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La tesis 

coronales. y no 

las f"uentes de 

interplanetario. 

RESUMEN 

presentada en este trabajo 

las ráíagas o las erupciones 

las perturbaciones de gran 

es que los hoyos 

de: Íi lamentos. son 

escala en el medio 

Se presenta una discusión general de las 

caracteristicas de los hoyos coronales y de las eyeccloncs de masa 

coronal - que son las maniícstacioncs cercanas al Sol de lo que 

posteriormente se manil iesta co;;-io ur..~ pcrtu:-bación en el medio 

interplanetario - y se discuten las asociacior.cs de estas últimas 

con rá:faeas y íi lamentos eruptivos que han sido intentadas por 

otros autores. Se mucst.ran también las diíicultades que se han 

encontrado al tratar de asociar las eyecclones de masa coronal y 

los choques en el medio lnterplanet.ario con ráragas y fllament.os 

eruptivos. 

Posteriormente se m~cstran los resultados de u11a observación 

casi continua durante un año de las perturba.clones del medio 

interplanetario (agost.o de 197S a scpt.lcmbrc de 1979) mcdiant.e el 

método de centelleo interplanetario (1PS), los cuales indican que 

todas estas perturbaciones 

donde se hallaba algún 

íueron orielnadas en 

hoyo coronal. Se presentan además 

argumentos teóricos que apoyan la posibilidad de que los hoyos 

coronales su1ran cambios bruscos en su f'lujo, capaces de producir 

los choques observados en el viento solar. 

Finalmente se discute la posibilidad de prever. con varios 

días de antelación. la ocurrencia de tormentas geomagnéticas 

mediante el rastreo por centelleo de las perturbaciones que viajan 

en el medio interplanetario. 
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PROLOGO 

La Tierra. inmersa en el viento solar que ~luye a través del 

espacio interplanetario, se ve alectada de muchas maneras por las 

perturb~clones de gran escala que este viento transporta .Hace más 

de 20 af'íos que se descubrió el ~enómeno del centelleo 

interplanetario ( IPS) y se inició un esf'uerzo por uti 1 izar este 

efecto para estudiar el estado de perturbación del viento solar en 

vastas regiones de la hcliósXera. 

En esta tesis se presentan los resultados de un extenso 

estudio de las perturbaciones de gran escala del viento solar. 

realizado mediante las observaciones del centelleo interplanetario 

durante más de un año y se muestra cómo estas pertur-baciones 

(frecuentemente ondas de choque) están relacionadas con los hoyos 

coronales. Se hace también un análisis de las eyecciones de masa 

coronal observadas durante ese periodo y se encuentra que un 

cierto tipo de estas eyccciones (las de "Ircnte curvo") también 

están relacionadas con los hoyos coronales y constituyen. de 

hecho. la mani:Cestación cercana al Sol de lo que después se 

observará como una perturbación en el medio interplanetario. 

Las perturbaciones más energéticas del viento solar son los 

choques interplanetarios acompañados de conchas de densidad 

intensificada seguidas de Ilujo de viento rápido (Borrini et 

al., 1982). Durante mucho tiempo se creyó que el origen de estos 

choques eran las ráfagas muy intensas (Wol1e et al .. 1979; 

Intriligator. 1980; Caney Stone, 1984; Cane, 1985). pero el hecho 

de que puedan ocurrir choques :ruertes en ausencia total de rá1agas 

ha llevado a sugerir que también están relacionados con 1ilamentos 

que desaparecen y protuberancias eruptivas (e.g.Joselyn y Mcintosh, 

1981). 

Sin embargo, es Irecuente detectar choques en el medio 

intepla.netario y registrar comienzos repentinos de 

tormentas geomagnéticas cuando no se han observado ni :Cilamentos 

que desaparecen, ni rá:f'agas. Más aún. la conexión de un choque 



observado cerca de la Tierra con alguna rá1aga .que ocurrió 

previamente en el Sol conduce en ocaciones a velocidades de 

tránsito para los choques que viajan en el medio interplanetario 

de hasta más de 1000km/s (Cane y Stone. 1984). Sin embargo. las 

velocidades observadas para los choques a la altura de la Tierra 

nunca ex.peden los 850 km/s de manera que es necesario invocar un 

mecanismo de desaceleración para los choques en el espacio 

interplanetario. Tal mecanismo es muy dilíci 1 de imaginar y más 

aún, si realmente opera. la velocidad del choque cerca de la 

f'uente debe ser mayor aún que la velocidad de tránsito (media). 

Sin embargo, las obser-vaciones de los choques en dif'erentes 

lugares del medio interplanetario. tanto más cerca como más lejos 

del Sol que la Tierra . han mostrado que éstos viajan con una 

velocidad bastante constante (Intriligator. 1977). 

Otro problema con la asociación de choques con ráragas es que 

hay muchas más ráragas que choques. Esto conduce a in1erir que no 

todas las ráfagas producen choques que viajan en el plasma del 

viento solar, sino sólo algunas de ciertos tipos. Se han intentado 

diversas asociaciones selectivas. pero con ninguna de ellas se ha 

logrado obtener una asociación uno a uno. Las protuberancias 

eruptivas son mucho menos :frecuentes que las r·áf"agas solares. pero 

algunas veces. cuando se ha observado que un choque alcanza a la 

Tierra, se ha observado también la desaparición brusca de un 

fila.mento unos días antes. Una asociación de las protuberancias 

eruptivas con los choques en el medio interplanetario es del todo 

imposible. pero en algunos casos particulares se les ha sugerido 

como :Cuentes de los choques. También en este caso se observan 

muchas protuberancias sin que ocurran choques en el viento solar. 

pero no se ha intentado hasta ahora ninguna selección de éstas. 

La asociación propuesta en esta tesis entre los hoyos 

coronales y los choques. apoyada por un gran número de 

observaciones. promete resolver f'inalmente estas diricultades 

aunque la modelación de tales :fenomenos está aún por hacerse. 

En el primer capitulo se hace una descripción detallada de 

las características principales de los hoyos coronales. su 
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evolución con el ciclo solar y una breve descripción de los 

principales modelos que se han desarrrol lado para expl 1car sus 

caracteristicas. 

En el segundo capitulo se hace una breve recapitulación de 

las observaciones de eyecciones de masa coronal. sus 

cara.cteristlcas y las asociaciones que se han establecido entre 

estos fenómenos y algunas manifestaciones de actividad solar 

superf"icial. 

En el capítulo tercero se describe la técnica de observación 

de centelleo interplanetario y su capacidad pa•a mapear 

perturbaciones de gI"""an escala que viajan en el viento solar y para 

rastrearlas de regreso a su lugar de origen en el Sol. 

En el ca.pi tul o cuarto se presentan las observaciones 

realizadas y los resultados a los que conducen. Y finalmente se 

presentan las conclusiones del trabajo. 

Se incluye adem~s un Apéndice en el que se describen las 

caracteristicas de las ondas de choque magnetohidrodinámica.s y se 

hace una breve mención de los choques en plasmas sin colisiones. 

Una parte substancial de los resultados presentados en esta 

tesis ya ha sido publicada (véase Hewish y Bravo. 1986; Bravo y 

Hewish, 1988; Bravo, 1988a; Bravo, 1988b; Bravo et al. 1989). 
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1. Introducción, 

CAPITULO l 

HOYOS CORONALES 

El término "hoyos coronales" :f"ue acuñ.ado por \.laldmeler 

(1957).quien fue el primero en 1dentlf"icarlos en mapas sinópticos 

de la corona monocromática. elaborados con base en observaciones 

terrestres. Los que \.Jaldmeier llamó hoyos ( "LOcher". en alemán) 

correspondlan a regiones de emisión coronal reducida en la linea 

verde del calcio (5303 Al que recurrian por varias rotaciones 

sola.res.Sin embargo en su análisis él no distinguió entre lo que 

a.hora se llaman "hoyos coronales" y los volúmenes de densidad 

coronal reducida cubiertos por las lineas cerradas de campo 

magnético que rodean las protuberancias Ha y que ahora se llaman 

"cavidades de f'ilamento" (ver por ejemplo Vlana et. al .• 1973) a 

pesar de que ya sabia de su existencia (Waldmeier, 1956). Su plena 

identif"lcaclón tuvo que esperar algunos años hasta que Iuc posible 

remontar la densa átmosf"era baja de la Tie:rra y observar el 

espacio exterior en longitudes de onda muy cortas, como las del 

ultravioleta extremo y de los rayos X. las cuales no penetran 

hasta la superf"icie de nuestro planeta. Durante los 60' s 

loshoyoS coronales aparecieron en las Iotogra.Iías de rayos X y 

ultravioleta extremo tomadas con cohetes como regiones carentes de 

emisión, principalmente sobre los polos del Sol; una revisión de 

estas observaciones se encuentra en el trabajo de Broussard et al. 

( 1978) - Sin no hubo ningún interés especial en 

estudiar·los 

embargo, 

entonces, pues la atención es t. aba puesta 

principalmente en el estudio de las reeiones a.cLivas. 

60's 

En realidad no -Iuc sino hasta :f"inales de la d0c::.td.a de los 

y principios de la de los 70' s que empezó a. surgir el 

interés en los hoyos coronales gracias a las observaciones del 

vehiculo espacial 050-4 que desde 1968 empezó a observar 
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regularmente depresiones de gran escala en la emisiQn del Sol en 

el ultravioleta extremo; éstas Iueron posteriormente 

complementadas con observaciones de los OSO 6 y 7 (ver por ejemplo 

Reeves y Parkinson. 1970; Munro y ~ithnroe, 1972; Ncupcr y Pizzo. 

1974). Al principio de la década de los 70's Altschulcr y Perry 

(1972) Llevaron a cabo un estudio global de las distribuciones de 

densidad en la corona derivadas de observaciones sinópticas 

real izadas con un coronórnetro-K. 1 as cuales mostraron también 1 a 

presencia de los hoyos. y éstos también aparecieron en las 

f"otografias de alta resolución en rayos X obtenidas con cohetes 

por Vaiana et al. (1973). 

Aunque los hoyos 

del Sol, 

coronales se ident if"'icaron primeramente 

sobre los polos 

f"ue observada durante el 

su aparición también en latitudes bajas 

eclipse del 7 de marzo de 1970. Gran 

cantidad de articulas hacen rererencia a esta observación (ver por 

ejemplo Bohlin et al., 1971; Gabriel, 1971; \.lithbroe et al. 1971; 

Salto. 1972; Waldmeier. 1975) pues con ella quedó establecido que 

los hoyos cor-anales son además reglones de baja densidad en la 

corona. Estudios casi simultáneos de datos obtenidos con 

coronómetros-K (Altschuler et al .• 1972) y de f"'otograiias en rayos 

X (Vaia.na et al .. 1973) demostraron además que los campos 

magnéticos en los hoyos son tiplcamente unipolarcs y emergen del 

Sol como lineas "abiertas" que se exlienden mucho más allá de la 

Tierra. Las propiedades I'isicas de un hoyo coronal son las mismas 

independientemente de su localización en el Sol. (Munro y Jackson, 

1977). 

Los primeros modelos fisicos de los hoyos coronales. 

propuestos a partir de las observaciones en el ultravioleta 

extremo por Munro y Withbroe (1972) para un hoyo coronal de baja 

latitud y por Withbroe y \.Jang (1972) para un hoyo coronal polar. 

mostraron además que la temperatura y su gradiente con la altur-a 

en la base de los hoyos son signi~icativamentc menores que en el 

resto de la corona. Poco después. los hoyos coronales cobraron una 

mayor importancia cuando Krieger et al. (1973) identif"'icaron un 

hoyo coronal observado en imágenes de rayos X suaves.obtenidas con 

cohetes. como la f"'uente de haces recurrentes de viento solar de 
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alta velocidad detectados en el medio interplanetario por sondas 

espaciales. 

Estos haces 

geomagnét1cas al 

de viento solar rápido 

cruzar la Tierra y 

producen perturbaciones 

a.si (ver por ejemplo 

Hundhausen, 1972) los hoyos coronales rueron también identificados 

como las largamente buscadas reglones M del Sol propuestas por 

Bartels (1932) para. explicar las perturbaciones geomagnéticas que 

recurrian con un periodo de alrededor de 27 dias. el periodo de 

rotación del Sol. 

As1 pues, aún antes de la misión del Skylab (mayo de 

1973-febrero de 1974). los hoyos coronales ya hablan sido 

identificados como grandes con~iguraclones frias y de baja 

densidad en la corona solar. localizadas tanto a bajas latitudes 

como en los casquetes polares en ambos hemisierios. poseedores de 

campos magnét leos 

hacia aiuera del 

predominantemente monopo 1 ares que se extienden 

Sol como lineas de campo di ver gentes que dan 

lugar a haces de viento solar de alta velocidad y causan tormentas 

geomagnéticas (Bohl in. 1977a). Esta descripción sigue aún siendo 

válida, aunque muchos adelantos en la comprensión de su 

funcionamiento, su origen y su evolución en el tiempo han sido 

posibles gracias a. la misión Skylab, y a las observaciones que 

desde Tierra y con aparatos a bordo de cohetes sonda se han 

llevado a cabo en la última década. De esto hablaremos en las 

secciones posteriores y trataremos de dar una imagen clara. y 

completa de lo que es actualmente nuestro conocimiento de los 

hoyos coronales del Sol. 

2. Caracteristicas Generales de los Havos Coronales 

Los hoyos coronales se encuentran entre las estructuras de 

mayor tamaño y de más larga vida en la Iaz del Sol. Son fenómenos 

predominantemente coronales pues su contraste es mayor en la 

radiación que se origina en la. corona (rayos X. ultravioleta 

extremo y radioonda.s) y disminuye progresivamente en la radiación 

que proviene de la zona de transición y la crom6s1era De hecho 

en la. crornósf"'era. los hoyos son virtualmente indistinguibles de 
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sus alrededores (Zirker. 1977) y la crom6sf'era que subyace debajo 

de un hoyo coronal es extremadamente quieLa. sin playas n1 

~1lamentos (Altschuler et al .. 1972). Hay poco cambio en las lineas 

y los continuos :formados por debajo de 800.000°K except.o por las 

caracteristicas de las emisiones Hel (10830 .Á) (Munro y 

\.lithbroe. 1972). Los mapas de hoyos coronales en la línea HeII se 

hacen utilizando cohetes sonda y vehículos espaciales, pues esta 

linea. cae en el extremo ultravioleta y solo puede observarse por 

encima de la atrn6s1era. Sin embargo, las observaciones en la linea 

del He! pueden hacerse desde tierra. La presencia de los hoyos 

coronales también puede observarse sobre el limbo solar en luz 

blanca (visible) durante eclipses totales de Sol o mediante el uso 

de coronógraios y coronómetros-K (ver Iigura 1). 

Como todo en el Sol. los hoyos coronales son variables y sus 

ca.racteristicas evolucionan en Iorma notablemente ligada. al ciclo 

de actividad solar. De esto hablaremos en detalle en otra sección 

de este trabajo y por ahora simplemente mencionaremos sus 

caracteristicas generales y los rangos en los que suelen variar. 

a) Tamaños: Los hoyos polares son los que llegan alcanzar 

mayores tamaños. Alrededor del minimo de actividad solar pueden 

cubrir entre ambos hoyos casi un cuarto del área super1iclal total 

del Sol y uno de ellos puede, eventualmcnLe. poseer lengüetas que 

se extiendan aún hasta el otro hemis:Ierio, cruzando el ecuador 

(ver Timothy et al .• 1975; 1981). Hacia el máximo de actividad 

solar. los hoyos coronales polares reducen su tamaño y 

eventualmente desaparecen durante algunos años (Sheelcy. 1980; 

Waldmeier, 1981; Fisher y Sí me, 1984). Una caracteristica 

interesante es que el área total cubierta por es Los hoyos 

coronales alrededor del minimo de actividad solar suele permanecer 

constante aún cuando el área individual de cada hoyo polar cambie 

considerablemente. Bohl in ( 1977b) encontró que durante el período 

del Skylab (la fase declinante del ciclo solar 20) el área 

cubierta por hoyos coronales polares Iue del 15% del Sol 

constantemente. aún cuando cada uno de los hoyos cambió en un 50% 

su tamaño. reduciéndose uno de ellos mientras el otro crecía. 
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Los hoyos coronales individuales de baja latitud (<60°) son 

en general pequefios y cuando aparecen cubren en total entre el 1% 

y el SY. de la superf'icle del Sol (Bohl ln. 1977b). Muy comunmente 

están conectados con el hoyo polar de la misma polaridad en alguna 

parte de sus vidas; esta conexión puede ocurrir en la f'ormación 

original. del hoyo de baja latitud o algunas rotaciones solares 

después (Bohlln, 1977a). 

El descubrimiento de la basta extensión que pueden cubrir los 

hoyos con:firm6 un resultado previo de Altschuler et al. e 1972> 

quienes indicaron que los hoyos coronales pueden cubrir una 

porción signiXicativa de la super~icie del Sol y deben tomarse en 

cuenta para cualquier estudio global de las emisiones de la corona 

o de su balance de Xlujo. Aunque los hoyos coronales pueden 

permanecer con la misma área en rotaciones sucesivas. la mayoria 

de las veces se observa que crecen o se encogen con el tiempo a 

una velocidad notablemente constante de aproximadamente 1.5 x 10
4 

km/s. tanto los hoyos polares como los de baja latitud (Bohlin. 

1977b). Este valor particular- tiene un antecedente en el trabajo 

teórico de Leighton (1964) quien describió con éxito el transporte 

superf'"icial de los campos magnéticos solares usando un valor muy 

serneJante. 

:f'enómenos. 

lo cual sugiere una :f'uerte asociación entre ambos 

b) Tiempos de vida: Estudiando la evolución de los hoyos 

coronales durante 4 ciclos solares. Waldmeicr (1981) encontró que 

en general los hoyos polares viven alrededor de 7 años. los cuales 

incluyen el mínimo de actividad. Los hoyos no polares son mucho 

más efímeros. Durante el Skylab. Bohlin (1977b) estudió un total 

de 9 hoyos coronales de baja latitud cuya evolución completó con 

los estudios de Timothy et al. ( 1975) y 5hecley et al. ( 197G) 

encontrando que sus tiempos de vida variaron entre 3 y 10 

rotaciones solares. Posteriormente se observaron hoyos coronales 

que duraron solo una rotación solar, mientras que en la parte 

ascendente del ciclo solar 21 ( 1978-1979) se observó un hoyo 

ecuatorial que duró por más de un año. Sin embargo estos hoyos, 

aún cuando vivia.n largo tiempo. son muy variables en :f'orma y 

extensión (Sheeley y Harvey, 1981). 
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c) Caracteristlcas Eislcas: Los hoyos coronales son. por sus 

caracteristicas. la antítesis de las reglones activas. En las 

reglones activas la presión y temperatura electrónicas en la 

corona y el gradiente de temperatura en la zona de transición son 

mayores .que en las áreas quietas normales (Noyes et al. 1970; 

Relmers. 1971). En los hoyos. est.as caracteristica.s son menores 

que en las reglones quietas (p.e. Withbroe y Wang. 1972). 

Más aún. en las regiones activas la emisión EUV heliosíérica 

es más intensa mientras que en los hoyos coronales la. emisión 

cromosférlca es menor o igual que en las regiones quietas 

normales. Son regiones tipicamente más f'ría.s que sus alrededores 

en unos 600,000 °K; su densidad es también menor por un 1actor que 

va de 3 a 100 y el gradiente de temperatura en la zona de 

transición debajo de un hoyo es un orden de magnitud menos 

pronunciado que en las partes sobre las que no hay hoyo (Munro y 

Wlthbroe. 1972). 

La intensidad promedio del campo en un hoyo coronal varia 

entre 3 y 36 Gauss alrededor del máximo de actividad, y entre 1 y 

7 Gauss alrededor del minimo de actividad (Harvey et al_ 1982). 

Estos valores no son ni muy grandes ni muy chicos comparados con 

cualquier otra porción quieta del disco y es la topologia a gran 

escala del campo la que determina si existe o no el hoyo y no su 

intensidad (Gurman et al .• 1974; Bohlin y Sheeley, 1978). Las 

lineas de campo en un hoyo coronal siempre son abiertas, en 

contraste con la corona normal (quieta) en la que los campos 

magnéticos son cerrados, y su polaridad normalmente coincide con 

la polaridad del campo general en el hemis1erio en que se 

encuentran. Los hoyos que no cumplen esta regla (como a veces pasa 

con hoyos ecuatoriales) tienen tiempos de vida muy cortos. 

Los hoyos cst.ó.n situados hacia el centro de grandes celdas 

magnéticas "unipolares". Existe una. zona Ironter-i za de 

tipicamente 10-20 heliocéntricos entre el borde del hoyo y la 

linea neutra adyacente. después de la cual se encuentra otra celda 

de polaridad opuesta (Mclntosh et. al., 1976). El campo magnético 
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del Sol se caracteriza por estar integrado por vari·as celdas de 

gran tamafio y f"orma irregular. cada una de las cuales tiene una 

polaridad magnética dominante. Las divisiones entre una y otra 

celda def"lnen lineas neutras de gran escala que están marcadas por 

f"ilamentos y otras estructuras cromosf"éricas f"lnas. Bobcock y 

Bobcock · ( 1955) llamaron a estas regiones celdas magnéticas 

"unipolares". pero para evitar la impresión de que en el Sol 

existen monopolos magnéticos suele llamárseles simplemente celdas 

magnét leas. Todos los hoyos coronales. tanto polares como 

ecuatoriales. se localizan en alguna de estas grandes celdas 

(Bohlin y Sheeley, 1978; Altschuler et al., 1972; Mc!ntosh et al., 

1976). Esto quiere decir que los hoyos coronales no cruzan nunca 

las lineas neutras.como se ha lnf"erido de los mapas sinópticos en 

Hcx y por comparación directa con los rnagnetogramas (Bohlln y 

Sheeley, 1978; et al - , 1975) -

Otra caracteristica importante de los hoyos coronales es su 

geometria. Munro y Jackson (1977) estudiaron un hoyo coronal 

particular en las imágenes del Skylab y encontraron que tenía una 

f"orma. de tobera axialmente simétrica q•...:.e a ur .. :l. 

una área transversal siete veces mayor que la 

altura de 2R tenia 
s 

que hubiera tenido 

si el hoyo se expandiera radlalmente. Las observaciones han 

mostrado que esta divergencia de las lineas de IluJo mayor que una 

divergencia radial es una característica general de los hoyos 

coronales. 

El Sol. por ser un cuerpo !'luido, no rota 

rigidamente y se ha observado desde hace mucho tiempo que el 

ecuador rota mucho más rápido que los polos, siendo el periodo de 

rotación del ecuador de aproximadamente 25 días. mientras que en 

las regiones polares es de alrededor de 30 días. Estos períodos. 

obtenidos de la observación de manchas y Iilamentos no son 

exactamente compartidos por otras estructuras que se observan en 

la superI'icie solar, pero en general todos muestran una rotación 

diI'erencial más o menos semeJante.Sin embareo. los hoyos coronales 

parecen ser una excepción. Waener (1975) estudió los hoyos 

coronales en la líneas de 284 A
0 

del Fe XV con el OS0-7 durante 18 

meses obteniendo un decrecimiento de su período de rotación de 
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solamente 3Y. entre las zonas polares y el ecuador. Ttmothy et al. 

(1975) estudia.ron el inmenso hoyo transecuatorial observado en la 

misión Skylab. clasificado como el no. l. y compararon la 

deformación sufrida por el hoyo durante cinco pasos por el disco 

solar con la. que se esperaria si su rotación diferencial fuera 

como la ~bservada para las manchas. 

Otros autores estudiaron también la rotación de distintos 

hoyos particulares (p.e. Wagner, 1975; Bohlin y Rubinstein 1975; 

Nolte et al .• 1976; Bohlin, 1977b) y aunque sus observaciones no 

incluyeron latitudes muy altas, mostraron que los hoyos coronales 

a latitudes mayores que 25° rotan definitivamente más rápido que 

cualquier otra estructura solar conocida. Posteriores 

observaciones a latitudes altas mostraron que ahi la diferencia en 

la rotación es un poco mayor y aunque siguen siendo las 

caracteristicas que giran más rig1damente sobre la superficie 

solar si presentan una rotación diferencial (ver p. e. Shalke y 

Pande. 1985). Se ha observado además que debido a esta rotación 

diferencial, los hoyos coronales pueden estirarse, desgarrarse. e 

incluso fundirse dos de ellos en uno solo. ( Shee ley y Har-vey. 

1981). 

3. Relación Entre los Hoyos Coronales ,:¿ tl Viento Solar 

La sugerencia de que las corrientes de vien~o solar de alta 

velocidad se pueden originar- en estructuras de campo magnético 

coronal abierto en vez de regiones que tienen líneas magnéticas 

cerradas f'ue hecha desde 1964 por Bi 11 i nes y Roberts ( 1964) 

Posteriormente Wilcox (1968) dió un gran apoyo a esta proposición 

y finalmente Pneuman y Kopp ( 1971) y Noci ( 1973) proporcionaron 

evidencia teórica cuantitativa de la plausibilidad de esta idea. 

Una corriente de viento solar es una estructura coh~rente que 

tiene un perlil característico de temperatura, densidad, velocidad 

y campo magnético a la altura de l:a Tierra (Gosllne et al. 1972). 

