo con ob-
servacionas cua
1

n

pueden hacerge de las grdficas B

Vs, t (fig 5.

Las grdlicas espectrales corres-
pondientes a la componente transversal del CHI (fig 5.9), es
decir la componente "y come la potencia media para los
diasz &3 y de 1378(.43UA) covresponden al

Drrado LT del dfa 88 (-1.u4512

L0685), co

wrende el valor de -1.5 gqua es el valor prom

contrado por DH 4 esta

maenor, en valoyr ab-

PO
inaglee

soluto, al promedio de

frecuencias serd mayor. Al AL pro-
medio encontrado por DH en el intervale 2904 - 4UA (vease la
flecha covre 5.2).

» 1o mizmo gque para

. . \ -
los dlag antoriormante como $e ohaerva de la fig

5.5, su espectroe en la perpendicular, al igual gque

su compon=nte pardalela, es mds bien pico en Indice espectral

-
t1

P T T N B I N I S N

-1.5% 4% ,.3838 arl ValGl' proileul de .9

~—
-

(
es el que le en

.
minima activi

es adn menor gque la calculada por DH a .97 UA.

Dados los valores de Indices espectrales obtenidos para la
compenente perpendicular, se puede decir que el dia mds pertur-
bado es el 101, scguido del 88, y el menos perturbado es el 1589,
resultados que coinciden ampliamentse con log registrados en la
componente paralela al campo vy con lo observado en las grificas

correspondiontes By Vs, t  (fig 5.1).

Finalmente andlicemos el espectro de la magnitud del campo
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Fig §.5.- Grdficas espectrales de la componente perpendicular

al campo magndtico promedio (componente y) de los tres
dias analizados vy de los espectros promedio obtenidos
en tiempos quictes por DH, a ,23UA v (97UA. Como se

rros de los dfas 88 y 101 que

pucde observar, los
dan acotados por los espectros de DN, por lo que dado
la distancia helicedntrica a la que fucron regilstradoes
los datos en esos dias, Su comportamiento o5 similar
on cuinto potencia media alesporade por DN en tiempos

a2 del dfa 159, muestra al i-

quictos, La potencia me
gual que su componente paralela, ser menor que la de

L37UA de DH.



WEIRENE: %1, v notemos aue el dfa 159 de 1980 (fig

5.6) mue

un aspectro tipi al de .37U0a

calculado por DI, tanto en potencia media como en valor prome-

copectral (-1.53 2.038), Asi, este tro viane

1o

dio de

a corpabor: vads en suj componentes, por lo que

neral

notar gque en 1981 ccurrio el cambio

por 1o que gn anos cercanos d ad-

solar, no obgtante, @sto no se

L3, coiun

sicnes del CHI observadas durante el dia

(',

reflelda sn las fluctua

1569 de 1984,

12l dfa 88 de 1978, el

HELIOZ? leocalizade a U511 UA, corresponde en potcncia media al

e L29UA de DML Por le que respecta a su indice esspectral -

3
i

\"J

d
(-1.34 * .095), =1 corresponde al valor promedio encontrado por
D cia mencicnada, es decir que la dependencia de

magnitud con la frecuencia, es prdeti-

tismpos auietoes.

a 1ol de 1978,01 HELIOS 1 lo-

calizadeo a  u8UA muestra estar de acuerdo con el encontrado por

Por ditimo, la

DN a esta distancia, tante en potencia media como en Indice es-
pectral (vease Tabla 5.1), es decir, su dependencia con la fre-
cuencia y su potencia media son caracteristicos de tiempos quie
tos para ~.5UA.