Rota con el Sol cruzando la Tierra recurrentemente con un periodo 

sinódico de 27.1 días que es el periodo ecuatorial de la 

fotósfera. Estas corrientes están constituidas por viento solar 

más rápido que el viento solar normal de aproximadamente 300-400 
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km/s. Feldman et al. (1976) estudiaron una mu~stra de 19 

corrientes extensas con velocidades máximas superiores a los 650 

km/s y encontraron que su anchura en longitud solar va de 48 a 

159°con un promedio de 89° (ver f"igura 2). Estas corrientes se 

observan en todas las 7ases del ciclo solar. pero las más estables 

ocurren .durante la f'ase declinante. Por ejemplo entre 1973 y 1974 

se observó una que perduró durante 16 rotaciones solares. (Zlrker. 

1981). 

La primera asocia.clón observacional entre las corrientes de 

viento solar rápido y los grandes hoyos coronales f'ue manlf'estada 

por Krieger et al. ( 1973) quienes mostraron que un hoyo coronal 

observado en rayos X por medio de cohetes sonda era la f'uente de 

una corriente de viento solar de alta velocidad que recurrió 

mientras el hoyo existió. 

trabajos 

obtenidos 

que mostraron 

anteriormente 

No tardaron en surgir muchos otros 

esta relación utilizando registros 

a la observación de Krieger 

colaboradores y. posteriormente. los datos del Skylab (ver p. e. 

Neuper-t y Pizzo. 1974; Bell y Noci. 1975; Wagncr-, 1976; Nolte et 

al .• 1976: Sheeley et al. 1976; Bohlin 1977a). Todos ellos 

confirmaron sin lugar a duda que los hoyos coronales son las 

ruentes de las corrientes de alta velocidad en el viento solar y 

mostraron que la dur~ción y ln estabilidad de ést~s re¡lcjan muy 

rielmente las de los hoyos coronales asociados, ademó..s de que la 

polaridad magnética del campo en la corriente y en el hoyo 

asociado son invariablemente iguales. Coles y Ricket ( 1976) y 

Ricket et al. (1976) midieron la velocidad del viento solar fuera 

de la eclíptica por medio del centelle o i nterpl anetario de 

radiof'ucntes estelares y establecieron que los hoyos coronales 

polares son también f'uentes de vient.o solar rápido, con 

velocidades de hasta 800km/s. Ante toda esta avalancha de 

conf"irmaciones. Gosl ing et al. (1976) manif'"estaron que la 

característica básica del viento solar en ausencia de campo 

magnético cerrado que lo conf"lne es la al~a velocidad. Sin 

embargo. posteriores observaciones han sugerido que también el 

viento solar lento, "normal", pI""oviene de hoyos coronales (ver. 

p. e. McWhir-ter- y Kopp, 1979; Zir-ker-. 1981). En la f'igur-a (3) se 

muestra. esquemáticamente la conf"iguración de· las lineas de campo 
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magnético de la corona en regiones activas (lineas. cerradas) y 

hoyos coronales (lineas abiertas) según Hundhausen y Holzer 

(1980). Puede observarse cómo las lineas provenientes de los hoyos 

se expanden rápidamente para llenar todo el espacio. La polaridad 

de los hoyos subsecuentes va determinando una estructura sectorial 

del campo magnético interplanetario con sectores de polaridades 

bien deI'inidas y alternadas. Esta estructura ya había sido 

observada con instrumentos a bordo de vehículos espaciales por 

Wilcox y Ness (1965) y Ness y \.lilcox (1967). Actualmente parece 

ser que estos hoyos son las únicas luentes del plasma que sale del 

Sol e inunda el medio interplanetario. aún en las condiciones 

eruptivas que tradicionalmente han sido asociadas con rálagas. De 

esto hablaremos en detalle más adelante. 

4. Los Hoyos Coronales ::t. ~ "regiones M..:. 

Desde mediados del siglo pasado se observó que existia una 

tendencia en las perturbaciones goemagnéticas a recurrir con un 

periodo de 27 dias que es el periodo sinódico de rotación de las 

regiones ecuatoriales del Sol (ver p.e. Broun 1858). Este hecho se 

consideró una evidencia importante del control solar sobre las 

variaciones geomagnéticas y se interpretó en términos de chorros 

de larga vida de material solar ionizado. emitidos desde una 

fuente localizada fija en el giratorio Sol. Una discusión amplia 

del desarrollo histórico de estas ideas se pueden encontrar en 

Chapman y Eartels ( 1940) y en Meadows ( 1970). 

La naturaleza de las regiones solares emisoras de plasma. 

las cuales Iueron llamadas "regiones M" por Eartels(l932). 

constituyó uno de los misterios más intrigantes de la :f'isica 

solar-terrestre durante casi medía siglo. La búsqueda de la causa 

solar de este eiecto terrestre se llevó a cabo intentando 

demostrar la existencia de una correlación estadística alta entre 

una cierta caracteristica solar recurrente y las perturbaciones 

recurrentes registradas en el campo geomagnético. pues no era 

posible rastrear la propagación del plasma, o de cualquiera que 

:f'uera el agente perturbador emitido. a través del espacio 

interplanetario. Todos los intentos realizados para relacionar sin 

13 



ambigüedades las reglones M con las caracterist1cas observadas en 

la superficie solar resultaron inrructuosos (Hundhausen. 1977). 

Al principio de los años 60 se conrirmó obscrvac1onalmente la 

existencia del viento solar. esto es. la presencia constante en el 

medio interplanetario del I'lujo supersónico de plasma proveniente 

del Sol predicho por Parker (1958) y posteriormente pudo 

observarse que las perturbaciones geomagnéticas estaban asociadas 

con corrientes de viento solar de velocidad anormalmente alta 

(Snyder y Neugebauer, 1963). Las observaciones subsiguientes 

mostraron que estos haces son una caracteristica muy común del 

viento solar y que con mucha f"recuencla se presentan en f"orma 

recurrente (para un resumen de las observaciones de haces de 

viento solar de alta velocidad ver Wilcox, 1968) y asi, las 

regiones M. cualquier cosa que I'ueran. resultaban ser las f"uentes 

solares de estas corrientes de plasma rápido. 

Las observaciones del viento solar realizadas con satélites 

permitieron establecer un tiempo medio de tránsito de alrededor de 

4 dias para que el plasma rápido cruzara la distancia entre el 

Sol y la Tierra y esto permitió rastrear hacia atrás su origen en 

el Sol. Con estudios de este tipo, Snyder y Ncueebauer ( 1966) 

encontraron que las I'ucntcs estimadas no coincidian con los 

centros de actividad en la Iotósf'era y posteriormente Hundha.usen 

(1972)encontr6 que más bien estaban asociados con regiones 

unipolares de gran escala del campo magnético fotosrérico. Al ser 

identif"icados, poco después. los hoyos coronales como lo.s I'uentcs 

de los haces de viento solar de alta velocidad. el misterio quedó 

f"inalrnente resuelto, mostrando que éstos. principalmente los 

grandes hoyos ecuatoriales que aparecen en las I'ases declinante y 

ascendente del ciclo solar, 

regiones M. 

son las tan largamente buscadas 

Estudios posteriores llevados a cabo principalmente por 

Sheeley et al. (1976), Shccley et al. (1977), Shceley y Harvey 

(1978) y Sheeley y Harvey (1981) han mostrado la alta correlación 

existente entre los patrones de hoyos coronales en el Sol. los patrones 

del viento en el medio interplanetario y los patrones de 
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perturbaciones geomagnéticas. según el indice C9. conrorme éstos 

evolucionan a lo largo del ciclo solar. Actualmente ya no existe 

ninguna duda de que las perturbaciones geomagnétlcas recurrentes 

son producidas por el paso de los f"lujos de viento de alta. 

velocidad que surge 

prlncipa•lmente medias y 

rotaciones solares. Más 

de hoyos 

baJas que 

adelante 

coronales 

persisten 

veremos que 

de latitudes 

durante varias 

estudios más 

recientes muestran que también las perturbaciones geomagnétlcas 

esporádicas, generalmente asociadas con la ocurrencia de ráf'agas 

solares. son también producidas por emisiones de plasma rápido 

desde los hoyos coronales. 

5. Evolución de los Hoyos Coronales fil:!. g_!. ~de Actividad solar 

Como ya se mencionó, los hoyos corona.les son estructuras 

dinámicas que en :f"orma global presentan un patrón de evolución 

periódica asociado con el ciclo solar. Aunque sólo se han 

observado directamente en f"orma sistemática en los últimos años, 

al ser identif"icados como las fuentes de las corrientes de viento 

rápido. Krieger et al. ( 1973) sugirieron que un anál isls de la. 

existencia de tales corrientes permitiria un estudio indirecto de 

las variaciones con el ciclo solar de los hoyos coronales 

persistentes. Basados en los datos de viento solé .. 1.r- dispcni bles en 

esa época conjeturaron que los hoyos coronales deberían ser más 

grandes y vivir más tiempo cerca del mínimo solar que del máximo. 

Posteriormente. Bohlin y Sheeley (1978) usaron los reeistros 

disponibles de tormentas eeomagnéticas recurrentes para tratar de 

apreciar la evolución de los hoyos coronales y con base en esta 

asociación sugirieron que los hoyos deberían ser poco f'recucntcs 

durante los primeros cuatro años del nuevo ciclo solar. mostrar un 

aumento constante hasta adquirir una 1recuencla máxima alrededor 

de octavo año y desaparecer repentinamente en el mínimo solar. La 

aparente contradicción entre estos dos resultados se debe a que 

los hoyos corona.les polares evolucionan de manera dif'erente que 

los hoyos coronales de latitudes más bajas, lo cual se aclararla. 

posteriormente. 

Broussard et al. ( 1976) recolecta.ron observa.e iones di rectas 
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de hoyos coronales en ultravioleta extremo y rayps X suaves 

durante el ciclo solar 20. obtenidas con cohetes. y aunque éstas 

~ueron ~ragmentarias les permitieron percatarse de que cerca del 

máximo de este ciclo los hoyos coronales polares se encogieron 

drásticamente y probablemente desaparee i e ron por completo. Esto 

ocurrió l 1/2 afies antes en el polo norte que en el polo sur. 

Sheeley y Harvey han reportado la evolución de los hoyos 

coronales observada en mapas s inópt 1 cos en 1 a 1 i nea He I 1 ( 10830 

A
0

) elaborados en Kitt Peak de 1973 a 1979. los cuales cubren la 

~ase descendente del ciclo solar 20 (1973-1975), el minimo de este 

ciclo (1976) y la >ase ascendente del ciclo solar 21 (1977-1979). 

Encontraron que dur·ante los primeros cinco años (1973-1977) 

estuvieron presentes grandes hoyos polares. los cuales empezaron a 

encogerse drásticamente hacia 1978. Esta variación muestra la 

~uerte asociación entre los hoyos coronales polares y el campo 

magnético polar del Sol. que precisamente está mejor def'inido 

hacia el minimo y durante el minimo y empeiza a debilitarse hacia 

el máximo de actividad. (Sheeley y Harvey, 1978 Sheeley, 1980). 

Por otra parte. los hoyos coronales de baja latitud 

observados por estos autores f'ueron escasos. grandes y de larga 

Vida en la rase descendente del ciclo, mientras que en la Iase 

ascendente fueron apareciendo numerosos hoyos corona.les pequeños y 

de corta vida, conf'orme los de baja latitud y larga vida se 

hicieron cada vez más escasos. (Sheeley y Harvey, 1978). En la 

:Case ascendente del ciclo solar 21 los hoyos coronales re1lejan el 

efecto de la rotación dlf'erencial de:f'ormándose. rompiéndose y a 

veces Iundiéndose dos de ellos en uno solo. Sin embargo se 

presentaron en un patrón que a gran escala varió muy lentamente a 

pesar del nivel relativamente alto de actividad en las manchas. 

(Shceley y Harvey, 1981). 

También reportaron estos autores que durante la f'ase 

ascendente se observaron muchos hoyos coronales "débiles" en el 

sentido de que sus intensidades promedio no dlf'irieron 

grandemente de la intensidad de sus alrededores: estos hoyos de 

bajo contraste :fueron raros en la Iase descendente. (Sheeley y 
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Harvey. 1978). Esta disminución en el constraste de.brillo entre 

los hoyos coronales y las estructuras de gran escala durante el 

ascenso hacia el máximo de actividad ha sido también conlirmado 

por Kahler et al. (1983). Sin embargo. estos hoyos en apariencia 

débiles son igualmente ef"icientes como :f'uentes de corrientes de 

viento r::ápido y como productores de perturbaciones rneomagnét icas 

(Sheeley y Harvey, 1978). 

Sheeley y Harvey (1981) estudiaron las variaciones observadas 

a la alura de la Tierra en los haces de viento rápido emitidos por 

los hoyos coronales y encontraron que durante la f'ase ascendente 

del ciclo solar estos haces muestran velocidades entre 500 y 600 

km/s. mientras que en la f'ase declinante alcanzan valores entre 

600 y 700 km/s. 

Broussard et al ( 1978) analizaron la evolución de los hoyos 

coronales durante el ciclo solar 20 (1963-1974) en base a 

observaciones con cohetes en EUV y rayos X suaves y encontraron el 

mismo tipo de variacio1.~s repr:-:---tadas por Sheeley y Harvey y además 

dif"erencias de :f"ase en la ev . .>lución de los hoyos COI""onales de 

ambos hemisf"er-ios la cual :f'u1°· la misma que se observó en otr"os 

indicadores de la actividad solc..r. 

Hundhausen et al. (1981) realizaron un estudio muy amplio de 

los hoyos coronales de 1965 a 1978 usando imágenes en luz blanca 

obtenidas con el coronómetro-K de Mauna Loa. Sus resultados 

concuerdan con los obtenidos por los otros autores ya mencionados 

pues reportan la reducción del tamafio de los hoyos coronales 

polares durante la fase ascendente del ciclo solar" 20 (65-67) y su 

total ausencia dur"ante un periodo de más de dos años (69-70). 

justo durante y después del máximo. Estos hoyos I""eapar"ecieron 

nuevamente y se convirtieron en una estructura predominante de la 

corona de 1971 a 1978. que incluye ya la parte ascendente del 

ciclo solar 21. Seeún hacen constar estos autores, durante la 

época del máximo de manchas solares ( 1968) la corona estuvo 

dominada por hoyos de latitudes medias elongados en dirección 

paralela al ecuador solar. Grandes hoyos ecuatoriales. o 

extensiones ecuatoriales de los hoyos polares se observaron 
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durante la. f"ase ascendente. el máximo y la f"ase de~cencente del 

ciclo solar 20. Los tiempos de vida de estos hoyos ~ueron mayores 

durante la ~ase descendente del ciclo solar. pues en esta época el 

campo magnético del Sol evoluciona más lentamente que al principio 

del ciclo. 

Waldmeler (1981) estudió la evolución de los hoyos coronales 

polares durante cuatro ciclos solares (1940-1978) usando 

obse:rvaciones en la linea 5303 A
0 

polarizada y concluye que en 

promedio los hoyos coronales polares persist.en durante 

aproximadamente 7 años del ciclo, los que incluyen el mínimo de 

manchas y tienen diámetro de 40 o más. Durante aproximadamente 3 

afias alrededor del máximo de manchas solares no existen los hoyos 

coronales polares. 

\.lebb et al. 

Hundhausen et al 

(1984) retomaron y extendieron el trabajo de 

(1981) y prestaron especial atención a la 

evolución de los hoyos coronales con el cambio de polaridad del 

campo general del Sol destacando que los hoyos polares del nuevo 

ciclo evolucionan a partir de pequeños hoyos de latitudes medias 

de polaridad correspondiente a la del nuevo ciclo, las cuales se 

extienden hacia los polos hasta que se unen y los cubren. 

Encontraron también que el proceso de inversión de polaridad y de 

desarrollo de los nuevos hoyos corona.les polares es discontinuo, 

ocurriendo en el interior de dos o tres bandas de loneitud, con 

surgimientos 

interrumpidos 

de 

por 

:!"lujo de 

la mieración 

la polaridad del viejo ciclo 

hacia el polo del llujo del nuevo 

ciclo. Todo esto muestra la Iuerte asociación entre la evolución 

de los hoyos coronales y la del campo maenético general del Sol. 

:relación que es mucho más directa en este caso que con las otras 

manifestaciones de actividad solar. 

Otras variaciones con el ciclo solar han sido observadas en 

los hoyos coronales que seguramente también son indicios de la 

evolución ciclica del campo maenét i co del Sol. Harvey et al. 

(1982) han observado que los hoyos de baja latitu9 contienen mucho 

más flujo magnético cerca del máximo que cerca del minimo, a pesar 

del hecho de que sus tamaños son esenc~almente iguales. Por otra 
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parte, Davis (1985) encuentra que la densidad de puntos brillantes 

de rayos X dentro de la f'rontera de los hoyos ecuatoriales de 

larga vida de la parte descendente del ciclo solar aumenta 

linealmente con el tiempo. sin que esto ocurra en otras regiones; 

ésta es una propiedad restringida a la región longitudinal que 

contiene a los hoyos. los cuales acaban ~inalmcnte por desaparecer 

en el minimo de actividad. Otro resultado interesante es el 

obtenido por Webb y Davis (1985) quienes encontraron que la 

emisión de los hoyos coronales en rayos X suaves varían con el 

ciclo de manchas solares, alcanzando un valor minimo justo antes 

del minlmo de manchas para después ir en aumento hasta un año 

después de que se alcanza el máximo de 

emisión de rayos X suaves acompafia al 

reportado por Harvey et al. ( 1982) 

ecuador y concuerda con la pérdida de 

linea He! por Sheeley y Harvey (1978, 

manchas. Este aumento en la 

aumento de f"lujo magnético 

en los hoyos cercanos al 

constraste de brillo en la 

1981). 

6. Modelos.fü!:!Qiricos de Formación~ Evolución de Hoyos Coronales 

Casi toda la evidencia observacional que se tiene de las 

fases iniciales de la evolución de los hoyos coronales es 

indirecta. y hasta ahora solo existe un reporte de observaciones 

de buena calidad sobre el n~cimicnto de un hoyo coronal las cuales 

fueron hechas por el Skylab (ver Solodyna et al .. 1977). En vista 

de esto. los intentos se han concentrado en aquellos eventos que 

conducen a la rormación de celdas magnéticas dentro de las cuales 

eventualmente surgen los hoyos coronales y en la Iormulación 

tentativa de reglas empirica.s para distinguir aquellas celdas 

magnéticas donde posiblemente surja un hoyo coronal. 

No todas las celdas magnéticas contienen eventualmente hoyos 

coronales por lo que se ve no es suiiciente que exista 

predominancia a gran escala de una polaridad magnética para 

producir un hoyo coronal. Es además necesario que la conlieuraci6n 

del campo magnético sea abierta. Esta asociación de los hoyos 

coronales con las estructuras magnéticas abiertas ha sido ya 

ampliamente demostrada (ver p.e. Bohlin. 1976; Bohlin y Sheeley. 

1978; Munro y Jackson. 1977). Por otra parte. como ya se mencionó 
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el campo magnético fotosrér1co bajo un hoyo coronal no es 

significativamente diferente del campo de las reglones adyacentes 

por lo que el papel del campo magnético debe entonces limitarse a 

un pape 1 geomé t r l co que es t ab 1 ece 1 os 1 ugares donde es pos 1b1 e 

crear un hoyo coronal mediante la interaccción del plasma con el 

campo (L.,.evine 1977). 

La formación de un hoyo coronal puede entonces verse como 

una consecuencia de la formación de celdas magnéticas apropiadas. 

Las regiones magnéticas bipolares nuevas emergen con orientaciones 

determinadas de la polaridad precedente y seguidora. lo cual 

conduce a la formación de grandes celdas con una polaridad 

magnética predominante. conlorme las regiones bipolares envejecen 

y su flujo se hace menos concentrado. 

La relación entre celdas magnéticas y conf" i guraciones 

abiertas del campo necesarias para la formación de hoyos coronales 

se puede entender de las estructuras de gran escala del campo 

magnético. Generalmente. las celdas están conectadas con las 

celdas vecinas de polaridad opuesta mediante grandes rizos o 

arcadas. Los arcos magnéticos anclados más hacia el centro de la 

celda. son los más grandes y por lo tanto los más suscept.ibles de 

abrirse como respuesta a las f"uerzas del plCJ..sma. puL!sto que se 

extienden a mayores alturas. donde la intensidad del campo es más 

débil y la temperatura del plasma es mayor. Las caracteristicas 

principales de este proceso rueron destacadas por Timothy et al. 

(1975) con ejemplos especif"icos de situaciones que condujeron a la 

formación de hoyos coronales y posteriormente desarrolladas con 

más detalle por Mcintosh et al. (1976) y Bohlin y Sheelcy (1978). 

Según la descripción anterior. es evidente que no todas las 

celdas magnéticas contendrán hoyos coronales. sino solamente 

aquéllas lo su:f'icientemcnte grandes como para que lo.s arcadas 

internas alcancen grandes alturas (ver ligura. 4). Esto rue 

precisamente lo que observó Mclntosh (1977) durante la época del 

Skylab. pues según su reporte. los hoyos coronales se !armaron 

cuando las celdas magnéticas alcanzaron 30 de longitud o más 

y desaparecieron cuando las celdas se estrecharon. Un de tal le 
1 
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interesante de las observaciones de Mclntosh, el cual aún no tiene 

una explicación, rue el hecho de que cada nuevo hoyo apareció en 

la celda magnética contigua. hacia el este del hoyo anterior y 

todas las celdas donde surgieron hoyos coronales estaban 

conectadas o se conectaron posteriormente con la celda polar 

correspo_ndiente. Esto irnpl ica que durante est.a época (alrededor 

del minimo solar) todos los hoyos coronales de un hcmisf"erio 

tuvieron la misma polaridad que el campo polar del hcmisf"erio 

correspondiente. Se ha visto que ésta es una regla general y que 

cuando se rorman hoyos coronales de polaridad opuesta a. la del 

hoyo coronal polar no son duraderos. (Bohlin, 1976). 

Como han hecho ver Boh 11 n y Shee ley ( 1978) 1 a Jormac i ón de 

hoyos coronales de baja latitud 

surgimiento de regiones activas 

circunstancias pueden producir 

est.a relacionada con el 

que en ciertas (bipolares) 

celdas magnéticas lo 

suf"lcientemente grandes como para dar lugar a hoyos coronales. Por 

ejemplo, el surgimiento de regiones activas cercanas al ecuador en 

ambos hemisf"erios puede producir la aparición de un hoyo coronal 

entre ellas, o el surgimiento de una región activa con 

ordenamiento de polaridad contrario al normal cerca de otra reglón 

en el mismo hemisf"erio con ordenamiento normal. Una discusión 

detallada de estas posibilidades se cncucnLra en Bohlin y Sheeley 

( 1978). 

Nolte et al. (1978) también encontraron de las observaciones 

del Skylab una tendencia de los hoyos coronales a crecer o 

permanecer estables cuando la actividad cercana, vista en f"orrna de 

playas de calcio y regiones brillantes 

predominantemente en reglones extensas 

en rayos x. 
y de larga 

está 

vida. 

Encontraron además que existe un número signilicativamente mayor 

de regiones activas pequeñas y de larga vida, indicadas por puntos 

brillantes en rayos X, en la vecindad de los hoyos que ya están 

decayendo que cerca de otros hoyos. lo cual interpretan como que 

los hoyos desaparecen porque se van llenando de muchas estructuras 

magnét icamcnte cerradas de pequeña escala emisoras de rayos X. 

Esta interpretación, junto con las observaciones previamente 

reportadas por Nol te et al_ ( 1977) de que e 1 número de puntos 
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brillantes en rayos X es mucho mayor durante el m1n1mo de 

actividad solar. proporciona una posible explicación para la 

desaparición de los grandes hoyos coronales cercanos el ecuador 

durante el minlmo. 

Aupque estos resultados empiricos proporcionan una excelente 

apreciación del fenómeno de formación de hoyos coronales. algunos 

aspectos de los procesos dependen, obviamente. de los detall es 

exactos de un campo magnético global. Por ejemplo. según hace ver 

Levine ( 1977) hay ocasiones en que una gran región activa se 

encuentra bastante cercana a un hoyo coronal. lo que 1 mpl lea la 

existencia de un hoyo coronal en el borde de una celda maenótica. 

Algunas regiones activas aisladas pueden incluso exisi tir dentro 

de los hoyos coronales por periodos de tiempo cortos sin destruir 

la estructura global del hoyo. Además. los hoyos coronales se 

f"orman solamente durante una parte de la vida de las celdas 

magnéticas. Estos detalles, así como su localización y el balance 

general de todos los procesos I'isicos que ocurren dentro del hoyo 

deben ser explicados por algun modelo detallado del campo 

magnético general del Sol y su evolución, modelo que deberá 

basarse en el campo magnético observado en la Iotósf'era. 

7.Modelos de Flujo de Plasma §'.D. Hoyos Coronales 

Es claro ya que los hoyos coronales resultan de la 

interacción de los campos magnéticos de gran escala con el plasma 

solar. Sus f"ormas y tamaños. la poslclón que ocupan sobre la 

superilcie del Sol y su evolución con el ciclo de actividad solar 

los identifican como estructuras Iuertemente asociadas al campo 

magnético. Así pues. su rnodelación precisa debe tomar en cuenta la 

interacción plasma-campo. Esta tarea no es sencilla ya que . en el 

mejor de 1 os casos, en 1 a parte baja de la corona donde la 

densidad es sulicientemente al ta. puede usarse una modelación 

maenetohidrodinámica cuyo sistema de ecuaciones es no lineal y en 

genral bastante complejo. Sin embargo, se han llevado a cabo 

intentos muy diversos con diI'erentes tipos de aproximaciones para 

I'acílitar la solución. 
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deben resolverse las ecuaciones de Especif"lcamente 

continuidad de masa. momento y energia y las ecuaciones de 

Maxwell. despreciando corrientes de desplazamiento y suponiendo 

que la interacción entre el campo y el f"lujo del plasma está 

adecuad~mente descrita por la ecuación de inducción. Gene~almente 

se supone. además. que la conductividad eléctrica del :Cluido es 

in~inita (su valor real es del orden de 10
25

)y que éste no es 

viscoso. 

La mayoria de los modelos hasta ahora se han limitado a la 

situación estacionaria. por lo que suponen a/at=O. y reducen 

además las ecuaciones a una sola dimension r. la distancia radial 

a partir del centro del Sol. Con frecuencia se desprecia el campo 

magnético. obteniéndose con esto 

hidrodinámicas.y muy pocos modelos 

aproximaciones 

han intentado 

meramente 

verdaderos 

simulaciones magnetohidrodinámlcas autoconslstentes. 

En estas condiciones slmpllf'icadas, las ecuaciones de 

continuidad de masa. momento y energía toman la forma: 

d 
ar 

dv v­
dr 

nmvA 

1 dp 
nm dr 

cte. 

k GMS 
T - - ) m r 

( I-1) 

(I-2) 

K(T)dT ) 
dr o (I-3) 

donde n=densidad numérica de electrones; m=masa de las partículas; 

v=velocidad del I'lujo; A=área de sección transversal del tubo de 

f'lujo inf"initesimal; r=distancia al centro del Sol; p=2nKT 

=presión térmica; G=constante de gravitación universal; M=masa del 

Sol; K=constante de Boltzmann; T=tempcratura absoluta y 

K=coef"icicnte de conductividad térmica. Por- supuesto. estas 

ecuaciones sólo son válidas para r>Rs. 
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51 se toma en cuenta el acoplamiento plasma-ca~po habrá que 

afladlr los términos correspondientes en las ecuaciones ( I-2) y 

(l-3). En este caso también es necesario agregar las ecuaciones de 

campo siguientes: 

CI-4) \l.~ o 

(I-S) 

donde ª es el campo magnético y .:}_ es 1 a densidad de corriente 

eléctrica. 

También en ocasiones se agregan a las ecuaciones de momento y 

energia términos adicionales para representar depósitos tanto 

de momento como de energía en el plasma. principalmente debidos a 

ondas. 

Aún en su forma simple. el sistema de ecuaciones resultante 

es bastante complicado y los modelos de sarro 11 ados suelen 

considerar situaciones aún más sencillas (aunque por supuesto 

menos realistas) o se ayudan de determinaciones empíricas de 

algunas de las funciones para limitar el número de incógnitas y 

facilitar la solución de las ecuaciones. 

Como los hoyos coronales tienen baja densidad y baja 

temperatura respecto del resto de la corona. se han hecho varios 

análisis tratando al plasma como si estuviera en equilibrio 

hidrostático o en equilibrio hidrostático excepto por la advección 

de masa en alguna parte o en toda la corona (ver p. e. Durney y 

Pneuman. 1975; Richter y Suess, 1977; Pneuman. 1973; Mc\.lhlrter et 

al.. 1975. 1977; Kopp y Orral. 1976; Gabriel. 1976; Hearn, 1977). 

Esto signi1ica que la ecuación de momento ha sido aproximada a la 

forma: 

dp 
nm dr 

GMs 

~ 
o 

o a ?~. 6una g ... :'-. ..... allzación apropiada de ésta cuando se consideran 

múltiples especies. Esta aproximación también se conoce como la 
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aprox1mac16n de ~lujo subs6n1co (Kopp, 1977).ya que sblo es válida 

donde la velocidad del Ilujo es mucho menor que la velocidad del 

sonido dada por e = (kT/m) 1/2 Esta velocidad en la rotósrera es 

de 10 km/s y aumenta gradualmente con la temperatura hasta 

alcanzar un valor de alrededor de 200 km/s en la corona. Se ha 

demostra'.'do que este tratamiento no es adecuado por encima de la 

región de transición crom6s1era-corona (ver p. e. Kopp y Holzer. 

1976) y es posible que tampoco lo sea en esto. región si las 

observaciones de Cushman y Rense (1976) se aplican a hoyos 

coronales, ya que ellos han encontrado I'lujos salientes con 

velocidad de 16 km/s a un nivel de temperatura de aproximadamente 

10 6K ,observando las líneas de emisión del SiXI,MgX y MeIX .. 

El uso de la aproximación de flujo subsónico (equilibrio 

hidrostátlco) ha conducido a algunas conclusiones erróneas y a 

varios análisis imprecisos. aunque no siempre es necesario tratar 

una ecuación de momento más completa para obtener conclusiones 

cualitativas válidas e incluso muchas pueden obtenerse sin tomar 

siquiera en cuenta esta ecuación. analizando solamente la ecuación 

de continuidad de la masa. 

Otra aproximación que suele hacerse es considerar para el 

flujo una relación politrópica. como ecuación de energia. del tipo 

PP-cx. cte 

donde p es la densidad de masa del fluido y es el indice 

politrópico. Esto se hace para eliminar de las ecuaciones una de 

estas variables (ver p. e. Adams y Sturrock. 1975; Suess. 1976; 

Kopp y Holzer. 1976; Riesebieter, 1977a. b; Ripken. 1977; Fahr et 

al .. 1977; Sues et al .• 1977; Joselyn y Holzer. 1978; St..einolí'son 

et al., 1982). Sin embargo. esta aproximación, con cx.=1 o cx.=a. 

impl lea que la conducción de calor es despreciable. lo cuo.l en 

general no es el caso. No obtante. la aproximación poli trópica es 

útil para dar luz sobre el 1enómeno real. Un exponente politrópico 

ce = implica una situación isotérmica, mientras que ex = o (la 

relación de calores especílicos) implica una situación adiabática. 

Considerando las soluciones para valores de ce entre ambos extremos 
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y comparando con las observaciones se puede obtenér una cierta 

sensibilidad del fenómeno. 

Otros modelos han considerado distintas formas de conducción 

de calor, tomando incluso en cuenta el papel conductor de las 

lineas 'tie campo 

Durney y Pneuman. 

magnético (ver p. e. 

1975; Kopp y Orral, 

Durney y Hundhausen. 

1976; Mci.hirter, 1976; 

1974, 

Dulk 

et al .• 1977; Steinolf"son y Tandberg-Hanssen. 1977; Hearn. 1077; 

Holzer. 1977; Pneuman. 1980; Holzer y Leer. 1980; ~ragg y Priest. 

1981; Robertson, 1983; Hollweg, 1986). El problema principal con 

este tratamiento es que no se dispone de una expresión adecuada 

para la conductividad térmica en un plasma sin colisiones. 

También se han desarrollado modelos semiempiricos. Estos 

utilizan in:formación determinada empiricamente para incluirla en 

las ecuaciones y aunque no pueden dar inlormación directa sobre el 

tipo de procesos lisicos que tienen lugar en un hoyo coronal. si 

han sido de gran utilidad para establecer constricciones a los 

modelos teóricos. Diversos modelos 

desarrollado tomando 

(ver p. e. 

en cuenta 

\.lithbroe et 

las 

al .. 

de este tipo se han 

observaciones 

1971; Munro 

de hoyos 

y i.ithbroe, particulares 

1972; Mariska, 1976; Munro y Jackson. 1977; Munro y Mariska. 1977; 

1978; Koutchmy, 1977; Koutchmy et al. . 1977; Kout.chmy et al .• 

Crifo y Picat. 1980a. b; Lal lement et al_ . 1986: Bravo y Mendoza. 

1989). En general. estos modelos utilizan una geometría y un 

perfil de densidad deter·minados de las observaciones como 

condicionf.?S ya prescritas en el modelo. con lo que se puede 

resolver lácilmente la ecuación de continuidad de masa y obtener 

así el per1il de velocidad del Ilujo. Con suposiciones adicionales 

es posible también obtener de manera sencilla los perf'iles de 

temperatura y presión en el hoyo coronal. 

Los modelos MHD autoconsistcntes son hasta ahora escasos y 

limitados. pues resultan muy laboriosos. El primero de ellos que 

se elaboró en condiciones bastante restringidas. 1ue el de Pneuman 

y Kopp (1971) en el cual se suponía un campo magnético dipolar en 

la base de la corona y un viento solar isotérmico. Ya desde 

entonces. aunque nadie se percató en esa época. la aparición de 

26 



los grandes hoyos coronales polares surgen como .. consecuencia 

natural de la 1nteraci6n de este tipo de campo con el plasma en 

expansión del viento solar. y los modelos MHD subslgulenlcs han 

sido extensiones menos restringidas de este tratamiento original, 

con miras a reproducir los per211es observados o deducidos de los 

modelos .simiempirlcos. 

Diversos modelos de este estilo se han desarrollado (ver p.e. 

Suess et al. 1977; Steinol:fson et al.. 1982; Robertson. 1983); 

aunque adolescen también del problema de no contar con expresiones 

teóricas adecuadas para la conducción de calor lejos del Sol donde 

ya la. corona se convierte en un plasma sin colisiones. Sin 

embargo, los logros obtenidos por estos modelos dejan claro que 

son la modelaclón adecuada y que los hoyos coronales no son 

anomalias o lnhomogeneidades de la atmósrera solar sino el 

resultado natural de la lnteraclón del campo magnético solar (que 

domina la geometria del flujo en la parte baja de la corona) y el 

plasma coronal (que eventualmente logra fluir radial mente 

arrastrando consigo al campo). 
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l. Introducc16D. 

CAPITULO 11 

EYECCIONES DE MASA CORONAL 

Los observadores solares están familiarizados con una 

atmósfera solar altamente dinámica y no estacionarla. En 

particular, fenómenos transitorios en la superficie del Sol y en la 

atmósfera baja tales como las ráf'agas y las protuberancias 

eruptivas están asociados con rrecuencia con movimientos de 

enormes masas. Sin embargo. debido a las dificultades para 

observar la corona no rue claro hasta hace poco tiempo qué papel 

jugaba la corona durante estos eventos 

solar es en ocasiones realmente 

eruptivos y si el material 

lanzado hacia el espacio 

interplanetario. La primera evidencia de esta posibilidad fue mas 

bien indirecta y fue el resultado de una antigua asociación entre 

la actividad de las manchas solares y los comienzos repentinos de 

tormentas geomagnéticas. Chapman ( 1918) decía que el Sol era el 

causante de estas tormentas al enviar hacia la Tierra chorros de 

corpúsculos eléctricos. 

Las radioobservaciones del Sol revelaron la ocurrencia de 

di:f"erentes tipos de estallidos de radio que son indicativos de 

procesos transitorios en la corona. Por medio de grandes 

radioheliógrafos se ha podido observar a las luentes de los 

estallidos de radio tipo IV moviéndose desde aproximadamente 2R
5 

hasta más allá de 5R
5 

del centro del Sol (ver p.e. Boischot. 1958; 

Wild et al., 1963; Riddle, 1970; Wlld y Srnerd, 1972; Plnter, 1973) 

con velocidades de unos cuantos cientos de kilómetros por segundo. 

Este tipo de estallidos cubre una ancha banda de lrecuencia.s 

en un continuo (desde 200 hasta 25 MIIz) cuya cota inlerior 

disminuye con el tiempo hasta alcanzar los 25 MHz mientras que la 

cota superior se manliene por los 200 MHz. Se piensa que aleunos 

electrones acelerados a energías relativistas cerca del sitio de 

la ráiaga están atrapados en un plasmoide eyectado y se convierten 
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en la f"uente móvil tipo IV emitiendo radiación sincrotr6nica 

( Stewart et al. , 1974 a y b). 

Sin embargo.no lue hasta que se dispuso de coronógralos de luz 

blanca orbitando alrededor de la Tierra en el OS0-7 (en 1971) y en 

el SKYLAB (en 1973) que se pudo establecer Ilrmemente la 

existencia de eyecciones transitorias de masa desde la corona 

(Tousey, 1973; Me Queen et al.. 1974; Gosling et al., 1974). Fue 

entonces cuando se acuñó el término eyecciones de masa coronal(EMC) 

y éstas se convirtieron en un excitante tema de investigación. Las 

EMC consisten en la expulsión repentina de densas nubes de plasma 

magnetizado desde la atmóslera exterior del Sol. Estas constituyen 

un cierto tipo de lo que se ha dado en llamar transitorios 

coronales. que es 

aquel los fenómenos 

corona. 

el nombre que se usa en general para 

que rompen temporalmente la estructura 

a) Clases Estructurales 

todos 

de la 

Howard et al. ( 1985) estudiaron casi 1000 eyecciones de 

masa coronal con el coronógraf"o de luz blanca " Solwind" en el 

satélite P7B-1 del Programa de Prueba Espacial de la Fuerza Aérea 

Norteamericana entre el 28 de marzo de 1979 y el 31 de diciembre 

de 1981 e hicieron una clasificación de ellas en 10 clases 

estructurales diferentes, nueve de las cuales se muestran en la. 

Figura (5); el décimo tipo se reserva para los eventos cuya Xorma 

no se puede de:f'inir observacionalmente. Aunque es posible que la. 

forma estructural de la EMC varíe al desplazarse en la corona. en 

general puede asignársele alguna de estas clases. 

Los arcos (loops) son EMC cuyas proyecciones contra el plano 

del cielo son estructuras curvi 1 ineas con dos piernas y orilla 

conductora y seguidora claramente def"inidas (Véase :f'igura 5). 

Mor:f'ológicamente. una EMC de arco es distinta de la EMC llamada de 

":f'rente curvo" (curved Xront) las cuales consisten de una región 

llena de emisión cuya orilla conductora no tiene una orilla 
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seguidora obvia. Los eventos de halo 1rll:luyen lh~lerlal que rodea 

el disco de ocultación del coronógrurl.'t (Howarll et. al.. 1982) y 

representan material solnr que se Pl'\.'tpuga. UJ•P,,xlmándosc a (o 

alejándose de) el observador. 

Los. picos (spikcs) son chorros C!;l 1·cchos c.h· material que se 

mueve hacia af'uera. a veces. pero no ~..;lcmpre. lo largo de un 

ca.seo coronal (strcamer). Los picos dobles (doul•lc spikes) tienen 

piernas derechas que se mueven rad1:.1lment.e hu ... ·\a af'uera con la 

misma rapidez pero no están unidos pc.•1· una. eml~:lón perceptible. 

Los f"rentes curvos t lenen orillas conductoras curvas que unen dos 

piernas f"recuentemcnte también curvas que se expn.nden lateralmente 

conf"orme se propagan hacia af"uera. Lo~; picos mUlt.iples (multiple 

sp1kes) son simplemente EMC con más de dos picos. 

Las explosiones de casco (streamcr blowout) ocurren en dos 

- :f"ases. En la primera :Case. un casco previamente existente se 

abrillanta. grandemente y tal vez se ensancha un poco por un 

periodo que va de 6 horas a unos cuantos días. Direrentes imáeenes 

muestran ~ue se está lanzando material u lo largo del casco. En la 

segunda f"ase. se observa material lanzncto a cada lado del casco y 

el casco mism~ se desvanece en unas cunntas horas o menos. 

Los abanicos (f'ans) tienen poca o nineuna esLructura interna, 

una orilla conductora pobremente def'inlda y extremos laterales 

relativamente rectos. Las EMC complejas (complex) son eventos 

cuyas Xormas se pueden delinir pero no en términos de ninguna de 

las otras :f'ormas simples. Algunas de el las tienen muchas f'ases en 

las cuales un evento "normal" es seguido de material adicional que 

comllca la estructura en poco tiempo. Otras tienen lóbulos 

múltiples u otras características inusuales. Las EMC de este tipo 

con curvatura en la orilla son raras. 

b) Categorías de Importancia 

Howard et al. ( 1985) también def'inieron varias 

categorías de importancia para las EMC, de:finiéndolas como de 

importancia mayor, cuestionable y menor. Una eyección de masa 
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coronal mayor es brillante y/o grande. mientras que.una menor es 

pequef'ia y pálida. Las eyecciones de masa coronal de importancia 

cuestionable está entre estas dos categorias. Usaron las letras Y 

(de yes), N (de no) y Q (de questionable) para estas tres 

categorias respectivamente. 

e) Frecuencia de Ocurrencia 

En la Tabla (1) se muestra la dlstribuc16n porcentual de 

las eyecciones de masa coronal observadas por Howard et al. (1985) 

según su clasificación de tipo y categoria. 

Aunque el periodo estudiado por Howard et al. no cubre todas 

las observaciones de EMC de que se dispone. sus tipos. clases y 

:f"recuencias pueden tomarse como representativas de este tipo de 

:f"enómenos en un contexto general. 

TABLA 1 

DISTRIBUCION PORCENTUAL DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL 

(Tomada de Howa.rd et al.1985) 

CLASE ESTRUCTURAL CATEGORIA DE IMPORTANCIA 

y Q N TODAS 

Pico o.o 2.2 19.8 22.0 
Doble Pico l. 1 4.3 6.5 11. 9 
Picos Múltiples 3.4 7.8 7.6 18.8 
Frente Curvo 10.s 3.5 l. 2 15.2 
Arco 0.5 0.3 0.3 l. 1 
Halo 0.8 0.9 0.3 2.0 
Compleja 3.2 1. 4 0.5 5.1 
Explosión de Casco 2.8 1. 7 0.6 5. 1 
Abanico 0.4 3.8 5.8 10.0 
Otras l. 3 6.0 l. 7 9.0 
Todas 24.0 31. 9 44.3 100.0 

3.Propiedades Generales de las Eyecciones de Masa Coronal 

a) Propiedades Globales 

En su estudio. Howard et al. también registraron ciertas 

propiedades de las eyecciones de masa coronal que observaron cuya 
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dlstrlbuc16n ilustra muy bleh el tipo de :renómeno q.ue son estas 

eyecciones. En particular registraron el ángulo de posición del 

centro de la emisión y la estensión angular que la EMC subtendió 

tanto en el momento de la primera observación como en el inst~ntc 

de máxima extensión. Después de construir los diagramas 

altura-t.iempo para la orl l la conductora de la EMC. registraron la 

velocidad de esta orilla la cual en general no varió mucho durante 

las observa.clones. En los pocos en.sos en los que sí se notó una 

aceleración de la. orilla írontal. se registró como velocidad la 

máxima obtenida. Determl naron después la masa total 1 ncl u ida. en 

cada EMC con el método descrito por Poland et al. ( 1982) y 

:rtnalmente la energia cinética transportada en cada eyección. 

Las distribuciones de estas propiedades para la muestra 

analizada se encuentran en la :rigura (6). Como puede observarse. 

las velocidades de la EMC van desde menos de 50 hasta 1680 km/s y 

tienen un valor promedio de aproximadamente 200 km/s. La 

distribución tiene un pico cerca de 300 km/s y decae lentamente a 

velocidades mayores. 

El rango de extensión angular abarca de los 2° hasta los 360 

(aunque todos los valores mayores de 120 estó..n considerados en 

esta. última categoria) y tienen un pico en 10 o. La extensión 

promedio es de 45° y la mediana es de 30°. Asi pues, la mayoria de 

las EMC tienden a ser relativamente estrechas. 

Las latitudes centrales van de -90° a +90°, mostrando que la 

EMC puede ocurrir a todas las latitudes. La distribución tiene un 

pico muy ancho centrado en el ecuador solar y cae a 25-30% de este 

valor en los polos. Tanto las latitudes centrales como las 

extensiones angulares son latitudes proyectadas. medidas sobre el 

plano del cielo. 

La masa va de 2xl0 14 hasta 4x10 16gm con un valor promedio de 

4.lx1015gm. En la escala logaritmlca usada para el histograma la 

distribución es simétrica respecto al valor de 2x1015gm. La 

energia cinética. que se calculó usando la velocidad de la orilla 
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conductora. va desde valores menores a lxl029 hast~ 6x10
31

ergs. 

con un valor promedio de 3. 5xl030ergs. La distribución tiene un 

máximo en 1x1030ergs. 

También se obtuvieron en este trabajo las distribuciones para 

cada clase estructural. En la Tabla (2) se muestran los promedios 

de velocidad. extensión. masa y energia cinética obtenidos para 

cada clase de eycción de masa coronal, Junto con el porcentaje del 

total que representa cada clase. 

TABLA 2 

PROPIEDADES PROMEDIO DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL 

DESDE 1979 HASTA 1981 

(Tomado de Howa.rd et al. 1985) 

FORMA ~ DEL VEL. EXTEN. MASA ENERG. CIN 

TOTAL km/s GRADOS 1015g 1030ergs 

Pico 22 297 15 0.93 0.44 
Doble Pico 12 425 30 2.6 2.4 
Pico Múltiple 19 425 45 3.5 l. 9 
Frente Curvo 15 584 62 8.4 6.4 
Arco 1 530 44 4.7 3.7 
Halo 2 630 309 21. o 18.0 
Compleja 5 S92 65 7.2 S.7 
Explosión de 
Casco 5 200 44 5.4 0.56 
Abanico Dif"uso 10 377 33 l. 7 o.so 
Otras 9 483 59 4.4 3.4 
Todas 100 472 45 4. 1 3.5 

Una inspección de esta Tabla muestra ciertas características 

interesantes. Primero se puede ver que las EMC de pico, doble 

pico, picos múltiples y Irente curvo representan el 68% de todas 

las EMC. También vemos que las explosiones de casco tienen la. 

velocidad promedio más baja (200 km/s) mientras que las EMC de 

halo. rrente curvo y complejas tienen las velocidades promedio más 

altas (~ 600 km/s). Las EMC de 1rcnte curvo y las complejas tienen 

extensiones angulares mayores de 60°. lo cual es un 50°i'~ más alto 

que la extensión promedio de 45° para todas las EMC. También sus 

masas y ~ner-gías cinéticas son aproximadamente dos veces los 
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valores promedio correspondientes para todas las l!MC. Como se 

esperaba de sus def"iniciones. 

(15°) y los halos muy anchos 

los picos simples son estrechos 

(309°). Los picos sencillos. las 

explosiones de casco y los abanicos 

energéticas (0.5xl0 15ergs)con solo 

cinética: promedio para todas las EMC 

di lusos f'ueron 1 as EMC menos 

un séptimo de la energia 

(3.5xl030ergs). Asi, desde el 

punto de vista de la energia cinética, las grandes masas de las 

explosiones de casco compensan en cierta medida su velocidad tan 

baja. 

La masa (21x10 15gm) la energía ( 18xl030ergs) 

extraordinariamente grande de las EMC de tipo halo se pueden deber 

(según Howard et al.) a las razones siguientes. Primero. el disco 

ocultador del coronógraf"o puede ser selectiva. excluyendo a los 

miembros más pequefios y menos masivos de esta distribución. Asi. 

si estas EMC f"ueran de rrente curvo, entonces se esperaría obtener 

masas y energías cinéticas del orden de 10
16

gm y 10
31ergs. 

respectivamente, consistente con los valores de la Tabla (2) para 

los halos. Segundo, la persepctiva reducida muestra a la EMC de 

tipo halo a una distancia radial del Sol mucho mayor que una 

perspectiva amplia. Esta comparación 1 lustra un problema 

rundamental en la medición de la masa coronal eyectada. 

Esta clasi:f"icación la determinación de propiedades 

especif"icas de las EMC real izada por Howard et al. ( 1985). si bien 

no proporciona ninguna explicación I'ísica, sino que solamente 

describe observaciones. es de gran utilidad para los modelos de 

producción de eyecciones de masa coronal pues muestra diversos 

tipos que pueden tener orígenes diversos. 

b) Geometría y Distribuciones de Densidad 

Una de las claves para entender las eyecciones de masa 

coronal es su rorma. Mucho se ha discutido respecto a que si son 

planas o tienen I'orma de burbuja. Las impresiones ópticas de las 

EMC sugieren con :f'recuencia una estructura arqueada plana. pero 

por otro lado. las I'ormas de los choques interplanetarios causados 

por estas EMC son prácticamente esI'éricas (ver p.e. Chao y 
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Lepping, 

calcular 

1974). Con una geometria dada 

una distribución de densidad 

para las .. EMC podemos 

electrónica empírica y 

comparar 1 a. con los rnode los. Los arcos planos de dos d 1mcns1 oncs 

han sido tratados con modelos de !'lujos maenéticos en expansión 

(Anzer. 1978; Mouschovlas y Poland, 1978). Sin embargo. un choque 

es~érlc~. con una prolundidad signillcativa en la linea de visión, 

se puede iniciar ya sea por un pulso de presión (Dryer et al .• 

1979) o por el paso rápido a través de la corona de un tubo 

magnético o de una arcada completa de llujo (Gergely et al. ,1984. 

Priest y Milne, 1980) 

Las primeras imágenes de EMC invocaron el concepto de un 

transitorio de arco (Gosling et al., 1974; H1ldner et al .. 197Sb) 

un término que tal vez impidió que $e considerara la geometría de 

burbuja (Hildner, 1977; McQueen, 1980). Como la orientación de los 

campos previos al evento es aparentemente no azarosa ( Dodson et 

al .• 1982). Trottet y McQueen (1980) argumentaron que por eso no 

se ha visto una distribución de perspectivas de las EMC. 

La medida más directa de la f'orma de las EMC podria obtenerse 

de estudios cuidadosos del porcentaje de polarización de luz 

blanca. y de su dependencia con la distancia del centro dispersor 

del plano del cielo. pero este tipo de mediciones solo ha sido 

intentado por Crif'o et al. ( 1983). Sin embargo el análisis de una 

eyección de masa en movimiento realizado por estos autores.para la 

que dedujeron una f'orma de burbuja, está sur.-tamentc 1 imitado por 

algunas aproximaciones. Para una f'uente extensa en prof'undidad se 

requiere un modelado muy cuidadosos. por medio de una computadora. 

de las varia.clones de la polarización a lo largo de la 1 inca de 

visión para poder comparar con datos de polarización precisos. 