De las grdtficas espectrales, la Tabla 5.1, v las caracteris-

ticas de las ondas MHD estudiadas en el capitulo 2, se puede
establecer la relacidn entre el tipo de ondas y el espectro.Asi
para el dfa 88 se observa que la componente paralela es la mds
perturbada, seguida de 1a magnitud, y la componente perpendicu-
lar al campo ¢s la menos perturbada, v dado sus potencias me--
dias de cada componente y magnitud, podemos pensar que este dia

fue influenciado principalmente por ondas MHD compresivas, como
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Fig 5.6.- Grdficas espectrales de la magnitud del CHI. Hétese
a

que la escala de densidad espectral es diferente la

de sus componentes para cl mismo intervalo de frecuen
. PR 2 5 .3

cia. Para estas Gltimas, la sala va de 10° - 107 i/Hz,

) N
en tanto que para la masnitud va de 1 - 107 #/Hz. Esto
refleja el hecho do gque los camblos periddicos en mag-

nitud son mucho mencres (per un factor de ~100), que

los de sus componentes.
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1o

servacionss

Tedas

son lag lentas vy

son relativas al

estas ob-

Como puede apreciarse de la Tabla 5.1, aspectra-
7 a1 N B e I NIy ¥ e Y E g e
les obtenidos del did 131, nos indlcan que las componentes Jdel

23t4n mucho

v dado

Sug Qdaract

comprasivas (¢

rante an

ponentes,

CoOmo en

onda

HHD,

SUS Cofi-
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Cuando se hace un CHMI, vy cla
que. las pevturbaciones v zsu potencia media en sus componentes

los de un cam-

cay (B 5,197%,

e
L
aue una onda e AlFodn :

por lo tante

Dor tanoy

potencia

relativo

el ondas magnet i CuYas caract leas principaleas

den apreciarse

Del andl;

P
muestra indices cspectralas en sus componen’ TAMDO, Aue

: p
ana eontribae 1An

nmientras

al espera-
do por v la transversal al
udciunus que sy magiitud (relativo

Esto podria indicar, que la existencia de ondas Alfvéni-

predominants en cse Jdia.

Adn cuando e oncuentra cerca del mdximo solar, el dla 159

de 1980 rusulta suer un «Jfa extraordinarlamente quicto, tanto en

las comp campe, como en su magnitud. Comparado con

log espectros de veroronceia parcce ger mds bilen representativo

de 1UA que de J37UA, distancia a la que tueron tomados los da-

tos. Los Indices cspectrales para este dfa , indican que, rela-

tivo a DH, las entes del campo estdn menos perturba

que gy magnitud, v osus potencias medias ineluso estan por deba-

jo al Jde .97 UA.



medio™ en cuanto a la

El dfa 88 de 1376 resulta un dia "pr

Cr

potenclia contenida en sus . Sin embargoc es un dia

que refleja en de sy omagnitud, la existencia de im-

“

portant

.
tlenp0s quieros 3

L29UA. Asi

ninado por ondas

Hasta ahora, en comprendlido entre

29 vy 1.0UA, se ua del CMI de

a1l gque ro-

gln los resuliedos promedio obtenidos por DN, los fndices
gupactralag son mayor conforme la distancia heliocéntrica au-

menta y el drea la curva que representa la potencia media

28 mayor al la distancia al Sol. Sin embargo, los {n-

1S T -~ . T oy P 3 - - i~ " -~ ST g .
dicaes asne Loz curvas alustadas a las grdficas de

p .
- Ny a gy ¢ e
para los tros dias 2studia

sidad e

tran variaciones a estos resultados. Estas discrepancias

ben a que en ésta tesis sdlo se andlizan pervicdes Jo un

los que el campo magndético puwde sufrir variaciones grandes a-

-

comnc ¥

A E

cag que tueden indu-

socliadas a4 eventos solar

cir perturbaciones no siempre presentes en el CHI.

Por dltimo quiero decir, que en esta tesis, Unicamente se
hicieron observacionss cualitativas para determinar el tipo de
fluctuaciones MHD deminantes en cada dia andlizado. Una forma
de poder cuantificar las fluctuaciones HHUD pedria hacerse como

acionar las serires de

el que hizo Coleman on 1968, al correl

datos de campo magnético, con lus de velocidad de plasma, desa

fortunadamente no se contd con esta dltima intformacida.
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CONGELAM

En el capitule 1 se
neas de fuerza del CHMI

ENTO DE

PENDTI

ooy 2
habld dal
s pevro nao

LIk

C E A
NEAS DEL CMI.