De la construcción de modelos empíricos basados en 

comparaciones de las medidas de emisión en luz blanca versus 

radio. Gary ( 1982) y Gergcly et al. ( 1979) han ob~cnidv o:i..rgumentos 

a ~avor de que las EMC son tridimensionales. Esto también ha sido 

sostenido por Fisher y Hunro (1984), Fisher y Poland (1981) y 

House et al .• (1981). Si las "botellas magnéticas" de Burlaea et 
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al. (1973) detectadas entre l y 2 UA por vehiculos espaciales son 

el resultado de las EMC. su rorma en la ecliptica. que abarca 30° 

en latitud y 0.5 UA de extensión radial. debe ser trldlmcnslonal. 

Las intensi~icaciones no compresivas de intensidad del vlenlo 

solar observadas por Gosling et al. (1977) también pueden ser 

evidencia de una estructura tridimensional. 

Howard et al. ( 1982) observaron una eyección de masa. dirigida 

hacia la Tierra con el coronógra~o Solwind. la cual se vl6 como un 

halo brillante alrededor del disco ocultador. y la interpretaron 

como una iorma cónica tridimensional cuyo interior estaba lleno de 

material. Una explicación alternativa seria la de una cáscara 

cónica con un I'rente plano opaco. 

De acuerdo con Munro et al. (1979)~ aproximadamente un tercio 

de todas las EMC observadas por el Skylab durante 1973-1974 

tuvieron una apariencia de tipo de arco y otro tercio parecia como 

material inyectado en cascos o nubes amorf"as. Sin embargo no se 

registraron EMC de tipo arco vistas de canto que mostraran su 

estructura plana. Trottel y MacQueen (1980) encontraron que estas 

EMC particulares con :lorma de arco están f'uertemente 

corre 1ac1 o nadas con regiones de f"i lamentos donde los eJes 

fllamentarlos están ordenados en dirección norte-sur. Como posible 

razón de esta extraña prererencia mencionan que las protuberancias 

tienden a nacer en una dirección norte-sur y que estas regiones 

jóvenes son más suceptibles de eruptar que otras ver p.e. 

Tandberg-Hanssen. 1967). Esto se puede aplicar p~ra la era del 

Skylab cercana al minimo de actividad solar cuando la corona 

estuvo relativamente quieta y bien ordenada. Pero aún en épocas 

del máximo de actividad solar. las EMC de tipo arco nunca se han 

observado de lado. Las EMC de tlpo pico no se pueden 

malinterpretar como arcos vistos de lado puesto que su masa 

promedio y la energía que contienen son rn6.s de un orden de 

magnitud menores que las de las EMC de arco o de 1rcnte curvo 

(Howard et al. 1985) 

Por otra parte existen ciertas evidencias convincentes para 
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la topologia de tipo burbuja trldlmenslonal de muchasªEMC. como la 

interpretación que ya mencionamos de la EMC tipo halo y las 

medidas de polarización de Cr11o et. al. (1983). Más aún, las 

recientes observaciones de Jackson (1985) que pr·oporclonan datos 

de f"otómetros altamente sensibles a bordo del Hel los 2 pudieron 

probar q"ue la interpretación tridimensional de Howard et al. ( 1982) 

para la EMC tipo halo que observaron es correcta. 

Fisher y Munro (1984) desarrollaron un modelo de distribución 

de densidad de un transitorio con el objeto de reproducir las 

observaciones de una EMC particular de tipo arco. Obtuvieron un 

modelo consistente, llamado el modelo de barquillo, con una 

slmetria rotacional respecto al eje radial normal al limbo y con 

un núcleo de muy baja densidad. Este tipo de EMC con núcleos de 

densidad reducida se han encontrado con mucha f"recuencla (Sime et 

al. , 1984; ver Fig. 7). Fisher y Munro sugirieron que los 

"transientes asociados con ráf"agas son de hecho estructuras 

tr~dimensionales generadas por la deposición impulsiva de energia 

en la corona baja y que también se generan verdaderos arcos 

bidimensionales en la corona solar por mecanismos :f"islcos 

enteramente dif'erentes". 

La estructura de las EMC puede ser en realidad aún más 

comp 1 i cada. Frecuentemente las EMC brillantes exhiben una 

estructura de tres partes: un núcleo brillante en el interior de 

una lunet.a oscura. rodeada por un arco brillante sin estructura 

(Illing y Hundhausen, 1985; At.hay e Illing, 1985). 

La próxima misión Ulises, dedicada principalmente a los 

aspectos tridimensionales de la hel iósf'era. será de gran ayuda 

para determinar con detalle las verdaderas estructuras de las EMC. 

4.Asociación Q_g_ EMC con Otros Fen6~ Solares 

Las eyecciones de masa coronal están f"recuentemente asociadas 

con otros tipos de mani1estaclones de la actividad solar. Algunos 

de estos f"enómenos asociados pueden ser consecuencia de las EMC. 
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pero otros están más blen relacionados con su origen. Entre los 

fenómenos con los que se han asociado las EMC están las raragas y 

las protuberancias eruptivas que ocurren cerca de la supei'""f'icie 

solar. algunos tipos de emisión electromagnética en la corona. y 

ondas de choque y emisiones de radio en el medio ~tcrplanctario. 

Puesto que los coronógraf'os orbltantes ocultan la corona por 

debajo de 2Rs. las asociaciones de las EMC con Ienómenos cerca de 

la superf'lcle solo se pueden i nf'er 1 r. AJ igual que sus 

caracterist.lcas propias. estas asociaciones de las EMC con otros 

fenómenos de actividad solar deben ser considerados en los modelos 

que se hagan de la producción y morf'ologia de estas eyecciones. 

a) Asociación de las ENC con Protuberancias Eruptivas y 

R::á.fagas. 

Las imágenes en Ha del coronómetro/polarímetro a bordo 

SMM han confirmado la impresión que se tuvo desde el Skylab de 

que la mayor parte del exceso de masa en las EMC es de origen 

coronal (~ebb. 1986). Sin embargo. a veces se ha observado pasar 

material emisor de Ha por el campo de visión del c/p (House et 

al.. 1981) y se ha detectado hasta por lo menos lOR~ con el 

Solwind. Este material está asociado muy probablemente con 

protuberancias eruptivas. Según Schwenn (1986). en aproximadamente 

l. 5% de todas las EMC observadas mas allá de 2. 6 R~ se puede 

identificar material "f'río" de una protuberancia por su luz no 

polarizada. Algunas veces se puede observar a las protuberancias 

elevándose sobre el limbo solar y después moviéndose hacia af'uera 

con velocidad creciente. El material de la protuberancia se va 

calentando conrorme se mueve hacia aSuera (Webb y Jackson. 1981). 

En raros casos es aún posible discernir el material de la 

protuberancia más allá de lORs (Shelley et al .. 1981). Esto 

slgnif'lca que para entonces el material eyectado no se ha 

calentado totalmente a la temperatura coronal. El ma~erial coronal 

viaja bastante adelante de la protuberancia (Hildner et al .. 

1975b; Schmahl y Hildner. 1977) casi siempre como una EMC de 

frente curvo brillante o de tipo de arco. 

En un extenso estudio de los datos de 1973 del Skylab. Munro 
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et a.l. (1979) encontraron que 34 de 77 EMC. se podian 

derinitivamente asociar con rálagas y más f'recuentemente con 

filamentos eruptivos (ver también Poland et al .. 1981 ) . Más 

recientemente. Sawyer et al. (1984) real izaron un est.udio 

utilizando tanto los datos del Skylab como los del SMM y 

verif'ica.ron estas asosiaciones con protuberancias crupt ivas. pero 

también encontraron que prácticamente un número igual de EMC no 

estaban asociadas con nineún evento explosivo visible cercano a la 

superI'icie. Según ~agner (1984). entre 10 y 17% de las EMC se han 

asociado con ráI'agas. del 30 al 34% se han asociado con 

protuberancias eruptivas y entre el 30 y el 48% no se han podido 

relacionar con eventos cercanos a la superlicie (ver ligura 8). 

Las distribuciones latitudinales de las EMC observadas por 

los coronógraf"os del HAO a bordo del Skylab y el SMM f'ueron 

comparadas por Hundhausen et al. (1984). La :f'igura (9) muestra esta 

distribución para 65 EMC del SMM y 77 del Skylab. Durante el 

máximo solar las EMC estuvieron distribuidas más uni:f'ormemente en 

latitud y hubo más eventos centrados a altas latitudes que durante 

' el periodo del Skylab. También se muestra en la íigura la 

distribución latitudinal de todos los 1ilamentos que se observaron 

sobre el disco solar en esas épocas. Las distribuciones para las 

regiones activas (manchas solares) para ambas ópocas f'ueron 

siml lares. con un aeudo pico por debajo de 30 

prácticamente ninguna región más arriba de 40°. 

de latitud y 

Existe una 

tendencia de las EMC hacia una distribución. de dos componentes: 

una asociada con los cinturones de regiones activas y otra a 

mayores latitudes asociada con íilamcntos. 

Esta conexión con las protuberancias eruptivas tambiér. está 

apoyada por las comparaciones de :f'recuencias de ocurrencia de EMC. 

protuberancias eruptivas. rá.f'agas y regiones activas. Debido a la 

correspondencia espacial promedio tan cercana entre los sitios 

estimados para las eyecciones y las regiones activas, Hildner 

( 1977) sugirió que la :f'recuencia de las EMC debería aumentar 

signilicativamente en el máximo solar. De hecho. durante 1980 hubo 

3 veces más regiones activas y 6 veces más rálagas en el Sol que 
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durante el Skylab. Pero la :f'recuencia de las EMC obse~vadas por el 

SMM :f'ue solamente un 20& mayor. Esta :f'recuencia concuerda más 

cercanamente con la de las protuberancias eruptivas que mostraron 

poco cambio entre estas dos épocas (Sawyer et al .. 1984). 

\.lagner y Wagner ( 1984) estudiaron la distribución de 

intervalos de tiempo entre eyecciones sucesivas de masa coronal 

observadas por el SMM y el Skylab y encontraron que las EMC 

tienden a concentrarse en periodos de actividad y encontraron 

también evidencia de actividad a escala global. También 

encontraron que estadistlcamente las regiones del limbo entre ±59° 

de ángulo de posición de una EMC muestran una ausencia marcada de 

emisiones subsecuentes observables. durante aproximadamer1te 10 

horas. Las ráf"agas de importancia ~l. esto es. aquéllas regular o 

intensamente visibles en la linea H~. no muestran tal déficit. Sin 

embargo. las gr-andes desapariciones bruscas de filamentos también 

tienden a suspenderse por 24 horas. Este resultado. junto con la 

asociación más cercana de las EMC con las protuberancias eruptivas 

que con las rá:lagas (Munro et al. 1979; Sawyer et al.. 1984) 

indica. según Wagner Y \.Jaencr (1984) que las condiciones 

magnetohidrodinámicas en el Ilujo de material posterior a una 

primera eyección de m3sa impiden eventos coronales subsecuentes. 

b) Emisiones Electromágneticas Asociadas a las ENC 

Ciertos modelos de EMC predicen el desa.rrol lo de una 

onda de choque adelante del :rrente de avance de las EMC (Dryer et 

al .• 1979; Maxwell y Dryer. 1981). Se ha pensado que este choque 

seria el responsable de las emisiones de radio tipo II. que son 

poderosos estallidos de banda muy estrecha que se van corriendo 

hacia las f'"recuencias bajas tanto hasta muy afuera en la corona 

(estallidos de tipo II métricos, ver p.e. \.lild et al., 1954, 1963) 

como en el espacio interplanetario (estallidos tipo JI 

kilométricos, Ca.ne et al. 1982. Cane y Slone, 1984). Existen 

algunos casos en los que las observaciones reproducen bastante 

bien esta imaeen (Maxwell et al .• 1985). Gary et al(l984) (ver 

también \.Jagner y MacQueen, 1983) superpusieron observaciones 

coronográlicas de una EMC con datos radioheliográI'icos 
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s1mul tá.neos. De este estudio resultó que los excitadores de 

radioondas tipo II están centrados más en las piernas del arco de 

la EMC que en la parte superior. Más aún. Shecley et al. ( 1985) y 

Kahler et al. (1984) encontraron una cierta clase de estallidos 

tipo II s1n ninguna EMC asociada. Por otro lado, se han observado 

también muchas EMC sin estallidos tipo JI (Gosling et al., 1976). 

Kahler et al. (1984) y \.lebb (1986) compararon uno. list.a muy 

completa de eventos de radio tipo 

con las listas de las EMC del 

comparación Kahler- et al. ( 1984) 

II asociados con rálaeas en Ha 

Solwind y el SMM. De esta 

concluyeron que aproximadamente 

el 60% de todos los eventos tipo 11/Ho:. estuvieron asociados con 

EMC del Solwind y que éste detectó aproximadamente 2/3 de las EMC 

dentro de una 1ranja de 30 del centro del Sol. En la ligura 10 se 

muestra. la distribución longitudinal de las ráf'agn.s tipo II/Ho:. 

asociadas con o sin estas EMC para cada uno de los coronóera:f"os 

separadamt:onte. 

Los estallidos tipo II y tipo IV (Yild y Smcrd. 1972) cerca 

del limbo solar están generalmente acompañados por una EMC. Sin 

embargo. la relación inversa es muy débil. como puede vcr·sc en la 

Tabla 3. Solo unas cuantas EMC que viajan más lento que 400 km/s 

están acompañadas por tipo II (Gosling et al., 1974; Goslíng et 

al .• 1976) y aunque la asociación a más altas velocidades es 

mayor. también se han observado EMC de 700 km/s o más sin ei 

registro de un evento de radio (\..'agner. 1984). \.lagncr ( 1983) hizo 

una revisión de las observaciones ópticas y de r-adio y encuentra 

discrepancias entre los tiempos de inicio y posiciones de éstas, 

así como en las velocidades y direccio:ies relativas. 

Se han encontrado Lambién eventos estacion~rios de radio tipo 

II relacionados con EMC (\.lagner et al .• 1981), pero también hay 

otros cuya emisión 

(Gergeley et al .• 

se 

1979; 

local iza 

Kosugi. 

en sitios donde no hay EMC 

1976, Ste\..'a.rt et ;;,_J _ 1974!:>). 

Tmabién se ha encontrado asociación entre las EMC y los eventos 

tipo IV móviles (Munro et al.1979; MacQueen. 1980). Los datos 

recientes en el visible y en ondas de radio muestran una 
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coincidencia espacial aparente con los estallidos de est.e tipo 

Stewart et al.~1982). Estos datos muestran claramente que los 

estallidos tipo IV móviles son plasmoides callcnt.es en la parte 

alta de la EMC (generalmente sobre su super:f'icie aparente). El 

origen del material de la tipo IV m6vi l puede ser un chorro de 

material. (spray) o el plasmo1de superior y más rápido de una 

protuberancia eruptiva que se ha ionizado rápidamente 

(Kosugi,1976; Stewart et al.,1974a y b). 

En la opinión de Wagner (1984) el resumen de todo esto ya no 

permite asociar rislcamente a las EMC con la onda de explosión de 

la ráraga marcada por un estallido de radio tipo II. Según él. la 

evidencia de la emisión tipo IV estacionaria sugiere que son 

~uerzas magnéticas y no hidrodinámicas las que controlan no solo 

las piernas. sino también la parte alta de la EMC. Las emisiones 

tipo IV también indican que la energia magnética puede ser la 

energia dominante en algunos eventos. Los plasmoides de alta 

energia de las emisiones tipo IV móviles se ve ahora que están a 

temperaturas coronales y que aparentemente son coespaclales con la 

parte alta de la EMC. 

TABLA 3 

COMPARACION DE ACTIVIDAD ASOCIADA CON EMC 

(Tomada de ~ebb, 1986) 

TIPO DE ASOCIACION SKYLAB 

Nº Y. 

Protuberancias eruptivas 30 88 

Ráfagas Hu 13 38 

Eventos de Rayos X 17 50 

Eventos de r-adl o ll y IV 14 41 

SMM 

Nº Y. 

43 81 

27 51 

36 68 

18 34 

Munro et al. (1979) eniatizan que las observaciones del Skylab 

también sugieren :f'uertes asociaciones de las EMC con eventos de 

rayos X de larga duración. Los estudios posteriores en el máximo 

solar (Poland et al. ,1982. Sawyer et al. ~1984; Webb y Hundhausen. 
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1987) sugieren que estas asociaciones siguen siendo también 

válidas en estas épocas. 

La Tabla 3 compara el número y porcentaje de eventos solares 

de los diversos tipos asociados con EMC para el Skylab y el SMM 

(sin importar si se traslapa con otros tipos) (\.lcbb, 19BG). En 

estos porcentajes solo se incluyen aquel las EMC que estuvieron 

asociadas con alguna manlf"estación de act lvidad superlicial y no 

se están tomando en cuenta las que no tuvieron nineuna actividad 

superf"iclal asociada.. Nótese que para ambas épocas hay un gran 

porcentaje de EMC asocia.das con prot ubcranc i as eruptivas 

(incluso hay más cerca del m1nlrno). La siguiente asociación 

pref"erencial es con los estallidos de rayos X de la.rea duración, 

la cual aumentó considerablemente hacia el máximo al igual que la 

asociación con ráragas H". 

El 79X (53 de 67) de las EMC observadas por el SMM tuvieron 

asociaciones con eventos cercanos 

para el Skylab solo 1ueron el 44~ 

a la superf"icie, 

(34 de 77). Por 

mientras que 

lo tanto. hubo 

muchas más EMC sin asociación durante el Skylab que durante el 

SMM. Esto muestra que las EMC no solo están asociadas con 

:Cenómenos tip1cos del Sol activo. 

magnéticos más estables del Sol. 

sino también con procesos 

relacionados con el campo 

magnético a gran escala. En el Capítulo IV se discutirá la posible 

asociación de estas EMC con los hoyos coronales. 

Otro detalle interesante es que durante el Skylab \..lcbb et 

el .• ( 1976) reportaron haber observado una clase de EMC asociadas 

exclusivamente con eventos de rayos X de larga duración. pero no 

se ha establecido una asociación uno a uno entre estos eventos de 

rayos X y las EMC. 

Durante el Skylab. los eventos de larga duración en rayos X 

estuvieron altamente correlacionados con EMC. f"ilamentos eruptivos 

y eventos de crecimiento y decaimiento gradual en microondas. Las 

asociaciones f"uer-on suf"icientemente altas (~0%) corno para 

concluir que estos fenómenos estuvieron relacionados f"ísicamente. 
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Posteriormente, Sheeley et al. C 1983) y 'lfobb ( 1986) •han mo.::trado 

que la asoclaclón de EMC con eventos de rayos X de larga duración 

durante el máximo solar es menor. entre 1/2 y 1/3. Esta baja 

correlación está inlluida por la lalta de datos de rayos X con 

buena resolución espacial 

el máxi·mo. Sheeley et 

y por el alto nivel 

al. e 1983) también 

de actividad durante 

mostraron que 

proporción de eventos de rayos X de larea duración asociados con 

EMC es una f'unción monótonamente creciente de la duración de los 

eventos de rayos X. desde decenas de minutos hasta horas. 

Recientemente Webb y Hundhauscn (1987) realizaron un estudio 

comparativo muy extenso de todas las manirestaciones de actividad 

solar asociadas con el orlgan de las EMC en diversas épocas del 

ciclo solar y encontraron un alto grado de asociación de las EMC 

con las protuberancias eruptivas y los eventos de rayos X de larga 

duración en todas las épocas del ciclo. Concluyen en este trabajo 

que la mayoria de las EMC son el resultado de una 

desestab111zac16n y erupción de una protuberancia y su estructura 

coronal subyacente o de alguna estructura rnaenética capaz de 

soportar una protuberancia. 

e) Correlación entre ENC y Choques en el Nedio Interplanetario 

Siguiendo la línea de pensamiento de Chapman (1918) y 

Gold ( 1955). la idea de una asociación de eventos solares (en 

particular los grandes) 

inevl table. De hecho. la 

seguidas 

con los choques interplanetarios es 

literatura abunda en estudios de grandes 

de choques (ver p. e. Chao y Lepping. ráfagas ópticas 

1974; Dryer,1974, 1975: Pinter, 1982). Gosling et al. (1975) :f'ueron 

los primeros 

coronógra.f"o 

que asociaron 

que siguió 

una 

a 

eyecclón de masa observada en el 

una rá:f'aga 2B ( notabl ement·_;;-

intensa en rayos X) con un gran choque obscrvL:!.do a lUA. Las 

estimaciones de la masa y la energía contenidas tanto en las EMC 

como en el choque estuvieron en r:-J.zonablc acus-r-do. Esta clase de 

estudios se pudo extender considerablemente cuando el satélite 

P78-1 entró en operación en 1979. En esa época y dur~ntc varios 

años después. la sonda Helios I pasó la mayor parte de su tiempo 

en órbita sobre los limbos del Sol. vistos desde la Tierra. esto 
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es, en la l 1nea de f'uego directa de aquel las EMC que ya habian 

atravesado e 1 campo de visión de los coron6gra:f'os del PTB-1. En 

una serle de articules, Schwenn (1983) y Shceley et al.(1983,1985) 

demostraron la cercana relación entre las EMC y los choques: en el 

caso en que la posición de la sonda espacial observadora esté 

incluida.. en la extensión angular- de la EMC. la probabi 1 idad de 

detección de un choque es casi lOOX cuando la velocidad de la EMC 

excede de =400 km/s. 

El choque mostrado en la I'igura 11 es un ejemplo de un caso 

extremadamente rápido: estuvo causado por una EMC de f'rente curvo 

muy brillante que empezó con una velocidad VEttc.::::.:1500 km/s, la 

cua1 f"ue determinada por los desplazamientos del I'rente conductor 

de la. EMC en imágenes subsecuentes del coronógraf'o. El Hel los I 

registró el choque 17 horas después en 0.63 UA, lo que corresponde 

a una velocidad promedio de propagación Vprom=1470km/s. La 

velocidad local del plasma detrás del choque f"ue Vch=1310 km/s 

que es liga.ramente menor que VEHC y Vprom , indicando una pequeña 

deceleración en el camino. 

El choque mostrado en la f"igura 12 estuvo asociado con una 

EMC del tipo de arco lleno que empezó con VEHc=375 km/s. Dejó el 

campo del coronógra:f'o con VEHc=550 krn/s. indicando una 

aceleración de la EMC durante por lo menos 2 horas. Las 

velocidades aun mayores deducidas de los datos del Helios 

(Vprom=690 km/s Vch=635 km/s) Significan que debió h3..ber 

ocurrido una aceleración posterior, más allá de 10Rs, la cual f"ue 

después seguida por una desaceleración. El perf"i 1 de los datos 

del plasma (excepto por el choque mismo) se parece al de un 

aumento no compresivo de densidad (ANCD). como el descrito por 

Gosling et al.(1977). Estos autores compararon la razón de 

ocurrencia (aproximada.mente 2 por mes). duración, contenido de 

masa y de enereía. y velocidades de los ANCD con los de las EMC 

más lentas que siguieron a protuberancl~s eruptivas y no a 

ráf"agas, y encontraron que la comparación sugería una asociación 

directa entre estos dos f"enómenos. Posteriormente. Feldrnan et 

al. ( 1978, 1981) Borrinl et al. ( 1981) y Gosllng et al. ( 1981 J 
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mostraron que la mayoria de los ANCD probablemente no están 

relacionados con EMC, sino más bien con estructuras transitorias 

tales como los cascos coronales. que son reglones de lineas 

magnéticas cerradas que delimitan en la corona baja la separación 

entre dos reglones de lineas abiertas. Esto puede explicar por qué 

Schwenn(.1983) no pudo encontrar más de dos asociaciones probables 

entre EMC y ANCD en los años 1979-1981. 

Los estudios de 

existir por lo menos 

al.1976; Schwenn,1983; 

estas relaciones han indicado qu~ pueden 

dos clase dif'erentes de EMC (Gosling et 

MacQueen y Fisher, 1983): 

I) La clase ''tipo ráf"aga'' cuyas características son 

que están relacionadas con ráf"agas. tienen velocidades de eyecclón 

altas y constantes (=400 a 2000 km/s). seguidas de f"uertes choques 

interplanetarios. 

II) La clase "tipo protuberancia eruptiva", que no está 

relacionada con rá.I'agas, con bajas velocidades de inyección c~200 

a 600 km/s). aceleradas posteriormente, seguidas por choques 

poco intensos y en raras ocasiones por ANCD. 

Sin embargo. Schwenn (1986) hace notar que no hay una 

coincidencia aparente entre estas clases y las descritas por 

Howard et al. (1985) y sugiere que ambas. ráf'agas y protuberancias 

eruptivas. pueden producir EMC de I'rente curvo de tipo pico y que 

cualquiera de ellas puede iniciar un choque interplanetario. 

5. Evolucion Temporal de las EMC 

a) Características Generales 

La intensidad del aumento en densidad de la EMC relativa 

a la corona suele evolucionar. Cuando se observan al principio de 

su evolución con un coronómetro-K. las EMC pueden empezar a verse 

a 1. 2Rs como un arco brillante bien f"ormado (Fisher y 

Poland, 1981: Físher et al. 1981) o como una región oscura con 

I'orma de burbuja surgiendo de un casco coronal preexistente 

(Low.1982). En la corona baja (1.2 a 2.2Rs) las velocidades 
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radial y lateral son comparables. asi como lo son eJ ancho y la 

altura (Low et al.1982: MacQueen y Fisher,1983) pero la expansión 

lateral cesa pronto. Posteriormente la EMC se acelera y aumenta su 

altitud y en algunos casos desarrolla unas piei-nas brillantes 

desde abajo hacia arriba en las orllllas de la cavidad hasta que 

se f"ormé\- un arco completo a aproximadamente 1. 8Rs. En la corona 

alta. después de haber alcanzado una velocidad constante. la parte 

superior del arco tiende desaparecer nuevamente. dejando dos 

densas piernas exteriores brillantes. o picos. Estas EMC de doble 

pico son especialmente comunes por encima de 3R~. De hecho. para 

EMC observadas en asociación con protuberancias eruptivas. las 

medidas muestran que el aumento :rraccional en la densidad 

electrónica del extremo superior del arco que se mueve por arriba 

de 2Rs disminuye hasta ser considerablemente menor que el de las 

dos piernas estacionarlas (Sime et al.1984). 

Dentro de la cavidad enrarecida que generalmente encierra al 

arco es común que aparezcan nubes de plasma. Los eventos de arco 

concéntricos son relativamente comunes. Para las EMC asociadas con 

protuberancias eruptivas. algunos de los plasrnoides que entran son 

material f"rio Ha. ( House et al .• 1981) o nubes remanentes de la 

materia rápidamente ionizada de la protuberancia. 

El material del que se Iorrna el arco de una EMC parece haber 

estado ya presente en la estructura coronal preexistente (Hildner 

et al .. 1975). Densos arcos coronales en rayos X que han eruptado 

han mostrado, por lo menos en una ocasión (Rust y Hildner, 1976). 

un contenido de masa igual al del arco acompañamtc de la EMC. Como 

el arco preexiste como material coronal tiene. por supuesto. la 

temperatura de la corona y no las temperaturas de la cromósf'era o 

de las protuberancias (Hildner et al.,1975; House et al .. 1981; 

Poland y Munro.1976; Schmahl y Hindler,1977). Valores más precisos 

de la temperatura electrónica y de su distribución espacial no 

parecen ser necesarios para ninguno de los modelos actuales de EMC 

en contraste con la distribución de densidad electrónica que si 

resulta controversia! y aún se conoce poco. 
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b) Precursores 

Una observación curiosa iue reportada por Jackson y 

Hildner (1978) y Jackson (1981). Al aumentar el contraste de las 

fotogra.:1ias de EMC del Skylab (por substracción de imágenes 

digitalizadas) encontraron "precursores". esto cs. orillas de 

densidad ligeramente intensilicada bordeando la porción más densa 

de las EMC (ver 11gura 13). La razón promedio del exceso de masa 

en los precursores respecto a la masa del evento total f"ue de 

0.15. Estos precursores viajaron con una distancia casi constante 

de 1.3 Rs. en promedio, enlrente de la EMC principal. Sin embargo, 

sorprendentemente, su movimiento hacia alucra se inició antes que 

los transitorios asociados con la erupción en Hn o rálaea. Durante 

el Skyl ab se observó un precursor p~ra cada EMC de 1 a cual se 

tuvieron datos razonablemente buenos y no se observó ningún 

precursor sin una EMC acompañante (Jackson y Hildner. 1978). En 

las imágenes del SMM también se encontró un precursor- (Gary et 

al. 1984). El comportamiento de los precursores no ha mostrado 

hasta ahora semejanza con un choque. La separación entre el 

precursor- y el 1rente de la EMC claramente no es :["unción ni de la 

velocidad. ni de la masa de la EMC a la que precede. Más aún. las 

21 EMC del Skylab con precursores mostraron velocidades que van de 

50 hasta más de 1000 km/s. 

Jackson (1981) concluye que el rápido movimiento hacia aruer-a 

del material coronal empieza a gran altura en la corona y está 

seguido por más material proveniente de regiones más bajas en 

tiempos sucesivos posteriores, terminando con la :f"ase impulsiva de 

la ráfaga cerca de la supcr:f"icie del Sol. Harrison et al. (1985) 

reporta.ron pequefios aumentos di seretes en rayos X que t ipi e amente 

ocurrieron algunas decenas de minutos antes de la ráiaga Ha. Estos 

estallidos se originaron en arcos coronales que tienen una 

relación espacial muy cercana con las estructuras de tipo arco de 

las eyecciones de masa coronal. Cualquier ráI'aea subsecuente 

ocurre en un pie del arco indicando una simetría de la eyección de 

la ráfaga (Harrison. 1985). 

~agner y MacQueen (1983) presentaron un posible escenario que 
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es consistente con las observaciones que acabamos qe describir. 

Inlclalmente la EMC es lanzada. a causa de un mecanismo que no se 

especlf'"ica. formando posiblemente una onda de choque f'rente a 

ella. Es hasta después que la lase impulsiva de la ráraga crea un 

segundo choque. probablemente una onda de explosión que avanza 

detrás d.e la EMC a más alta velocidad y eventualmente alcanza al 

primer choque. El material coronal comprimido por est.a primera 

onda de choque podría ser precisamente el precursor de Jackson 

(1981). También podría ser este mismo choque el que empuja hacia 

un lado las est.ructuras coronales preexistentes, t.ales como los 

rayos coronales, aún cuando la parte más externa del arco de la 

EMC no entre en contacto directo con estos rayos como se ha 

observado (Gosling et al .. 1974). Cane y Stone (1984) también 

sostienen esta idea aunque han modlf'"icado un poco el modelo para 

tornar en cuenta observaciones más detalladas de ondas de radio 

interplanetarias y coronales. 

También se han observado por encima o Xuera de la EMC tipica 

sefiales magnetohidrodinámlcas o de presión (ver f'"lgura 9) que son 

más notables por encima de 2Rs (Gosling etal .. 1974; Hildner et 

al., 1975a). En los datos del Solwlnd, Skylab y SMM se encuentran 

muchos casos de este tipo de señales, las cuales no se sabe si son 

un fenómeno diierente a los precursores o son parte de ellos. 

Se han reportado también otros ef'ectos que anteceden a las 

EMC en el tiempo. Jackson et al. ( 1978) reportaron que existe un 

aumento de 2.5 veces en la razón de producción de los estallidos 

de radio tipo I I I durante 5 o 10 horas antes de las primeras 

observaciones de EMC, siendo menor el tiempo para los eventos más 

rápidos (Jackson et al. ,1980). También se han reportado comienzos 

de señales de tormentas de ruido de rayos X suaves y de radio de 

10 a 30 minutos antes de una EMC asociada con el estallido de un 

f'"llamento (Lantos et al. ,1981) y un cese de la emisión de tipo I. 

10 minutos antes de la emisión de otra EMC (Gary, 1982). 

e) El Final de una ENC 

Hasta ahora no se ha realizado un estudio general 
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detallado de lo que ocurre después de una EMC. Se cree comunmente 

que la estructura posterior a la EMC toma la :f"orma de estrias 

radiales. frecuentemente caracterizadas por lormas más densas en 

cada extremo del volumen de la EMC. La separación de las piernas 

alcanza rápidamente una distancia constante (Simc et al .. 1984). 

Con una fotometría cuidadosa. las piernas se pueden detectar hasta 

por 3 o 4 dias (Anzar y Poland, 1979), pero Fisher y Poland (1981) 

y Mlchels et al .• (1980) han cuestionado esta larga duración para 

el máximo solar. Las estrías de densidad que marcan el interior de 

una EMC saliente desaparecen en unas 8 horas. 

Hasta. hace poco no se había reportado ni neún arco de luz 

blanca. rayos X o lineas prohibidas de emisión regresando al Sol 

después de una EMC. Una contracción o restauración semejante se 

esperar'ia si las lineas de campo hubieran sido barridas hacia 

af'uera hasta que se reconectaran f'ormando tal vez una bote! la 

megnética (Burlaga et al .• 1981). En este contexto resulta muy 

interesante la observación reciente de Illing y Hundhausen (1983) 

de un posible evento de reconexión magnética mucho después de una 

EMC extremadamente lenta (~50 km/s). Un arco invertido (un 

gran I'rente de densidad ligeramente intensilicada de 1orma convexa 

visto desde el Sol) se identif"icó con la desconexión de arcos 

magnéticos a. los cuales se les había visto elevarse 15 horas 

antes. El remanente de la EMC que se quedó en el Sol dcspuós del 

evento se observó que se contrajo en un estrecho rayo. 

Este tipo de eventos no se han observado con 1recuencia en la 

corona a pesar de que se esperaría que pudieran haber sido 

observados con el amplio campo de visión del Solwind. También el 

reporte de Rust y ~ebb (1977) de extensiones temporales de plasmas 

de regiones activas en rayos X (en vez de contracciones) que se 

ven típica.mente entre 3 y 25 horas después de las erupciones. 

resulta inconsistente con las observaciones de Illing y 

Hundha.usen. 

La conclusión general de todas estas observaciones es que los 

mecanismos que producen las EMC no están aún bien comprendidos. Su 
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asoc1ac16n con ráf"agas o erupciones de f'llamentoS no resulta 

totalmente satisCactoria debido por una parte a la cantidad de 

EMC que se observan sin que haya ocurrido ninguno de eslos eventos 

eruptivos en la superI'icie del Sol y por otro lado a las 

caracteristicas mismas de las EMC que como ya se ha visto no 

concuerdan muy bien con las esperadas de este tipo de procesos. En 

el siguiente capitulo de esta tesis se discutirá la existencia de 

otras posibles fuentes solares para estos fenómenos. esto es. los 

hoyos coronales. 
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CAPITULO III 

DETECCION DE PERTURBACIONES EN EL VIENTO SOLAR POR 

MEDIO DE OBSERVACIONES DE IPS 

l .. Introducción 

El centelleo interplanetario ( IPS) de las señales de radio 

provenientes de Xuentes estelares de tamaño angular muy pequeño ha 

demostrado en los últimos años ser una herramienta muy útil para 

mapear y rastrear zonas de gran escala en el viento solar con 

densidades mayores o menores que la densidad promedio del plasma 

interplanetario.El término IPS se reI'iere a las variaciones 

oscilantes en la intensidad de la señal registrada que proviene de 

una radioI'uente estelar extragaláctica (y por lo tanto muy 

distante) como resultado de su paso a través de perturbaciones 

del plasma interplanetario en su camino a la Tierra. Este erecto 

es semejante al centelleno (o parpadeo) de la luz de las 

estrellas que resulta de su paso a través de la atmósrera 

terrestre. 

En términos generales el IPS se debe a. que la presencia de 

electrones en el espacio reduce la velocidad de propagación de las 

sefiales de radio. la cual decrece conrorme aumenta la lrecuencia 

de la señal. Este efecto. que se llama dispersión. produce un 

patrón de dif'racción en la Tierra que es transportado por el 

viento solar que se lleva consigo las irregularidades y que al 

cruzar por 1 ínea de visión del observador en la Tierra produce 

el centelleo de la señal de radio recibida. Mayores detalles 

respecto a la descripción matemática de este ef"ecto se pueden 

encontrar en Murray y Hargreavcs (1954). Readhead et al. (1978) y 

en el Apéndice II al linal de esta tesis. Sin embargo. el empleo 

del centelleo como herramienta para estudiar las estructuras de 

gran escala en el medio interplanetario se basa principalmetne en 

relaciones empíricas. 
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El renómcno de centelleo interplanetario rue· descubierto 

hace más de 20 años por Hewish et al. ( 1964) y posteriormente 

Dennison y Hewish ( 1967) propusieron el uso de observaciones de 

centelleo para estudiar el viento solar en vastas reglones de la 

hel16srera. principalmente ~uera de la ecliptica, lejos del 

alcance de los vehiculos espaciales. 

Este método empezó a usarse para estudiar la estructura del 

viento solar a pequeña escala (veo.se p.e. Hewish et al .. 1964: 

Denisson. 1969: Cohen y Gunderman 1969: Hewish y Symonds, 1969). 

Sin embargo. al observar Jas variaciones del centelleo de 1uentes 

individuales día a día, Denisson y Weiseman ( 1968) descubrieron 

una relación de éstas con un 1lujo de viento rápido de larga vida 

y de esta manera se inició el uso de las observaciones de 

centelleo interplanetario para rastrear perturbaciones de gran 

escala que viajan en el viento solar. 

El método de rastreo por centelleo es similar a las técnicas 

usadas para la detección de las EMC por dispersión Thomson 

en que la perturbación se revela. mediante alteraciones en los 

valores ambiente y en que lo que se mide es una integración a lo 

largo de la linea de visión. Sin embargo. una dif"erencia 

importante en el método IPS es que la sensibilidad de detección 

es máxima para per-tur-baciones que viajan hacia la Tier-ra. La 

posibilidad de observar estas perturbaciones desde dentro. en los 

casos en que éstas envuelven a la Tierra. también elimina algunas 

de las di1icultades de observación que surgen de los mapas 

bidimensionales proyectados sobre el cielo y proporciona una 

calibración útil ya que los parámetros de centelleo se pueden 

comparar con mediciones hechas por vehículos espaciales cerca de 

la Tierra. 

Observando el centelleo de cuatro ruentes de radio durante 

dos meses. Houminer (1971) dio evidencia convincente de que 

algunos de los aumentos en el indice del centelleo eran causados 

por haces de plasma corrotantes con el Sel e identllic6 los haces 
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corrotantes con la estructura sectorial magnética so~ar que f"uc 

claramente observada por medio de los vehículos espaciales. 

Houm1ner y Hewlsh ( 1972) observaron 32 radi of"uent.es por un 

periodo de ocho meses y además de conf"irmar los resultados de 

Houmlner. ( 1971) encontraron una Iuerte correlación entre la 

velocidad del vlento solar y el nivel de centelleo con un retraso 

de entre 2 y 3 dias (el aumento de la velocidad del viento a la 

altura de la Tierra ocurría después del aumento en el 

centelleo). Estos autores propusieron que el aumento en el 

centelleo estaba relacionado con el incremento en la densidad del 

viento solar causado por la interacción de viento rápido y lento. 

Esta rue la primera evidencia experimental de la existencia de los 

rrentes de choque alineados con 

interplanetario. sugeridos por 

indicado que regiones activas de 

la espiral del campo magnético 

Hundhausen (1971). quien habia 

larga vida en el Sol deberían 

producir perturbaciones que siguieran la espiral de Arquímides 

(véase Ilgura 14 ). Houminer y Hewish (1972) también notaron que 

ocasionalmente incurrirían intensilicaciones en el centelleo que 

no correspondian a espirales corrotantes y este centelleo lue 

asociado a !rentes de choque esf"éricos que Hundhauscn (1971) 

sugeria como generados por ráfagas solares (véase f'igura 14b y 

Houminer y Hewish. 1974). Un excelente trabajo de revisión sobre 

los estudios del medio interplanetario con técnicas de centelleo y 

su corroboración con mediciones realizadas a bordo de vehículos 

espaciales ha sido elaborado por Coles (1978). 

De todos estos estudios se est.ableció claramente 1 a 

existencia de dos tipos distintos de interacción de f'lujos rápidos 

y lentos en el viento solar. a saber. sectores alineados con la 

espiral arquirnediana del campo interplanetario 

corrotantes con el Sol (CIRs) y cáscaras o conchas de f"rente 

esXérico moviéndose radialmente hacia af"uera del sistema solar. En 

ambos casos. la estructura es caracterizada por una densidad de 

plasma mayor que las partes circundanLes y por un centelleo 

intensilicado de las radioluentes estelares de diámetro pequeñ.o 

cuya línea de visión cruza estas estructuras. 
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Posteriormente. Houminer (1973) utilizó obse~vaclones de 

centelleo interplanetario para examinar la extensión de los 

sectores de centelleo intensilicado Juera del plano de la 

ecliptica y Erskine et al. ( 1978) usaron observaciones de 150 

fuentes en 34.3 MHZ durante el periodo de mayo a diciembre de 1974 

para examinar la estructura gruesa del viento solar. Aunque su 

análisis está limitado por el breve periodo de sus observaciones y 

porque f'inalmente solo pudo uti ! izarse la inlormación obtenida 

de 45 Juentes de radio, estos autores encontraron algunas 

correlaciones signi1icativas. principalmente en aquellos casos en 

los que se registró un centelleo intensilicado en todo el cielo. 

correspondiente al cruce por la Tierra de las :regiones de alta 

densidad de plasma. Encontraron que el nivel de centelleo se 

correlaciona con medidas simultáneas de densidad de plasma en el 

medio interplanetario cerca de la Tierra y con la velocidad del 

viento solar corrida por dos dias. También encontraron una alta 

correlación con el indice geomagnético A 
p 

en el 

momento del cruce. Este índice representa el promedio diario de un 

indice planetario de perturbación del campo geomagnético. 

Vlasov (1979) intentó mapear el viento solar usando una 

red de 140 Juentes que obse:rvó de noviemb:re de 1975 a abri 1 de 

1976 en la Jrecuencia de 102. 5 MHz. Debido al breve periodo de 

las observaciones y a la pequeña densidad de f"uentcs estelares 

tampoco :f'ue posible un buen análisis pero se pudieron registrar 

algunas "nubes" individuales de centelleo intensi1icado que 

variaban en el tiempo y que se asociaron a una mayor turbulencia 

de las regiones de viento solar observadas. En realidad el 

:f'enómeno de centelleo es debido a la microturbulencia. como se 

puede ver- an Ananthakrisnan et al. (1980). 

Recientemente se ha demostrado que el Jactor de perturbación 

g. es decir. la relación entre el centelleo observado y el 

centelleo normal. es Iunción de la densidad del plasma. Una 

calibración directa de g contra medidas obtenidas por vehículos 

espaciales a lUA ha mostrado que la magnitud de g proporciona una 

estimación bastante conliable de la densidad media n del plasma 

(véase Hewish et al .. 1985). Calibraciones hechas en 32 ocasiones 
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entre 1978 y 1980. cuando zonas de gran escala de densidad casi 

constante ex1st1an cerca de lUA, dieron el resultado siguiente: 

Como la densidad media registrada por los vehiculos 

espaciales para este periodo f'ue de 8.3/cm3 (Mullan, 1983) se 

sigue que g=l proporciona una normalización razonablemente precisa 

para la detección de perturbaciones en densidad. 

El principal problema con las observaciones hechas en 

periodos breves se debe a que el centelleo de una 1uente de radio 

es también función de su posición respecto al Sol. específicamente 

de su elongación (e) ( véase la :f'lgura 15). y si no 

se conoce esta dependencia para cada fuente observada no se puede 

saber cuál es el e-f'ecto especif"ico de la densidad del plasma 

interplanetario. Para conocer esta dependencia con la elongación 

es necesario observar cada radioíuente durante un periodo 

stlf'icientemente largo como para poder hacer una buena estadistica 

que determine lo que sería un centelleo "normal" como Iunción de 

su posición y asi poder dctcrmin~r el erecto debido a las 

irregularidades en la densidad del plasma. 

En el Observatorio Mul lard de la Universidad de Cambridge. 

Inglaterra, se llevó a cabo un ambicioso proyecto que permitió la 

elaboración de mapas diarios de centelleo que cubrian gran parte 

del cielo. Estos mapas hicieron posible el rastreo de las 

perturbaciones en el medio interplanetario y permitieron trazar 

hacia atrás la trayectoria de estas perturbaciones hasta localizar 

el lugar de su origen en el Sol. 

3. Observaciones Pro l onRadas de I PS con !d!l 

de Gran Area 

ª1_ Elaboracion de mapas 

ArreR:lo ~ Antenas 

La técnica de observaciones de centelleo empleada en la 

Universidad de Cambridge para elaborar mapas diarios del cielo con 
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el propósito de rastrear las perturbaciones que viajah en el medio 

interplanetario. utiliza una red de 900 radioluentes estelares de 

diámetro pequefio (ver f"igura 16). lo cual permite una dclin1ci6n 

más precisa de las estructuras de densidad lntensilicada o 

enrarecida del viento solar respecto al promedio. En ocasiones. el 

número de f"uentes que sirvieron para el rnapeo llegó a ser hasta de 

2500, pues muchas f"uentes débiles. di:ficiles de detectar 

normalmente. pueden ser claramente observadas cuando el centelleo 

se intensilica. Este método de mapeo permite registrar las 

lntensif"icaciones de densidad en el medio interplanetario que se 

propagan del Sol hacia la Tierra a di~erencia de las observaciones 

coronográf"icas de luz blanca que solo permiten detectar los 

transitorios en el limbo o. en el caso de los que se dirigen hacia 

la Tierra. solo los que tienen una amplitud longitudinal muy 

grande. 

Estas observaciones se hicieron con un arreglo de antenas de 

3.6 hectáreas el cual está descrito detalladamente en 

Duf":fett-Smlth et al. (1980).Este arreglo, que registra en la 

frecuencia central de 81.5 MHz permite la observación simultánea 

del paso por 

declinaciones. 

el meridiano 

entre -10 

de 

y 

f"uentes 

70 (ver 

en un 

f"igura 

gran rango de 

16).utilizando 

slmul táneamente 16 receptores y observando cada f"ucnte durante 

aproximadamente 2 minutos. El centelleo registrado> el cual ocurre 

en una banda entre 0.1 y 3 Hz. se promedia cada 10 segundos~ se 

eliminan los datos contaminados por interI'erencia. ruido de origen 

solar o centelleo ionosI'érico y se obtiene el valor rms del f'lujo 

centelleante (~S) para el tránsito de cada f"uente durante el día. 

Las observaciones se realizaron por dos periodos de más de un año 

cada uno. siendo el primero de julio de 1978 a septiembre de 1979 

y el segundo de f'ebrero de 1980 a marzo de 1981. En esta tesis se 

analizan solamente los reeist.ros del primer periodo. 

Para poder identif'icar las perturbaciones en el medio 

interplanetario f'ue necesario primero determinar la dependencia 

sistemática promedio del valor ~S con la elongación para cada una 

de las f'uentes con la mayor precisión posible. Readhead ( 1971) 

mostró que la variación de ~S con la elongación depende del tamaño 
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angular de la fuente, aumentando más rápidamente al ·acercarse al 

Sol en el caso de las f"uentes más pcqueflas. Medidas llevadas a 

cabo durante 8 afias ( 1967-1974) no revelaron nineuna variación 

detectable con el ciclo solar, ni ninguna dependencia 

slgnif"icativa con la latitud ecliptica (ver Readhcad et al .. 

1978). ·Asi, se determinó solamente la dependencia con la 

elongación del centelleo para cada Iuente para lo cual se tomaron 

todas las observaciones real izadas de cada una de el las 

durante 400 dias y se ajustó en cada caso una curva por medio de 

polinomios de Chebyshev, obteniendo asi una f"unción .óS(c) para 

cada f"uente. Un ejemplo se muestra en la f'igura 17. Más detalles 

pueden encontrarse en Gapper et al. (1982). 

Posteriormente se determinó para cada :Cuente. cada dia. el 

factor de perturbación g deiinido como 

g 
.C.S ob. 

.C.S (col 

donde ~ob es el valor observado en ese dia para esa f"uente y 

~( co) es el valor correspondiente de .C.S( e) para esa f"uente ese 

dia. De esta manera g = 1 representa un centelleo normal, g >1 es 

un centelleo mayor que el normal y g < 1 un centelleo inf"erior al 

normal. 

Con estos valores de g para cada punto observado, se hicieron 

mapas diarios del cielo. mostrando los direrentes grados de 

perturbación de cada punto. Una discusión más detallada sobre el 

método de reducción de datos puede encontrarse en Gapper et al .• 

(1982) y en Tappin et al.. (1983). 

En los mapas elaborados. las fuentes se encuentran lo 

siiicientemente juntas como para poder construir mapas de contorno 

de g para 1 as perturbaciones de gran tamaño, los cuales 

generalmente incluyen al menos entre 50 y 100 1uentes. En general. 

los mapas obtenidos son bastante sencillos, mostrando una. o dos 

grandes zonas de valores de g aumentados o disminuidos; las 

variaciones de un dia a otro observadas en estas estructuras son 

bastante apreciables y proporcionan iniormación tanto respecto al 
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tipo de estructura (CIR o Irente de choque curvo).. como a su 

velocidad de propagación en el medio interplanetario y a su lugar 

de origen en el Sol. 

La región del plasma solar responsable del centelleo 

registrado en 81.5 MHz se muestra en la 71gura 18. El diagrama se 

refiere a un modelo particular del plasma solo.r (Reudhead. 1971). 

pero está controlado principalmente por la dependencia de la 

densidad con el inverso del cuadrado de la distancia al Sol. Se ha 

supuesto simetría esf"érica. de lo cual hay buena evidencia en 

latitudes heliocéntricas hasta 60° (Readhead et al. ,1978; Coles y 

Harmon. 1978). La región punteada, que incluye valores de e > 35° 

y que va de r =0.6 U.A. a r=l.5 U.A .• muestra la región donde se 

pueden utilizar los registros de centelleo para localizar 

perturbaciones en el medio interplanetario. A valores de ~ mayores 

de 90° no es posible ya detectar las perturbaciones por este 

método. 

b) Interpretación de los mapas~ localizac16n de las Iuentes 

Para una interpretación precisa de los mapas de centelleo se 

elaboraron en computadora mapas de para modelos 

sencillos de perturbaciones y se hizo una iteración de la 

distribución de g para el mejor ajuste con los mapas trazados con 

base en las observaciones. Las perturbaciones simuladas en la 

computadora :f'ueron cascarones de dif'"erentes espesores y 

extensiones latitudinal y longitudinal. propagá..ndnsP. rnd\:=slm,:;:ante 

en una gran variedad de direcciones respecto a la 1 inea 

Sol-Tierra. con velocidad de 430 km/s, y haces corrotantes de 

diferentes extensiones propagándose con velocidad de 350 km/s. 