"congelamiento" de las 11-

razonamiento

o a2 @l p]an
HMHD, para corrg

Tomemos al VS como un gas de lones, neutre, de conducti-
¢, oun
velocidad ¥, Bajo estas condivicnes, se cre
-
a en =1 plasma una 2 W, 51 to-
MAMOS en Cuenia, < anztario,
los wfectos gravitatorics y la presion interna del plasma -
szn deapreciables, entone J como:
= i ial2 YA
J = (L + —vuB) (AA-1)
o
puid .
endonde E e3 el campo eldctrico detectado en el marco de re-

ferencia que se mueve

ecuacidn el operador wvx v

well.

COT

el nla

. OB
a) yxb = °T @
b) I vxB

se obtiene:

= gx(Txd) +

{
]

<1

3

sma. Aplicando a osla (ltima

recordande las ecuaciones de Max-

(AA-2)

(AA-3)

jo=Y



<2

[y
T

Pero comc para el medio interplanetario

considera una con

ductividad eléctrica () infinita, =21 diltimo término de esta

ecudacidn es despreciable, antonces:

-
Si -
% = 7 x(VxH) (AA-4)
perc
s 2 oeyr B . e
G x(TxB) = (5.7 - B(v.9) - (F.o)B o+ T(u.5) (AA-S)

ndonde 7.¢ = 0 por ser un fluide estacionario, y por la ley

e
de Maxwell (V.8 =0), entonces:

2+ (F.)E = (Bw)d
por lo tanto
(ia d - .
E“T‘ = (&.9)V (AA-6)

Al integrar sobre una superficie que se mueve con el plas

ma, se tiene:

29808 = | (B.w)T.a8 5 0 (AA-T)

s s
por lo tanto, la razdn total de cambio del flujo magnético a
- través de una unidad de superficie que se mueve con el plas-

ma, es nula, es decir:

dla
—8.d5 = 0 (AA-8)
dt
o
Esto es le que significa que las 1fneas de fuerza del campo

n
magnético estan "congeladasz" en el plasma,
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APLNDICE B

PRUEBA DE AUTOCORRELACLICN

Ln el capitulo 4 se discutid lo que es un procesoc aleatorio

estacionario v ergddice, v balo esta hipdtesis fundamental, se

i o o

andlisis espectral Jdel CHMI.

ripdtesis sefalada, medd

~idn de autocorrelacidn

loe datos de los dias a-

come Se verd en s tener un

clierta o mara cumplir gue fon estacionarios y er-

gédicos,

~ T . T . s L gy o -
La funcidn R{7) de¢ datos aleaterics, de

seribe la depe
a4 un tiempo sobre los v
T, 14971)., fTambiéi se dico que

es la "memoriadol

[

do al pasar el ticipo

general, la funcidn de autocorrelacidn esta

dada por la ecuacidn (4.11)., En la préctica el calculo de la

ién de autocorrelacién se hace en base al algdritmo:
funcié £

1 N-r

11}

Rp = R{rh) e R Xpor {(AB-1)
n=zt

N2 1,2....58 3

endonde R

mes el de ;B valor autocorrela-

Hétece quz el
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con ¢l tiempo mdximo:
T.,* T, = mh (AB-2)

La normalizacidn de loz valores de la funcién de autocorre-

lacidén esta dada por:

s Bgy (AB-3)
G

endonde

Fara ma vease Bendat y

Piersol,

de computo

heoho a lag orles de datos de campo magnét

compon

esto se debe a que {ue necesavie dividir la serie original pa-

(3 en nuestro Casc),

y de esta manera peder comprobar que trabaiam con un proceso

aleatorio custacionaric vy mediante la comparacidn de

sus graficas de

si la funcidn de autocorre-

sobre las diferentes fun-~

'C;

prueha,
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