Los cálculos de los modelos se basaron en el modelo de viento 

solar de Readhead et al (1978) en la región de dispersión débil 

(esto es, donde el valor r. m. s. de las variaciones en f'ase es 

menor que 1 rad. lo cual, a 81.5 MHz ocurre en todas partes para 

elongaciones ~ 35 Se escogió esta aproximación porque da un buen 

ajuste teórico a las observaciones sobre su región de 

apl icabi 1 idad. 
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La. estructura y el movimiento del incremento da densidad se 

obtuvo comparando las observaciones con mapas teó:ricos del 

centelleo calculado según la expresión de Kemp (1979). que es 

equivalente a la de Readhead et al. (1978) con un iactor i extra 

para espec1f1ca.r la estructura de la perturbación que se va a 

calcula~. esto es: 

donde ~(r) es el poder dispe:rsor del medio 

U ~z/2rr W = (a2+2z 29~)/4 

z distancia a lo la:rgo de la linea de visión medida 
desde la Tierra 

a tamafio de escala de las irregularidades 
1nterplaneta:ria.s 

So = radio angular de la fuente de radio 
A longitud de onda de la señal de radio 

rcr.e.~) =factor de intenslrlcación del poder dispersor en 
la posición (r.e,~) en el medio interplanetario. 

Como ya se mencionó. esta ecuación para g(0.~) se basa en la 

aproximación de dispersión débil y por lo tanto no es apopiada. 

para lineas de visión que pasan más cerca de 0.5 UA del Sol. Por 

lo tanto la integración se llevó a cabo para elementos de 1 ínea 

que yacen dentro de una zona que se extiende desde 0.5 UA hasta 3 

UA. Aumentos de densidad a distancias mayores que ésta última no 

se pueden detectar. 

En los cálculos se supuso que el :f'actor de intensi:f'icación 

del poder dispersor del plasma del Viento solar es directamente 

proporcional a n ; esto es equivalente a la relación 

donde lln es la f"luctuación rms de la densidad en el rango de 

núme~os de onda responsables del centelleo. 

Los cálculos se hicieron adoptando cl~menlos de volumen donde 

dr=O. 1 UA d9=d<¡l=6 La integración se llevó a cabo para líneas 

de visión a intervalos de 5°dc latitud y de longitud eclíptica y 

la red resultante se usó para construí r mapas de contorno de 

g(e.~) que luego se trans~ormaron a coordenadas de ascensión recta 
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y decl1naci6n para comparar con los mapas obLenidos de las 

observaciones. 

En los cálculos se utilizaron los valores de Kemp (1979) para 

el tamaño de escala y el poder dispersor del viento solar normal. 

los cual.es son : 

a(r) 

a(r) 

f3( rl 

para 175 r 1
/

2 Km 

250 r 5
/

4 Km 

0.2 < r < 0.6 UA 

0.6 UA para r > 

2. 73x10- 3 A 2r 4 rad2/UA (A en m. y r en UA) 

y se supuso que el tamaño de escala en el medio no cambia 

sign111cativamente en las perLurbaciones lo que se encontró 

previamente que es el caso (Houminer. 1971). Se consideró además 

un diámetro igual para todas las radlo:f'uentes de O. 6 arcseg. ya. 

que los cálculos no son realmente sensibles a este parámetro. Se 

hicieron cálculos de g para dos d11erentes- tipos de variaciones 

de la 1unc16n f: 

a) f = cte. 

b) f-1 r 
2 

f = cte. 

para r < 1 . 2 UA 

para r i!: 1 . 2 UA 

En todos los casos I = S a 1 UA. 

Más detalles de la computación y ejemplos del ajuste del 

modelo a algunas observaciones 

al.(1983.1984) y Tappin (1987). 

están descritos en Tappin et 

El ajuste de modelos de este tipo no es apropiado cuando se 

maneja una gran cantidad de datos pero no es necesario cuando sólo 

se buscan caracteristicas burdas de las perturbaciones como en 

este caso. aunque si es necesaria la elaboración de una. muestra. 

amplia de mapas teóricos para identi1icar las estructuras. Tappin 

( 1985) calculó una eran cantidad de mapas teóricos para conchas 

eruptivas de densidad creciente con di1erentes espesores. 

extensiones angulares y direcciones de propagación y también para 

una amplia variedad de CIRs. los cuales lueron utilizados en esta 

tesis para. identi1icar y rastear las perturbaciones y localizar 

sus fuentes en el Sol. 

Observando el avance diario del rrente de la perturbación en 
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los mapas es posible estimar la velocidad de avance de los ~rentes 

de choque eruptivos y con esta 1niormac16n se puede estimar cuándo 

~ue que la perturbación se originó en el Sol. 

No todas las perturbaciones localizadas en la reglón de 

sensibil.1dades del método. mostrada en la f"lgura 18 pueden ser 

detectadas. Una concha delgada que ~ 0.05 U.A. no puede observarse 

aún cuando se dirija directamente hacia la Tierra. porque cubriría 

una longitud lnsuiiciente a lo largo de la linea de visión. Una 

concha que se moviera muy rápido tampoco podrá ser observada si 

entra a la zona de detección después de que se ha dejado 

de observar esa región en ese dia y sale antes de que se vuelva a 

observar al dia siguiente. Para esto se requeriria una velocidad 

radial mayor de 1000 km/seg. 

Por otra parte. los mapas diarios de IPS permiten ver si la 

perturbación que avanza se originó en el lado este u oeste del 

Sol. o cerca del meridiano central. También se puede apreciar si 

su fuente se encuentra en el norte. en el sur o cercana al ecuador 

solar. De esta manera. aunque la localización precisa del centro 

de la región fuente no puede determinarse con este método. éste 

puede quedar determinado dentro de una reglón no muy grande 

(dentro de un círculo de aproximadamente 20° de radio en un mapa 

solar tipo carrington). 

Como el Sol gira coniormc avanza la perturbación hacia la 

Tierra, es necesario tomar en cuenta el tiempo aproximado de 

tránsito de la perturbación del Sol a la Tierra para poder 

determinar la longitud solar (Carrington) que se hallaba en el 

lugar del surgimiento de la perturbación en el momento de su 

producción y de esta manera identificar las estructuras o sucesos 

que se encontraban ahi o tuvieron lugar en el momento del inicio 

del evento. 

Por ejemplo. una perturbación que en los mapas de IPS y 

conforme al modelado teórico se identifica con un ~rente de choque 

proveniente del Este. que llega a la Tierra en el tiempo t. 

habiendo viajado con una velocidad promedio v. salló del Sol en un 
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tiempo t 0 dado por: 

t 0 t - D/V 

donde D es la distancia del Sol a la Tierra. aproximadamente 150 

millones de kilómetros. 

Un~ vez que se ha estimado el tiempo de inicio del renómeno 

en el Sol se puede saber. por medio de los mapas Carrington 

publicados en el Solar Geophyslcal Data. qué longitud solar se 

encontraba entonces en el meridiano central (el correspondiente a 

la linea Sol Tierra). Si. como en este ejemplo, la perturbación 

proviene del Este. se estima (a f"alta de mayor posibilidad de 

derlnición) que el centro de la perturbación se encuentra a 45° al 

Este (aproximadamente 3 dias) del meridiano ccntr<J..l. Lo mismo se 

hace. pero hacia el Oeste. si la perturbación se observa como 

proveniente del Oeste. En el caso de perturbaciones provenientes 

del meridiano central. la longitud Carrington asociada al centro 

de la f"uente será la que aparezca cruzando el meridiano central al 

tiempo estimado de la producción de la perturbación. 

La determinación de 1 a latitud es más dif'icil, pues 

dlf"icllmente se dispone de una observación latitudinal completa 

debido a la posición geográ:f'ica del observatorio. pero por 

analogia con las perturbaciones modeladas se puede estimar una 

latitud entre oº 10°, 20° o 30° grados. 

Como el Sol gira hacia el Oeste, cuando la perturbación sea 

registrada en la Tierra su :f'uente habrá rotado una cantidad ll4> 

dada por la relación 

t;.p = w (l-lo) 

w velocidad angular del Sol 

de manera que la :f'uente de una perturbación proveniente del Este 

estará pasando por el meridiano central en el momento de arribo a 

la Tierra de la perturbación; una originada en el meridiano 

central tendrá una :f'uente que se localice al Oeste en el momento 

de arrivo y para una originada en el oeste es posible que su 

:f'uente ya no sea observable en el Sol cuando su e:f'ecto se haga 

sentir en la Tierra. 

63 



A contlnuaclón detallará un ejemplo especií'lco 

correspondiente a una perltírbación que :rue observada entre el 25 

de agosto y el 5 de septiembre de 1978 y que dio luear al comienzo 

repentino de una tormenta geomagnética el 27 de agosto a las 02:46 

TU. En ·1as :f'iguras 19a. y b se muestran los mapas del cielo 

indicando los diversos niveles de centelleo para los dias del 24 

al 29 de agosto. En estos mapas, el circulo central (que no está a 

escala) muestra al Sol. y las l incas de contorno corresponden a 

posiciones de igual elongación con valores de 30°. 60°. 90°. 120 

y 150°. La linea ondulada que corre de izquierda a derecha 

representa a la ecliptlca. El eje horizontal en cada mapa 

representa la ascensión recta (en horas siderales) y el eje 

vertical, la declinación en grados. La parte izquierda del mapa 

corresponde al Este y la derecha al Oeste. Nótese que el eje de la 

ascensión recta. se ha corrido cada dia (=4 minutos) para que el 

Sol siempre quede en el centro del mapa. El rango de 

declinación en los mapas va de -25 a 70° para poder poner la 

linea de la ecliptica en :f'orrna continua aunque en realidad la 

radlo:f'uentes solo pueden observarse hasta una declinación de 

-10°. 

Para la elaboración de los mapas. se calculó el índice de 

centelleo de cada fuente, de la manera como se indicó con 

anterioridad, y los respectivos valores de g se colocaron en las 

regiones correpondientes del cielo. 

código 

C!l 3-S-<:9 

E 3-0<9<3-5 

t!J 25 <9<3-0 

JSI 2-25.;;;:9<2-5 

El 2-0.:;:;;9<2-25 

D 1·75<9<2-0 

v 1-5 ,.;;;;9<1-75 

V 1-25~9<•.S 

d:;<9<1-2!:' 

ROJO 
64 

de acuerdo con el siguiente 

V r.'s-<9<m 
v ~<9<-Í.S-
o -io<9<d5-
ISl -k;<9<.~ 
181 ds<9<~ 
tD -.ja<9<-ds 
El i;<9<~ 
m 9<:;-.$s 

AZUL 



En los mapas impresos por la computadora sí se utilizan los 

colores rojo y azul. que en las f'iguras 19 no se aprecian. lo cual 

f"acilitao mucho la interpretación de las estructuras. De la 

sucesión de mapas puede observarse el cambio en Jorma y tamaño de 

una perturbación (reglón con alto indice de centelleo) que surge 

del lado Este del Sol, cerca del ecuador, un poco al norte, y 

alcanza a la Tierra el 27 de agosto (cuando cruza la linea de 

elongación 90°). La región con el alto indice de centelleo ha 

sido delineada en los mapas para su mejor visualización. 

Al interpretar los mapas es importante recordar que éstos no 

son imágenes instantáneas del cielo. Son mapas que tardan todo un 

dia en producirse. empezando a mapea.r por el extremo Oeste y 

terminando en el extremo Este, 24 horas después. 

En los casos en que. como éste, la perturbación produce el 

comienzo repentino de una tormenta geomagnética (los cuales se 

hallan consignados en el Solar Geophysical Data), se tiene mayor 

precisión en la estimación del tiempo de arrivo de la perturbación 

a la Tierra y se toma éste como el del inicio de la tormenta. De 

los datos del medio interplanetario se puede ver, dada la 

velocidad de llegada del choque a la Tierra, que el tiempo de 

tránsito de esta perturbación f'ue de aproximadamente 3 dias, por 

lo que la perturbación debió orieinarse en el Sol el día 24 de 

agosto en algún lugar al Este del meridiano central. un poco al 

Norte. 

Para localizar la 1uente en el Sol se localizó primero en el 

mapa que representa la rotación Carrington correspondiente. el 

meridiano solar que estaba en el meridiano central al tiempo 

estimado del estal 1 ido. A este caso le corresponde la rotación 

Carrington 1672. la cual se mucst.ra en la :f'igura 20 y sobre la que 

se encuentran delineados los contornos de los hoyos coronales 

presentes en el Sol durante esa rotación. La 1 ínea vertical a la 

derecha del mapa representa el meridiano solar (4>==357°) que era el 
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que estaba en el meridiano central del Sol el dia del estallido. 

La cruz sobre el mapa representa el centro estimado de la ruentc 

de la perturbación. el cual se localiza (como ya se indicó) 

tomando 45° al Este del meridiano central y una latitud (estimada) 

de 20° al Norte del ecuador. 

Como la estimación de la longitud no puede precisarse. se 

dibujó un circulo de 40 de radio alrededor del centro para 

indicar que el centro de la luente está en algún lugar dentro del 

circulo. Sin embargo. es obvio que el circulo reb~sa. en latitud. 

las posibilidades reales de localización de la luente. pues en 

este caso incluye regiones del hemlslerio Sur aunque de los mapas 

es evidente que la perturbación se originó er.. el Norte; además. 

también en longitud es bastante generoso, pues casi cubre el 

meridiano central, siendo que del mapa de centelleo se ve 

claramente en el Este. Sin embargo. a lo largo de todo este 

trabajo se indicarán regiones igualmente grandes para todos los 

eventos estudiados por simplicidad y porque el hacerlas más 

reducidas. de acuerdo con las circunstancias especí1icas, podria 

parecer demasiado "ad hoc" en Iavor de las f'uentes que de esta 

tesis surgen como las más probables (esto es. de los hoyos 

coronales). 

Si entre 1 y 5 dias antes del inicio de la perturbación en la 

Tierra ocurrió algún evento eruptivo en el Sol (como una ráf"aga o 

el estallido de algún f'llamcnto), también se registra su posición 

en el mapa, consignando. así mismo, su recha"de ocurrencia. En el 

caso particular que estamos describiendo no ocurrió ninguna ráf'aga 

durante el periodo mencionado. pero entre el 22 y el 2:3 de agosto 

es tal 16 un f'i lamento cerca del meridiano 360 °; éste también se 

muestra en el mapa Carrington como una estructura delgada y 

sombreada. Como el lilamento queda dentro de la zona considerada 

como ~uente. en la Tabla que se presenta en el siguiente capitulo 

(Tabla 4). donde se listan todos los eventos observados y la 

actividad asociada. se indica para este evento, el N°6, que hubo 

la. erupción de un f"i lamento colocando una letra F 

columna. 

en la última 

Como puede observarse, en los mapas de centelleo puede 

distinguirse muy claramente una perturbación que se originó en el 
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Este (lado izquierdo del mapa) de una que se originó en el Oeste 

(lado derecho del mapa). Un evento originado en el meridiano 

central se esperaria que se distribuyera de f'"orma más o menos 

igual tanto hacia el Este como hacia el Oeste al aproximarse a la 

Tierra. En el caso de una perturbación causada por un haz 

corrotarrt.e de viento rápido. que se dirige a la Tierra a causa de 

la rotación solar. ésta empezara a percibirse como una pequeña 

zona roja en el Este (Norte. Sur o ecuatorial) que va creciendo y 

aproximándose lentamente. En general un CIR puede empezar a 

observarse del orden de 5 a 6 dias antes de su ! legada a la 

Tierra. 
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CAPITULO IV 

RELACION DE LAS PERTURBACIONES DEL VIENTO SOLAR y 

~ EYECCIONES DE MASA CORONAL CON LOS HOYOS CORONALES 

..!..:_ Introducción 

Las perturbaciones ti picas observadas en Cambridge 

corresponden a los dos tipos ya mencionados. Se observaron algunas 

regiones corrotantes de Interacción (CIR) causadas por corrientes 

de alta de velocidad de vida relativamente larga. pero la mayoria 

de los transitorios :Cueron conchas aproximadamente esí'érlcas de 

densidad intensif'icada. seguidas de f'lujos de alta velocidad con 

densidad reducida que duraron algunos días; a éstos les llamaremos 
11 :f"lujos eruptivos" (FE). Ejemplos de cada cla~e han sido descritos 

en detalle por Gapper et al. (1982) y Tappln et al.(1983,1984). En 

muchos casos la llegada a la Tierra de la orilla conductora de un 

cascarón de alta intensidad mapeado en IPS coincide muy 

estrechamente con el paso de un choque y con el comienzo de 

actividad geomagnética. 

En un estudio minucioso de 3 eventos (Hewish et al. 0 1985) se 

encontró que cerca de las ruentes rastreadas hacia el Sol por 

medio de los mapas de centelleo se encontraban hoyos coronales de 

latitudes medias y se sugirió que la erupción de una corriente de 

corta vida o la aceleración del I'lujo ya existente en el hoyo 

proporcionaban una explicación de la perturbación. 

El trabajo de esta tesis consistió en el est.udio exhaustivo 

de todas las perturbaciones detect.adas con claridad mediante el 

mapeo del centelleo durante el periodo de agosto de 1978 a 

septiembre de 1979. las cuales pudieron ser rastreadas por varios 

días antes de que desaparecieran o :f'ueran oscurecidas por otros 

eventos. Esto permitió trazar hacia atrás su camino y determinar 
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la reg16n en el Sol donde se hablan producido las pcrLurbaciones. 

El periodo estudiado incluyó el ascenso hacia el maximo solar 

del ciclo 21 y f"ue notable por su actividad tanto solar como 

geornagnética. En total se mapearon 96 perturbaciones y todos los 

choques e importantes que f"ueron detectados por los vchiculos 

espaciales en el medio interplanetario estuvieron claramente 

asociados con eventos de centelleo. 

En algunos casos las perturbaciones registradas viajaban de 

tal manera que no colidieron con la Tierra. Estas no causaron 

choques ni actividad geomagnética y fueron útiles para def"inlr la 

anchura angular t1pica de las perturbaciones. 

~Los Eventos Observados de Aposto de 1978 ª Septiembre de 1979 

Los eventos registrados se encuentran listados en la Tabla 4. 

en la cual se indican las f"echas durante las que se pudieron 

distinguir en los mapas de centelleo. Cada evento 1ue clasi1icado 

como región corrotante de interacción (C!R) o llujo eruptivo (FE). 

El término CIR se usó cuando un sector corrotqntc de densidad 

intensificada se observó por bastantes dias proveniente del Este. 

antes de la llegada de 

Sin embargo. algunas 

la corriente de alta velocidad a la Tierra. 

veces los CrR•s observados exhibieron 

variaciones temporales por lo que Iueron clasilicados como llujos 

eruptivos cuando se les observó en una época cambiante.En la Tabla 

se muestra también la lecha est.imada de arribo de la orilla 

conductora de la perturbación a 1UA y cuando este arribo estuvo 

acompañado del comienzo repentino de una tormenta geomagnética 

(CR) se indica la hora a la que éste ocurrió en tiempo universal 

(TU). 

Como puede observarse. de los 96 eventos registrados en 

centelleo. 24 corresponden a CIR·s y 72 a ~lujos eruptivos. 

Aproximadamente la mitad de estas perturbaciones ocasionaron el 

comienzo repentino de una tormenta geomagnética y casi todas las 

qu~ ocasionaron el CR fueron del tipo de ~lujo eruptivo. 
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TABLA 4 

PERTURBACIONES OBSERVADAS DE JULIO 31 1978 t. SEPTIEMBRE 13, 1979 

No. Periodo de CR Llegada Actividad 
Evento Al'lo Observación (TU) a lUA Tipo Asociada 

1 1978 Jul31-Ag3 Jul 28 CIR 

2 Ag. 1-4 Ag 4 CIR 

3 Ag.10-12 Ag 12 FE 

4 Ag. 18 1242 Ag 18 FE 

s Ag. 18-26 Ag 23 CIR 

6 Ag25-Sep5 0246 Ag 27 FE F 

7 Sep 6 1859 Sep 5 FE R ;y F 

8 Sep 8-9 0354 Sep 9 FE R 

9 Sep 9-13 0900 Sep 11 FE 

10 Sep 4-10 Sep 8 FE 

11 Sep.20-23 Sep 21 FE 

12 Sep 21-23 Sep 23 FE 

13 Sep 19-20 1417 Sep 20 FE 

14 Sep23-0ct3 0718 Sep 25 FE R 

15 Sep 29 0301 5ep 29 FE R 

16 Oct 3-4 0047 Oct 4 FE 

17 Oct 14-17 Oct.14 CIR 

18 Oct 8-16 0332 Oct 9 FE F 

19 Oct 14-24 0430 Oct 17 FE F 

20 Oct 21-24 Oct 24 FE 

21 Oct23-Novl Oct 26 FE R 

22 Oct 29 1116 Oct 29 FE 

23 Nov 2-6 Nov 4 FE 

24 Nov 6-11 0152 Nov 8 FE 

25 Nov 12-18 0100 Nov 12 FE R 

26 Nov 16-19 Nov 17 FE 

27 Nov 21-23 Nov 22 FE F 

28 Nov 18-21 2320 Nov 19 FE 

29 Nov 18-24 Nov 19 CIR 

30 Nov 21-29 1222 Nov 25 CIR 
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31 Dle 2-5 Die FE F 

32 Die 2-12 Die 5 CIR R 

33 Die 4-8 Die 6 FE F 

34 Die 10-13 Die 12 FE 

35 Dle 17-21 0036 Die 18 FE R y F 

36 Die 10-23 Die 14 CIR 

37 Die 25-29 Die 26 FE 

38 Die 23-24 1212 Die 25 FE 

39 Die 26-31 Die 29 FE 

40 1979 Ene 1-4 1725 Ene 4 FE R 

41 Ene 5-7 Ene 5 FE 

42 Ene 1-11 2330 Ene 6 CIR 

43 Ene 9 0340 Ene 9 FE R 

44 Ene 10-15 Ene 14 CIR 

45 Ene 15-20 Ene 18 FE 

46 Ene 23-30 0139 Ene 25 FE 

47 Ene29-Feb6 1823 Feb 3 CIR 

48 Feb 7-12 0148 Feb 11 CIR 

49 Feb 13-20 0304 Feb 18 CIR 

50 Feb 20-26 0302 Feb 21 FE R y F 

51 Feb27-Mar4 Feb 28 FE 

52 Feb26-Mar2 Feb 27 FE F 

53 Mar 5-6 0818 Mar 6 FE F 

54 Mar 3-5 0445 Mar 4 FE 

55 Mar 8-14 0808 Mar 9 FE F 

56 Mar 17 0231 Mar 17 FE 

57 Mar 11-20 0556 Mar 15 CIR R 

58 Mar 20-21 Mar 20 FE 

59 Mar 20-23 0826 Mar22 FE R 

60 Mar 25-26 Mar 25 FE 

61 Abr 3-9 0156 Abr 5 FE R 

62 Abr 7-15 Abr 11 CIR 

63 Abr 21-24 Abr 21 FE 

64 Abr 24-28 2358 Abr 24 FE F 

65 Abr29-Mayl Abr-30 FE R 

66 May 4-6 May 4 FE F 

67 May 4-10 May 4 FE 
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68 May 5-15 May 10 CI.R 

69 May 14-20 May 16 FE 

70 May 20-22 May 21 FE 

71 May 25-26 May 25 FE 

72 May27-Jun2 1851 May 29 FE 

73 Jun 3-4 Jun 3 FE 

74 Jun 3-12 1927 Jun 6 FE R 

75 Jun 9-14 Jun 12 CIR 

76 Jun 16-18 Jun 17 FE 

77 Jun 20-24 Jun 21 FE 

78 Jun 23-30 Jun 17 CIR 

79 Ju=6-Jull Jun 26 CIR 

so Jul 4-6 Jul 6 CIR 

81 Jul 10-13 Jul 11 FE 

82 Jul 11-18 1240 Jul 12 FE 

83 Jul 17-23 Jul 17 FE R y F 

84 Jul17-Ago5 1833 Jul 26 CIR 

as Jul31-Ago4 Ago 4 FE R 

86 Jul31-Agol Ago 1 FE R 

87 Ago 4-9 Ago a CIR 

as Ago 6-8 Ago 9 FE 

89 Ago 9-12 1812 Ago 11 FE 

90 Ago 11-18 0639 Ago 13 FE F 

91 Ago 15-21 Ago 18 FE 

92 Ago 15-22 0625 Ago 20 CIR R 

93 Ago 23-28 Ago 25 FE 

94 Ago 28-29 0459 Ago 24 FE 

95 Ago 28-30 Ago 30 FE F 

96 Sep 4-13 Sep 10 CIR 

ª"'- Origen de las Perturbaciones del Viento Solar 

Los mapas de centelleo que delimiLan las perturbaciones no 

solo proporcionan in1ormación sobre la localización de éstas sino 

que además las observaciones sucesivas permiten estimar su 

velocidad de propagación. En general se encontró que la velocidad 
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de avance de los choques en el medio interplanetario está ent.re 

400 y 500 km/s lo que implica un tiempo de tránsito desde el Sol a 

la Tierra entre 3 y 4 dias. 

También ~ue posible estimar la extensión aneular total (sobre 

la ecliptica de estas perturbaciones utilizando aquéllas que 

cruzaron rasantes sobre la Tierra y se encontró un valor del orden 

de 90°. Este valor coincide con el estimado por Cane (1988) basado 

en observaciones de radio en el medio interplanetario. 

La 1n~ormación obtenida permitió trazar hacia atrás el camino 

'-Jde cada una de las perturbaciones para localizar su ~uente en el 

Sol. la cual pudo localizarse con una precisión de ± 20 sobre los 

mapas sinópticos solares que usan las coordenadas Carrington. Las 

figuras 21 a. b, e, d muestran estos mapas para las rotaciones 

Carrington correspondientes al periodo estudiado y en ellos se han 

indicado con circulas las regiones que según las observaciones de 

centelleo interplanetario resultan ser los lugares donde se 

originó la perturbación. En el caso de los CIR" s. la posición se 

refiere al centro de la corriente de alta velocidad y baja 

densidad. A veces ocurrió que varias perturbaciones surgieron de 

la misma región del Sol en una sola. rotación, lo cual se muestra 

con varios números de evento en un mismo circulo. Los números en 

los circulas corresponden a los números en la Tabla para cada uno 

de los eventos. 

También se han dibujado en los mapas del Sol los contornos de 

los hoyos coronales según se observaron durante su paso por el 

meridiano central durante cada una de las rotaciones comprendidas 

en el periodo de estudio. Estos contornos rueron derivados de las 

imágenes en la 1 inea He! de 10 s30 A y tomados del Solar 

Geophysical Data. 

Como puede observarse. es evidente la asociación entre la 

fuente localizada de las observaciones de IPS y los hoyos 

coronales. En todas las regiones aparece al menos un hoyo coronal 

y todos los hoyos, al menos los ecuatoriales y de latitud norte 

73 



tienen asociado algún evento. Aqu1 cabe mencionar que las 

perturbaciones que se propagan demasiado al Sur no pueden ser 

registradas por el observatorio de Cambridge que se encuentra a. 

una latitud de aproximadamente 52°N. La baja dccl inn.ción de la 

ecliptica en ciertas épocas del año impide la detección de 

perturbaciones que ocurren en el Sur. pero en las épocas en que un 

registro completo lue posible. se observó que casi todos los hoyos 

produjeron por lo menos una perturbación en cada rotación 

Vale la pena mencionar que se observó un hoyo particularmente 

activo en las longitudes 280-300~ en el hemislerio Norte durante 

las rotaciones CR1671-74. Este hoyo Iue la luente de una corriente 

de viento rápido en la primera rotación y de Iuertes llujos 

eruptivos en las tres rotaciones siguientes. Otro hoyo notable 

apareció en las longitudes 180-210°arriba del ecuador en la 

rotación CR1678 y persistió hasta la CR1686 cuando concluyeron las 

observaciones. Este f'ue un hoyo más estable que el anterior y 

generalmente produjo CIR·s. pero en ocasiones varió lo surlciente 

como para dar lugar a flujos eruptivos. 

En los casos en que estalló un rálaga o desapareció 

brúscamente un f'ilamento en la región estimada como f'uente de la 

perturbación del viento solar en un periodo de entre 1 y 5 días 

previos a la llegada de la perturbación a la Tierra. éstos también 

fueron registrados en la Tabla 4. en la última columna. Las 

ráfagas que se consideraron para este análisis fueron las listadas 

como "importantes" (major) en el catálogo de Dodson y Hedeman 

(1981). Corno puede apreciarse. la asociación con ráfagas o 

filamentos. una vez que se ha local izado la región luente de la. 

perturbación en el Sol. es bastante pobre. como puede apreciarse 

en esta última columna. 

Corno el área estimada para la :f'uente no es pequefia y los 

hoyos coronales se encuentran distribuidos en toda la super:f'icie 

del Sol. pudiera pensarse que el que siempre se localice uno de 

ellos en cada región :f'uente podria ser simplemente un resultado al 

azar. Para probar esta posibilidad se hizo el siguiente análisis. 
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Se construyó un histograma con las direrencias angula:es entre los 

centros de los hoyos coronales y las regiones estimadas como 

f"uente, el cual se muestra en la f'lgura 22a. Después se 

construyeron histogramas si mi lares pero ahora respecto al cent.ro 

de las regiones que resultarían si las f'uentes estimadas se 

corrler~n 90 al Este (f"igura 22b) o al Oeste (í'igura 22c). Los 

histogramas mucho más dispersos obtenidos para la asociación al 

azar eliminan toda duda respecto a que la correlación con hoyos 

coronales es signlf'icatlva. 

Por otro lado. como puede verse de la Tabla 4. de los 72 

:tlujos eruptivos registrados. solo el 27~ está relacionado con 

ráf'agas y el 22% con li lamentos que desaparecen. Esto deja un 

porcentaje muy alto de perturbaciones registradas para los que no 

ocurrió ninguno de estos eventos eruptivos en la ampl la reglón 

estimada como f'uente en el Sol y en el amplio rango de tiempo 

concedido. Más aún. para el 13% de las perturbaciones registradas 

no se observó ninguna ráf'aga ni la desaparición de ningún 

filamento en 1..Q.º-ª la superf'icie vi3ible del ~ol durante el 

intervalo de tiempo considerado. Más de 200 rátaeas importantes 

ocurrieron en el Sol durante el periodo de observación, de manera 

que la p[""obabl 1 idad de asociación con el las al azar es bastante 

alta. Sin embargo. la pobre asociación mostrada en la última 

columna de la Tabla 4 implica que algunas asociaciones que se han 

establecido anteriormente po["" otros autores para estas mismas 

perturbaciones. podrían estar equivocadas. 

En particular Cane (1985} presenta una lista de 12 choques 

:luertes acompañados por emisión de radio tipo II interplanetaria 

que ocurrieron durante agosto de 1978 a septiembre de 1979 y 

propone ciertas ráf"agas como f"uentes de estos eventos. Esto se 

muestra en la Tabla 5. 

Para comparar su correlación con la corespondiente a hoyos 

coronales.se dibujó ta~bién un histograma de la di~erencia angular 

entre la posición de la ráf"aga propuesta por Cane y la posición 
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TABLA 5 

COMIENZOS REPENTINOS ASOCIADOS CON RAFAGAS POR CANE (19BS) 

No Comienzo Rálaga. 
Ev~nto Repentino Fecha Localización 

1978 14 Sep 25-0718 Sep 23-0958 N35,\./50 
16 Oct 04-0047 Oct 01-0718 Sl3,E57 
25 Nov 12-0100 Nov 10-0110 N17,E01 
36 Die 14-0127 Die 11-1942 Sl6,\./50 

1979 49 Feb 18-0304 Feb 16-0150 Nl6,E59 
54 Mar- 04-0445 Mar 01-1018 S23,E58 
57 Mar 15-0556 Mar 11-1054 S24,\./76 
61 Ab 05-0155 Ab 03-0111 S25,\./14 
64 Ab 24-2357 Ab 23-0144 • ElO 
80 Jul 06-1930 Jul 04-1921 Nll,E36 
92 Ag 20-0625 Ag 18-1412 N08,E90 
95 Ag 29-0459. - . -- ... Ag. 26-1744 N05,\./11 

del centro de la fuente obtenido de las observaciones de centelleo 

y se comparó con el histograma resultante de considerar solo estos 

eventos en la comparación de su :f'uente con el centro del hoyo 

coronal más cercano. Los resultados se muestran en la :f'igura 23 de 

donde es aparente la correlación mucho más cercana con los hoyos 

coronales que con las rá:f'agas. 

En especial se han distinguido este tipo de perturbaciones 

(los flujos eruptivos) pues la asociación de los CIR"s con los 

hoyos coronales ya ha sido establecida sin lugar- a dudas (véase 

Cap. I). Sin embargo. el origen de los .f'rentes de choque curvos 

que se propagan radialmente hacia a.f'uera del Sol por el medio 

interplanetario no se había podido determinar sin ambigüedades. 

Durante mucho tiempo se pensó que eran las rálaeas solares 

intensas las que lanzaban explosivamente el viento solar rápido 

que posteriormente .f'orma el lrente de choque y se intentaron 

asociaciones directas onda de choque-rá:f'aga para muchos eventos 

geomagnéticos especilicos (\.lolf"e et al .. 1979; Intri l lgator. 1980; 

Caney Stone, 1984; Cane, 1985; Cane, 1988). 

Sin embargo. dado que es .f'recuente observar .f'rentes de choque 
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sin que se haya reglst.rado ninguna rálaga -hecho· que algunos 

autores han querido expl lcar f'orzadamente con la ocurrencia de 

ráf"agas en el otro lado .no visible. del Sol- se ha sugerido que 

estos f"rentes pueden estar también relacionados con la dcsparlción 

brusca de f"i lamentos (con protuberanc las eruptivas). (ver Joselyn 

y Mcintosh.1981). Los resultados de -l-a presente investigación, 

aunque no suliclentes para descartar a las rálagas o a las 

erupciones de ll lament.os como posl bles :f'uentcs de perturbaciones 

de gran escala en el viento solar, muestran que la única 

asociación consistente es con los hoyos coronales: cuando hay 

perturbación siempre hay un hoyo y todos los hoyos causaron por lo 

menos una perturbación durante su tránsito por el disco solar. 

Siendo éstos los emisores del viento solar normal y rápido, las 

causas de los Ilujos eruptivos que generan en el viento solar los 

frentes de choque deben buscarse en el mismo mecanismo de 

1mpulsi6n del viento. 

El modelado de f"lujos en hoyos dependientes del tiempo no se 

ha. intentado formalmente hasta ahora; las ecuaciones del estado 

estacionario son ya de por si bastante complicadas. Sin embargo, 

Hasan y Venkatakrishnan (1982) han examinado la respuesta 

transitoria del flujo de un hoyo coronal a cambios en su 

geometria; en particular consideran que el área transversal del 

tubo de flujo es una I'unción A(r,t) que representa una divergencia 

mayor que la radial cerca del Sol (r~5Rs) y que además aumenta con 

el tiempo. 

De su estudio estos autores obtuvieron que para los casos en 

que la geometria cambia rápidamente se puede desarrollar en el 

flujo una discontinuidad de tipo de onda de choque (ver Iiguras 24 

y 25). Aunque no realizan una simulación más larga en tiempo ni 

más alejada del Sol debido a limitaciones compuLacionales. de sus 

figuras es evidente que la única f'orma como los perf"i les de 

velocidad y densidad pueden evolucionar hacia el estado Iinal 

estacionario (líneas en trazos en las liguras) es desplazando el 

choque hacia af'uera del Sol. Este choque en el medio 

interplanetario estaria seeuido por un Ilujo de viento rápido que 
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'duraria. desde el punto de vi sla de un detector • cerca de la 

Tierra. todo el tiempo que le tomara al tubo de :llujo del hoyo 

pasar rrente a la Tierra debido a la rotación del Sol. 

Por otra parte. la anchura del tubo de :llujo. y por lo tanto 

del choque, en el medio interplanetario se esperarla que iuera 

bastante grande pues. debido precisamente a su divergencia mayor 

que radial. el viento que surge de un hoyo de 10 a 20 en el Sol 

puede cubrir una extensión de hasta 100 en el medio 

interplanetario (ver Levine et al .. 1977). 

Además. parece ser que lo común en la evolución de los hoyos 

coronales son los cambios bruscos. En general los hoyos "nacen" en 

tiempos del orden de algunas horas (Solodyna et al.1977) y exhiben 

cambios temporales rápidos especialmente en sus :f'ases iniciales 

(Krleger. 1977). Más aún, Nol te et al., ( 1978) estudiaron la 

evolución temporal de los hoyos coronales de baja latituñ (~~40°) 

y encontraron que toda la evolución de estos hoyos se llevaba a 

cabo mediante corrimientos grandes y más bien "discretos" de la 

posición de sus f'ronteras. Estos cambios. evidentemente 

representan cambios bruscos de la estructura del campo magnético 

en la base de la corona y puesto que la geometria del tubo de 

f"lujo de un hoyo coronal (y esto implica su divergencia) está 

condicionada cerca del Sol por la estructura maenética, los 

cambios en el campo af'ectarán los f'lujos provenientes de los 

hoyos. De esta manera. el esperar cambios repentinos en el régimen 

de f"lujo de un hoyo coronal. lo su:licientemente rápidos como para 

producir ondas de choque. no es nada extraordinario. especialmente 

en épocas de gran actividad solar y en los hoyos de baja latitud 

que son los m¿s expuestos a cambios magnéticos bruscos. 

!'!...:.... Modelación, de las Perturbaciones Producidas l2Q!:. B_á.f'agas 

Por otra parte, existe evidencia observacional de los 

"choques generados por ráragas" no pueden ser f'ácilmente 

a tri bui bles a éstas. Esta evidencia se deriva de los perf'i les 

temporales de velocidad y densidad de los choques en el viento 
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solar observados a lUA. Borrin1 et al. (1982) describieron el 

comportamiento promedio de 103 choques observados entre 1971 y 

1978 y sus resultados se muestran en las f"ieuras 26a. Por otra 

parte. \.Ju et al .• (1982) hicieron una slrnulac16n por comput.adora 

del choque que se obtendria por la 11berac16n repentina de energia 

en una ·ráf'aga y obtuvieron también perf'11es de velocidad y de 

densidad para la evolución temporal de la estructura vista a la 

altura de la Tierra, los cuales se muestran en las liguras 27b. 

Como puede observarse, los perl1les de velocidad observado y 

modelado son muy dif"erentes. En el perf"i 1 observado, la velocidad 

da un gran salto muy rápidamente pero después continúa aumentando 

con mayor lentitud hasta llegar a un máximo que se alcanza dos 

días después y la velocidad se mantiene alta por aproximadamente 

seis dias. Esto contrasta con el rápido alcance del máximo de 

velocidad y la rápida declinación de la misma que se obtiene como 

resultado de la modelación para ráf"agas y con las observaciones de 

rayos X en las ráf"agas que indican que poco tiempo después del 

estallido reaparece en el sitio de la rá.f'aga la estructura de 

anillos cerrados característica de la región activa (ver 

Svestka.1988) lo que no permite explicar un 1lujo de viento rápido 

que dure varios dias surgiendo de ese lugar. 

Por otra parte, el perf'i l de densidad observado para los 

choques interplanetarios muestra un prolongado decaimiento en ésta 

después del aumento repentino debido al choque, que tarda casi 6 

dias en recobrarse (aproximadamente el mismo tiempo que dura el 

viento rápido). mientras que en la situa-::ión originada por una 

ráfaga la. densidad se recupera aproximadamente en 3 días. Los 

perfiles observados concuerdan mejor con la imá.gen de un 

prolongado f'lujo de viento rápido con velocidad superior a la 

normal (y densidad inf'erior) que f'orma el choque, que con la de 

una perturbación violenta de corta duración, como sería el c~so de 

la ráf"aga o del estallido de un 1ilamento. Así pues, el 

comportamiento observado sue,iere más un cambio rcpcnt.ino de 

régimen en el f"l ujo del vi en to sol a.r pr-cveni en:.e de un hoyo 

coronal. Se pretende en el f'uturo realizar una simulación numérica 

de esta situación y comparar con las observaciones. 
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Sin embargo. la ocurrencia de rálagas y erupciones de 

filamentos en algunas veces se da en regiones y tiempos tan 

cercanos a la emisión del flujo eruptivo del hoyo coronal que es 

posible que estos eventos estén genuinamente relacionados y no 

sean so1o asociaciones casuales. Por Jo tanto. es posible que en 

estos casos tanto las rálagas como las desapariciones bruscas de 

filamentos sean también producidas por el mismo f"'enómcno 

subyacente que genera la perturbación en el :f'lujo de un hoyo 

coronal. Esto es. el :f'lujo eruptivo del viento solar, la rá.:f'aga 

y/o la erupción de un :f'i lamento son todas consecuencias de un 

mismo proceso más :f'undamental y de origen más prolundo que 

actuando sobre di:f'erentes tipos de estructuras provoca dilerentes 

respuestas. Especi:f'icamente, una región activa que sulra una 

perturbación magnética importante (como por ejemplo la intrusión 

de :rlujo magnético nuevo de polaridad opuesta) estallará en una 

rá.f'"aga; un :f'enómeno semejante en los ples de una protuberancia la 

hará estallar. y el mismo electo en un hoyo coronal cambiará 

drá.sticamente sus condiciones de :f'lujo y puede dar luear a la 

:rormación de ondas de choque en el viento solar que surge de él. 

Desgraciadamente no se ha llevado a cabo nine;ún monitoreo 

permanente de los hoyos coronales como para percibir la ocurrencia 

de cambios importantes en su estructura o en sus características 

:f'isicns que se lleven a cabo en tiempos lo sulicientemente cortos 

para ser capaces de originar cambios muy rápidos en las 

caracteristicas de su f'lujo. Los registros que c;cnc:r·almente se 

hacen de los hoyos coronales muestran solo su f'orma cuando 

cruzaron por el meridiano central del Sol (ya que ahí es donde son 

mejor detectados en la línea He! 10 830) y no consignan sus 

variaciones durante su tránsito por el disco. Un análisis 

detallado de este tipo de variaciones resultaría muy valioso para 

determinar. sin lugar a dudas, si ef"ectivament.c siempre que se 

observa una perturbación de gran escala en el viento solar. ésta 

está asociada con la ocurrencia de cambios importantes en algún 

hoyo coronal. semejante en intensidad y violencia a las ráf'agas y 

a las erupciones de protuberancias. Sin embargo, otra asociación 
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más, que a continuación mencionaremos. apoya la relación entre 

los hoyos coronales y las perturbaciones interplanetarias de gran 

escala. 

§....:_ Relación de las Eyecc1ones de Masa Coronal ~ los Hoyos 

Coronales 

Como se mencionó en el Capitulo I I. se ha encontrado una 

estrecha relación entre las eyecclones de masa coronal (EMC) 

registradas cerca del Sol por medio de dispersión Thomson de la 

luz blanca lotoslérica y los I'rentes de choque registrados en el 

medio interplanetario (Sheeley et al .. 1985). La evidencia sugiere 

fuertemente que las EMC representan una 1ase previa en el 

desarrollo de los frentes de choque en el viento solar. pero. como 

ya también se indicó en el Capítulo II. el origen de las EMC no 

está aún muy bien determinado. Mientras que del 10 al 17% de las 

EMC se han asociado únicamente con rálagas y del 30 al 34% se han 

asociado con protuberancias eruptivas. una tracción que va del 30 

al 48% no se ha podido relacionar con algún evento en la 

super1icie del Sol (Wagner.1984). Con base en lo discutido 

previamente respecto a la generación de los choques 

interplanetarios por flujos eruptivos de hoyos coronales. deberia 

esperarse una asociación entre éstos y las eyecclones de masa 

coronal. por lo menos aquél las que también están asociadas con 

choques. 

Sin embargo. existe una dificultad en asociar las EMC con las 

perturbaciones registradas en IPS pues las EMC son 

predominantemente eventos del 1 imbo en contraste con los 

transientes IPS que son detectados con mayor sensibilidad cerca 

del meridiano central. En la figura 27 se muestran las zonas de 

mayor sensibilidad para las observaciones de IPS y de dispersión 

Thomson. Como puede observarse, solo algunas EMC especialmente 

grandes o convcnienlcncnle localizadas scr~n detectadas por ambos 

métodos. Pero otra manera de verif'icar la asociación con hoyos 

coronales es hacerlo directamente. esto es, mapeando hacia atrás 

las EMC y verif'icar sus fuentes en los mapas de contornos de hoyos 
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coronales. como se hizo con los choques. 

La Tabla 6 contiene una lista de las EMC más notables durante 

1979 Junto con las posiciones de los hoyos coronales que pudieron 

haber sido sus ruentes. También se ha listado la distancia angular 

del centrO del hoyo al limbo solar en el momento de ocurrencia de 

la EMC. Se encuentran también en la Tabla los números que indican 

la rererencla de donde se obtuvo la lnlormaclón sobre las EMC. 

TABLA 6 

EMC ASOCIADAS CON HOYOS CORONALES 

Longitud 
Fecha EMC del Hoyo Coronal ll..p Ref'". 

1979 May. 4 N20 E CR1681 180-210 22° 

May. 7 N45 w CR1681 245-270 38° 2 

May. 8 S45 w CR1881 315-325 2s
0 

2 

May.24 N45 E CR1682 250-270 10 3 

Ma.y.27 N15 w CR1681 80-85 30° 3 

Jun. 5 NlO E CR1682 110-130 isº 4 

Jun. 9 N40 w CR1682 250-270 22 3 

Jun. 9 S40 w CR1682 230-250 5º 3 

Ago. 14 S20 E CR1685 220-240 20 4 

Ago. 18 N40 E CR1685 200-230 25 4 

Nov. 17 NSO w CR1688 
o 

285-300 30 1 

Ref". l Howard et. al. (1985) 

2 Sheeley et al. (1980) 

3 Sheeley et. al. (1981) 

4 Sheeley Ccomt.:nlcaclón privada) 

Como puede ver·se. en la mayoría de los casos los 

desplazamientos angulares respecto al limbo son ~oº lo que 
,-

corresponde a la zona donde se registran con más sensibilidad las 

EMC. Es poco probable que esta buena asociación sea simplemente 

casual además de que muchos de estos hoyos estuvieron también 
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asociados con ~lujos eruptivos en las observaciones .de IPS ( ver 

Tabla 4). Varias de las EMC en la Tabla 6 corresponden al t1po de 

"~rente curvo". que. como ya se menc1on6, son las EMC m~s 

energéticas. Durante el periodo de observación se encont.r6 que 

éstas tuvieron una lrecuencla de O. 27 por dia que es comparable 

con la ~recuencia de los ~lujos eruptivos en los datos de IPS. Asi 

pues parece razonable suponer que las EMC son las manilestaciones 

de los "Ilujos eruptivos provenientes de hoyos coronales vistos 

cerca del Sol. 

En esta asociación, un ractor de relevancia es la 

distribución de densidad observada dentro de la EMC. Como ya 

mencionamos en el Capitulo II. se han encontrado muchos casos en 

que las EMC tienen núcleos de densidad reducida (p. e. Si me et 

al .• 1984) y que las piernas radiales de densidad intensificada que 

flanquean a los núcleos pueden persistir por varios dias (Anzar y 

Poland, 1979). Esto sugiere que los núcleos residuales pueden ser 

corrientes de viento solar de alta velocidad y baja densidad, 

rodeados de zonas de compresión debidas a un exceso de presión 

lateral ejercida por el 'Ilujo saliente. Adem~s. el hecho de que 

los transitorios de una f"uente dada se supriman por un cierto 

periodo después de una EMC (\.lagner, 

natural del establecimiento de 

persistente. 

1984) seria una consecuencia 

un f"lujo de viento rápido 

Otro aspecto de las observaciones de EMC que seria. f'á.cilmente 

explicable si f"ueran la lasc cercana al Sol de los f"lujos 

eruptivos de hoyos coronales es la ausencia d<.:! observaciones de 

arcos invertidos (reconexión de líneas de campo) las cuales se 

esperarían 

(regiones 

si las EMC suf"'gieran de regiones de arcos magnéticos 

cerradas antes y después del transitorio). Si el 

fenómeno surge de una región magnética ya abierta previamente y 

que continúa abierta después de la erupción. no deberla observarse 

ninguna reconexión. 

Por otra parte. Webb et al. ( 1978) superpusieron las 

posiciories de los transitorios coronales de rayos x. ruera de las 
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reglones activas. con los mapas sinópticos Ha y las·f"ronteras de 

hoyos coronales durante 7 rotaciones solares del periodo del 

Skylab y obtuvieron que la mayoría de estos transitorios 

estuvieron relacionados con cambios a gran escala del área de 

hoyos coronales y tendieron a ocurrir en los bordes de los hoyos 

coronales ecuatoriales en evolución. 

De todo esto se concluye que los hoyos coronales del Sol son 

regiones mucho más activas de lo que se ha pensado. cuyo f"lujo 

sufre variaciones que se manif"icstan como transitorios de diversos 

tipos y que eventualmente podrían conducir a la f"ormación de 

choques en el medio interplanetario. 

~ Pronóstico de Perturbaciones Geomagnéticas 

Como hemos ya discutido. las observaciones continuas del 

centelleo interplanetario permiten el rastreo de perturbaciones 

del viento solar que viajan en el medio interplanetario. Estas 

observaciones. además de permitir que se haga una proyección de la 

perturbación hacia atrás. como se hizo en las secciones 

anteriores. también permite hacer una proyección haci"a adelante. 

esto es. permite estimar si y cuando la perturbación va a colidir 

con la magnetós~era terrestre. De esta manera se puede predecir. 

con buena anticipación, la ocurrencia de perturbaciones 

geomagnéticas. 

En el periodo de observaciones que se uti 1 izó en esta tesis 

se registraron con anticipación las perturbaciones que produjeron 

44 de los 48 comienzos repentinos de tormentas geomagnéticas que 

se registraron en la Tierra. Esto implica que solamente 4 

perturbaciones no pudieron registrarse antes de su llegada a la 

Tierra; dos de estos casos se debieron a suspensiones temporales 

del sistema de detección y las otras dos no pudieron registrarse 

porque su centelleo quedó superpuesto al de otros choques que 

ocurrieron poco antes. Sin embargo. 

perturbaciones f'ueron registradas con 

la mayoría 

más de un 

de 

día 

las 

de 

anticipación a su arribo a la Tierra y algunas de ellas pudieron 
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observarse desde 4 o 5 dias antes. En el h1stograma~de la f1gura 

28 se muestra el porcentaje de eventos con perlados de detección 

anticipada en IPS que van de 6 a 120 horas. 

Dada la importancia que reviste en nuestro mundo moderno el 

pronóst i·co temprano de pert urbac 1 ones geomagnét 1 cas e por 1 as 

alteraciones que se producen en las comunicaciones. las lineas de 

alta tensión y las brújulas. entre otras) cada vez es más 

requerido un sistema de alarma eiiciente. También el peligro que 

representa para los astronautas en el espacio la radiación 

corpuscular de alta energía 

perturbaciones del viento solar, 

que suele 

requieren de 

acompañar 

un adecuado 

a las 

sistema 

de alerta. El monitoreo continuo del centelleo interplanetario de 

fuentes estela.res representa hasta ahora la posibilidad más 

prometedora. 
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CONCLUSIONES 

De tocto•lo expuesto en esta tesis podemos concluir lo siguiente: 

l. Las observaciones del centelleo interplanetario de las 

radlof'uentes estelares de diámetro pequeñ.o representan una 

herramienta sumamente val losa para explorar las condiciones de 

perturbación del medio interplanetario. pues producen imágenes 

globales del estado (principalmente densidad) del plasma del 

viento solar que rodea a la Tierra. cosa que no es posible obtener 

por medio de vehículos espaciales ni con otro tipo de telescopía. 

II. El uso de esta técnica para rastrear las perturbaciones del 

viento solar durante todo un año en la f'ase ascendente del ciclo 

solar 20 permitió rastrear de reereso hacia el Sol la f'uente de 

estas perturbaciones y en todos los casos se encontró. dentro de 

la reglón estimada como Juente. un hoyo coronal de mediana o baja 

latitud. mientras que solo en aleunos casos se reeistraron rá1aeas 

o estallidos de Jilamentos en esta reeión en un periodo de 1 a 5 

dias antes del registro de las perturbaciones en la Tierra. 

III. La relación entre las :luentes de las perturbaciones y los 

hoyos coronales no fue una relación casual por lo que este estudio 

establece que debe haber algún tipo de actividad de los hoyos 

coronales. que se maniiiesta en un cambio brusco de la velocidad 

del viento solar que emiten, y que es capaz de producir 

perturbaciones de gran escala en el medio interplanetario. 

IV. Este tipo de cambios bruscos parecen ser además la tónica más 

que la excepción en la evolución de los hoyos coronales, según 

indican las observaciones. 

v. Cuando ocurren estos cambios repentinos en los rlujos de los 

hoyos coronales de baja latitud, es posible que también se 
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disparen ráfagas en las reglones activas contiguas, ~que estallen 

bruscamente las protuberancias que se encuentran en las ccrcan1as. 

Esto sugiere que posiblemente todos estos eventos están 

relacionados con una misma causa. más fundamental y prorunda. en 

el Sol. 

VI. La relación entre los hoyos coronales y los choques que 

viajan en el viento solar está. también apoyada Por el hecho de que 

las eyecciones de masa coronal de f"rente curvo. que son las 

manifestaciones cercanas al Sol de las perturbaciones que luego se 

observan en el medio interplanetario, se muestra en este estudio 

que también pueden asociarse con erupciones de hoyos coronales. 

Todo esto nos lleva a concluir que los hoyos coronales 

de mediana y baja latitud que aparecen en el Sol tanto en la fase 

ascendente del ciclo solar como durante el máximo y la fase 

descendente. son estructuras mucho más activas y determinantes de 

las caracteristicas del medio interplanetario de lo que se habla 

pensado. Por lo tanto valdria mucho la pena que se hiciera un 

esf'"uerzo para, por un lado, monitorear en rorma continua. estos 

hoyos para poder apreciar sus cambios y. por el otro, usar esta. 

información para realizar simulaciones por computadora de la 

evolución del rlujo de viento en tales circunstancias y determinar 

si es posible que se rormen choques de gran escala que se 

propaguen en el medio interplanetario. 
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Comparación de los hoyos coronales observados durante 

dos diferentes eclipses. La f'oto superior corresponde al 7 de 

marzo de 1970 y en el la puede observar-se un hoyo coronal en el 

limbo S~- La foto in1erior corresponde al 30 de junio de 1973 y en 

ella se aprecia claramente la región polar de un gran hoyo coronal 

de la época del Skylab.(Tomada de Bohlin, 1977a) 
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FIGURA g_ Promedios tri-horarios de la. velocidad del viento solar 

observada cerca de la órbita de la Tierra entre el 15 de mayo y el 

10 de abri 1 de 1973. Aquí pueden observarse dos corrientes de 

viento de alta velocidad. (Tomada de Hundhausen. 1977) 
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Un modelo ~enornenológico de las estructuras magnéticas 

coronales de gran escala y los sectores magnéticos y corrientes de 

viento solar de alta velocidad en el medio interplanetario 

asociados a ellas (Tomado de Hundhausen y Holzer. 1980) 
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(a) 

MAGNETIC 
ARCADE 

(a) Esquema de la relación de las lineas neutras 

magnéticas/cadenas de prominencias. los rizos (o arcadas) que 

conectan celdas magnéticas adyacentes a través de esas lineas 

neutras y 1 as 11 amadas zonas f"ronter izas al rededor de un hoyo 

coronal. (b) Esquema que demuestra la ausencia de un hoyo coronal 

sl la celda magnética no tiene tamafio suf'iciente (~0°). (Tomada 

de Bohlin y Sheeley, 1978). 
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Dif'er-t.:ntc•s im<:'.teencs coron~lcs que :;,'.J.cst.r·an 9 de las 10 

clases estruclu1-alcs de cycccioncs de r.:.LJ..sa coror-1~~1 clasiricadas 

por How-a.rd et al. (1985). Las dif'ercnl.cs imáecncs se construyeron 

substrayendo una i m::i,c:en coronal prcv i a al cvenlo de 1 a imagen 

tomada en la :lecha y la hora que se indican bajo cada ir..agen. El 

campo de visión se extiende de 2. 5 a 8 Rs. (Tomada de Howard et 

al., 1985). 
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proyectadas en el plano del cielo (Tomada de Howa.rd et al.,1985). 
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sólidas) y todos los Iilamcntos (líneas punteadas) observados 

durante el SMM (arriba) y el Skylab (abajo). Las columnas de las 

EMC tienen 15 de ancho y las de los 1ilamentos 10°. Las latitudes 

Norte y Sur se han sumado juntas. (Tomado de Webb,1986). 
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FIGURA 10 Distribución de la longitud solar de ráiagas tipo Il/Ha 

asociadas con (lineas sólidas) y sin (lineas punteadas) EMC. para 

los coronógra:f'os en el Solwind (izquierda) y SMM (derecha). La 

escala de las ordenadas para Solwind es 2.5 veces la del SMM. Las 

longitudes al Este y al Oeste del meridiano central se han sumado 

jun•as. (Tomado de \.lebb, 1986). 
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FIGURA 1.1. Datos del viento solar obtenidos por la sonda Helios I 

que exhiben una Iuerte onda de choque interplanetario que siguió a 

una EMC muy rápida del 

Schwenn, 1983) _ 
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FIGURA 12 Datos de plasma del Hel íos I para el 22 de marzo de 

1980 que muestran una onda de choque más bien débil viajando en la 

parte alta de lo que probablemente es un ANCD. que siguió a. una 

EMC que se movía lentamente. {Tomado de Schwenn,1983). 
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Wagner, 1984). 
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FIGURA 1..1. Representación esquemática de los dos tipos de 

perturbaciones que viajan en el medio interplanetario: a) Haz 

corrotante con el Sol. b) Cascarón que se desplaza radialmente. 
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FIGURA 15 La elongación (e) de una ~uente estelar es el ángulo 

entre la línea de visión hacia la ~uente y la linea Sol-Tierra. 
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ASCENCION RECTA EN HORAS SIDERALES 

FIGURA .1§. Este mapa del cielo muestra la posición (a.scenc16n 

recta y decl 1nac16n) de cada una de las fuentes que fueron 

identiricadas y usadas para producir los mapas de centelleo. 

115 

o 



.óS 

X t.C 3228 
X X 

2 
X 

'Se X 
X 

X X 

X X 
X 

X X X 

1 ~ Xx X 'X X 

x?' X 
'S<o~ x" 

X 
XX><" X X ~x~1 

oº 90° ~ 180° 

Valores diarios del promedio rms de la densidad de 

f"lujo centelleante (.O.S) graf"icados contra la curva promedio de 

centelleo como Iunción de la elongación solar (e) para una fuente 

ti pica. 

116 



Límite de 
s 

( 
deteccio'n 

,,",,) 
' ' \ Linea 

Viento 
lento ' _, 

- --

de dispersio'n 

FIGURA 18 Diagrama esquemático que muestra la localización de las 

regiones dominantes de dispersión a lo largo de cualquier linea de 

visión y los limites de detección para el uso de los métodos de 

centelleo (linea punteada). 
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FIGURA 1.§! Mapas del cielo para los días 24 a 29 de agosto de 1978 

mostrando el centelleo de las f"uentcs estelares según el código 

indicado en el texto. Para mayor claridad se ha delineado el 

contorno de centelleo más alto que muestra la aproximación de una 

perturbación a la Tierra pro\1eniente del Sol. 
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FIGURA 20 Rotación Carrington 1672 que muestra los hoyos que se 

encontraban presentes en el Sol en esa época. La linea vertical 

indica el meridiano solar (357°) que se encontraba en el meridiano 

central el 24 de agosto que es la fecha estimada para la 

ocurrencia del f'enómeno solar que dió origen a la perturbación 

observada. La cruz indica el centro estimado para la fuente y el 

circulo la incertidumbre. Un filamento que estalló entre el 22 

y el 23 de agosto también se muestra en el extremo derecho del 

mapa. 
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FIGURA 21fa b,c,d) Mapas sinópticos de 1 So 1 que muestran las 

f"uentes proyectadas hacia atrás (círculos) de las 96 

perturbaciones observadas de aeosto de 1978 a septiembre de 1979. 

Los números del evento en el circulo se reI'icr-en a los asignados 

en la Tabla 4. También se muestran los hoyos coronales obtenidos 

de las imágenes de Kitt Peak en la línea He! 10830 A . 
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(a) Histograma de las diferencias angulares entre los 

centros estimados para la región fuente de las perturbaciones, que 

se obtienen pr-oyectando hacia atrás las observaciones de IPS. y 

los cenLros de los hoyos localizados dentro de esa reglón. (b) y 

(e) representan lo mismo que (a) pero con las localizaciones de 

las fuentes desplazadas 90 al Este o al Oeste, respectivamente. 
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FIGURA 23 (a) Histograma de las dif"erencias angulares entre la 

f"uente es~imada de las observaciones y los centros de los hoyos 

coronales en esas regiones para una muestra de 12 choques 

intensos. (b) Histograma de las dif"erencías angulares entre las 

mismas f"uentes y las rálagas asociadas por Cane (1985). 
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FIGURA 24 Velocidad del viento solar como Iunción de la distancia 

radial en diierentes instantes de tiempo para un Ilujo que cambia 

rápidamente de una di ver gene la radial a una 11 veces mayor que 

radial. La curva punteada representa el estado inicial (de 

divergencia radial) y la curva discontinua represent.a el estado 

:Final de gran divergencia. (Tomada de Hasan y Venkatakr-lshnan. 

1982). 
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FIGURA 25 Densidad del viento solar como ~unción de la distancia 

radial en dif"erentes instantes de tiempo para la misma situación 

de la rlgura anterior. (Tomada de Hasan y Venkatakrishnan. 1982) 
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(a) Periiles promedio de densidad de plasma N y 

velocidad V para 103 choques a lUA (Tomado de Borrini et al.1982). 

(b) PerI'iles teóricos para los choques esperados a lUA, calculados 

según el modelo de \.Ju et al. ( 1983) considerando una rá:f'aga como 

:f'uente. 
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Thomson. 
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Histograma que muestra el porcentaje de eventos con 

l!.t de 6 a 120 horas. l!.t es la dilerencia de tiempo 

entre la primera detección de la perturbación en IPS y el arribo 

del ~rente a la Tierra. 
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APENDICE 

ONDAS DE CHOQUE EN EL MEDIO INTERPLANETARIO 

Las ondas de choque en plasma ocurren en f"orma natural en muy 

diversas partes del sistema solar. asi como en todo el universo. 

El medio interplanetario está totalmente permeado por el viento 

solar que es el f"lujo supersónico de un plasma sin col 1s1ones 

donde las ondas de choque se producen por interacciones de rlujos 

rápidos con flujos más lentos. por eyecclones de masa con grandes 

velocidades desde el Sol. por el encuentro del f"lujo del viento 

solar con los campos magnéticos planetarios y los halos 

diamagnéticos de planetas y cometas. por el movimiento de la 

heliós:f'era misma a través del medio interestelar y por 

liberaciones rápidas de energia en el Sol o en las magnétos1eras 

planetarias cuando hay reconexión de lineas magnéticas. Inrerimos 

de las observaciones telescópicas que deben estarse produciendo 

ondas de choque como resultado de eventos explosivos por todo el 

universo y razonablemente esperarnos que los choques que ocurre~ en 

el ambiente solar-ter:rcstre también ocurren en el interior de 

otros sistemas estelares. De hecho cr~emos que parle de la 

información que recibirnos en la Tierra proveniente del cosmos 

distante (p.e. los rayos cósmicos) se generan en choques, de 

manera que existe una conexión entre lo que aprendemos 

directamente en nuestra propia vecindad y lo que podemos aprender 

del enorme escenario del universo. 

Las ondas de choque se crean por el empinamiento no-lineal de 

ondas compresivas en un fluido. Tipicamente estos empinamientos 

ocurren cuando una perturbación viaja a través de un fluido a una 

velocidad mayor que la velocidad característica con la que se 

pueden propagar ondas comprensivas de amplitud pequeña. El choqe 

que se forma al frente de tal perturbación es el medio por el cual 

la perturbación se comunica con el plasma ambiental en el que se 

propaga. En el choque. el rlujo normal al choque debe cambiar de 
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un f"lujo rio-arriba "supersónico" a un !lujo ria-abajo 

subsónlco. donde ''sónico'' se reI1ere a la velocidad caracteristica 

de las sefíales de presión de amplitud pequeña. Esta velocidad es 

generalmenl.e la velocidad magnetoacústica. La pérdida de encrgia. 

de flujo representada por esta disminución de la velocidad en el 

choque se convierte en otras 1ormas de energía. Hablando 

burdamente, se puede deilnlr un choque como toda la región en la 

cual tiene lugar cualquier porción de la conversión. En los 

plasmas espaciales, esta conversión debe realizarse por medio de 

mecanismos de disipación no collslonalcs. 

Las ondas de amplitud pequeña se puede propagar a través de 

un plasma con diierentes velocidades características y se 

clasi~ican como lentas. intermedias y rápidas. Asi también existen 

choques. intermedios y rápidos que corresponden a perturbaciones 
0

que exceden. respectivamente. la velocidad magnetoacústica lenta. 

la velocidad de Alfvén y la velocidad magnetoacústica rápida. En 

el espacio solo se han estudiado los choques rápidos aunque 

también se han observado choques lentos en el viento solar. 

Para el caso de 

perturbaciones son pequefia.s 

Ondas Intermedias { 

(hidromagnéticas) 

~luidos 

tenemos: 

compresibles. 

Transversales 

v 1 = VA cos a 

Longitudinales 

cuando las 

Ondas Rápidas 

(magnetosónicas) 
{ 

Tra.snsversales y 

V 2 = 2 { 2 2 R 2 e +VA + /cc 2
+VA

2 l ~4 VA
2c2cos2e} 

Ondas Lentas 

(magnetosónicas) 

donde VA es la velocidad de Alfvén. e es el ángulo entre ªºy k. 
ªº es el campo magnético no perturbado. ~ es el vector de 
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propagación de la onda, ces la velocidad del sonido y v 1 , VR y VL 

son. respectivamente. 

rápidas y lentas. 

la velocidad de las ondas lnlermedlas. 

Ondas de Choque Hidrodlnám1cas 

Para. mayor claridad. discutiremos primero la. :rormación de 

ondas de choque en hldrodlnám1ca (:f"lu1dos no conductores 

~ = o. B = O) y trata.remos después las ondas de choque MHD. 

1. Formación de las Ondas de Choque 

En el caso en que la amplitud de las ondas en un :rluldo no 

sea. pequefia. los términos de órdenes superiores a 1 ya no se 

pueden despreciar y el sistema de ecuaciones que describe la 

propagación de las perturbaciones es más complejo.La ecuación para. 

x queda de la forma 

e 282x (~)-(1r+1) 
º ax2 ax0 

donde c
0

= /~Po es la velocidad del sonido en el medio 

Po 
1mperturbado. Una solución de esta ecuación (dada inicialmente por 

Poisson) conduce a la siguiente expresión para la velocidad 

8 X 
a--¡; V :f" (X - {c0 + ~ (;y+ 1) V } t ) - - - (A-1) 

Si v<<c la ecuación (A-1) se reduce a y 

tenemos el ca.so de la propagación de ondas sonoras ordinarias. con 

velocidad uniiorme c
0

• Sin embargo, en general la ec. (A-1) indica 

que una onda progresiva en un Iluido no se puede propagar sin 

deiormarse pues, si dibujarnos una curva cuya ordenada representa 

el valor de v correspondiente a x en el instante t=O, entonces. la 

forma de la curva en una instante t posterior se obtiene moviendo 

cada punto de la curva original una distancia 

{ C0 +~(;y+ 1) V} t 
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en la dirección de propagación. Esto se ilustra en la rigura (Al) 

que muestra que la onda cambia su 1orma continuamente. volviéndose 

más inclinada conforme avanza. 

:X. 

Fig. A1. Represent.ac1Ón esquemát.lca del emplnaml ent.o 

de la onda de ampllt.ud rlnlt.a que conduce onda 
de choque. (A) de compresión. (B) de 

rareíacclÓn. 

El empinamiento continúa hasta que se desarrolla una 

discontinuidad cuando la velocidad tiene una tangente vertical y 

las soluciones de las ecuaciones hidrodinámicas correspondientes 

se vuelven multlvaluadas y por lo tanto sin signi1icado fisico. 

Esto también se puede entender del hecho de que la velocidad del 

sonido varía p(Q-l)/ 2 y por lo tanto es mayor donde hay una 

condensación que donde hay una ra.re1acción. Considerando el 

movimiento de la onda de amplitud :linita. mostrada. en la :lig. 

(Al). La región de mayor condensación (A) aventajará continua.mente 

a la región de rareiacción (B) de manera que la onda se volverá 

cada vez más empinada hasta que se rompa el comportamiento 
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adiabático . Cuando llega a este estado. la conducción de calor y 

la viscocldad se hacen cada vez más importantes conrorme la onda 

se hace más empinada hasta que se desarrolla una onda de Iorma 

permanente en la cual se alcanza el equilibrio entre los electos 

de no 11.nealldad y los de disipación. La zona de transición en la 

cual tiene lugar este equilibrio tiene un espesor del orden de 

unos cuantos caminos libres medios y se le llama "zona de choque"; 

asi pues. esta zona es indistinguible de una superlicie de 

discontinuidad. Tal superf"icie se llama también "onda de choque" 

y 1 as densidad es. 1 as pres 1 ones y 1 as ve 1 oc i dad es en 1 os dos 

lados del choque son diI'erentes. 

El estado del lluido en un lado del choque se puede calcular 

a partir del estado del f"luido en el otro lado. usando las leyes 

O.e continuidad de los flujos de masa. momento y energia. La 

naturaleza particular de las f"uerzas disipativas determina la 

:f"orma de la onda. de transición. pero no la relación entre los 

estados iniciales y finales. 

2. Tratamiento Teórico de las Ondas de Choque 

Las ecuaciones de MHD ideal no pueden tratar- al f"luido en la 

reglón del choque. pero si antes y después de ella, mediante las 

ecuaciones de continuidad. Se considera pues, que una onda de 

choque es una situación del tipo mostrado en la :f'igura (A2). que 

y homogéneas separa situaciones estacionarias (~t-Q) 
(~O) ax 

dos 

del el !'luido impcr--turbado (no chocado) . 

considerando como el estado (1), y el Iluido a travós del cual el 

choque ya ha pasado (Iluido chocado), considerado como el estado 

(2). En realidad, la imagen de una onda de choque es mó.s semejante 

a la mostrada en la Iigura (A3), en la que los efectos disipativos 

eventualmente hacen que el :f'luldo chocado recupere la 

situación original del lluido imperturbado. Pero si el tiempo 

de relajación es grande. se puede usar sin problemas la 

aproximación de la :f'igura (A2). 

Por simplicidad, restringiremos la discusión a choques planos 

que se mueven en la dirección normal al plano de choque y se usará 
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un sistema de rererencla que se mueve con el rrente d~ choque. 

---.. ..-~ Vch 

Fluiao Chocado ~luido no Chocado 

( 2) 

(1) 

CHOQUE 

F1g A2. l:ma9en ldeal lzada de una onda de choque 

que muest.ra a.1 C'luldo no pert.urbado y al rluldo 

chocado como est.ados unlC'ormes. 

Fluido Chocado Fluido no Chocado 

CHOQUE 

Fig A3. Imagen má.s real lsta de una onda de choque 

El f"'luldo pert.urbado est.á en est..:ido unl f'orme 

pero después del choque hay una región de l lberació"n 

u onda de expansión de manera que 13 reglón (2) no 

es unlf'orme. 
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3. Relaciones de Rankine-Hugoniot 

En hidrodinámica. las relaciones de salto que resultan de las 

condiciones de continuidad se conocen como relaciones de 

Rankine-~ugoniot. Es :fácil ver que esras relaciones son: 

[ pvn O continuidad del :flujo de masa 

[ py(vnl Pn J = o continuidad del flujo de momento 

[vn (pe + ~ pv
2 

+ P) l = O continuidad del flujo de energía 

donde el sufijo n representa la componente normal. el vector n es 

un vector normal a la superf'icie de choque y e es la energia 

interna por unidad de masa. El slmbolo [f"] representa la 

diferencia. f'
2
-f1.. entre el valor de la :función en el f"luido 

chocado y el valor de la función en el fluido sin chocar. Si [f']=O 

esto signif'ica que la :función no cambia con el choque. 

·Si el fluido es un gas ideal. se tiene además la relación 

p 
e = p(¡y-1) 

y entonces la ecuación de continuidad del rlujo de energia es 

[vn(;pv2
+ 0 ~ 1P) =O 

Como un proceso de choque no es un proceso adiabático, pues 

la entropia aumenta. la relación 

P p-¡y cte 

ya no puede usarse para relacionar presión y densidad. La relación 

equivalente. llamo.da. la "adiabática" de Hugoniot o relación de 

Hugoniot se obtiene de la continuidad del flujo de energía. 

eliminando las velocidades por medio de las demás ecuaciones. 

Esta expresión resulta ser 

[ e l + ; o 
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Esta relación. aunque no contiene 1nf'ormac16n ad!cionnl a la de 

las ecuaciones de cont!nuldad. resulta muy útil pues solo cont1cnc 

variables termodinámicas. 

4. Caracteristicas Generales de los Choques 

Mediante una manipulación conveniente de las relaciones de 

salto se pueden extraer las siguientes características de los 

choques hidrodinámicos: 

a) Para que ocurran es necesario que el flujo sea 

supersónico. 

b) En el choque el flujo pasa de supersónico a subsónico 

e) Siempre son compresivos 

p2/p1> 1 P2/P1 > 1 

Aunque esto solo se puede probar rigurosamente para un 

gas ideal. parece ser cierto para todos los choques en 

gases. Landau y Li:f"shi tz ( 1960) y Ericson y Bazar ( 1960) 

han demostrado que en general todos los choques débiles 

son compresivos y, haciendo algunas 

adiciono.les. también lo 

cualquier intensidad. 

d) También aumenta la entropía 

s /s > 1 
2 

muestran para 

suposiciones 

choques de 

e) El valor de la compresión está acotado entre dos limites 

p2 ¡r+l 

<-¡;;-"'~ 
De aquí se puede ver que para un valor de 

compresión no puede ser- mayor- que 4. 

a=S/3 la 

f") Sin embargo. el valor de P2/P1 no tiene limite y puede 

demostrarse que para choques muy intensos 

P2/P1 x M 
2 

1 

donde M =v /e 
1 1 

es el númer-o de Mach del Zluido en 

región (1). 

la 

g) La razón de las temperaturas a ambos lados del choque 

está. dada por 

Para choques inLensos se obtiene que 
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"' 2;r( ;r-1) 

(;r+1)2 
M 2 

1 

Puesto que M
1 

puede ser incluso mayor que 100. los 

choques fuertes se pueden usar para generar plasmas de 

altas temperaturas o para crear un plasma a partir de un 

gas neutro creando una temperatura T 
2 

detrás del choque 

lo suriciente alta como para causar ionización. 

h) Para un choque fuerte se puede mostrar que 

__ ;r_ p 
0+1 2 

de manera que se ve claramente cómo la energ1a del flujo 

es transformada por el choque en energia térmica. 

1) Para un choque fuerte 

vl P.2 ...... -¡r+l 
V 

2 
---¡:¡; = (J'-1 

J) La velocidad de propagación de una onda de choque 

respecto al rluido es siempre supersónica (U > e) 

1 La velocidad de p:ropagación del choque aumenta con la 

intensidad del mismo. Los choques más intensos se propagan 

más rápidamente. 

j) Las ondas de choque se disipan más rápidamente que las 

ondas sonoras. pues gastan mucha de su energía en 

calentar el 1luido. Puesto que las ondas de choque son el 

resultado del empinamiento de ondas sonoras de amplitud 

1inita. al debi 1 i tarse acaban por transf"orma.rse 

simplemente en ondas sónicas. 

Ondas de Choque MaPnctohidrodinámicas 

En un !'luido conductor también se producen empinamient.os de 

las ondas magnetosónicas rápidas y lentas, pues la onda inicial 

cambia las velocidades de Al1vén. 

(Petscheck, 1958). 

del sonido y del xluido 

Según Kantrowi tz y Petscheck ( 1960) las ondas rápidas y 

lentas se empinan para lormar ondas de choque cuando se cumple la 
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slgulente relación 

p 
-¡:;-

;r(U+vu) =l + 
;rp 

>O 

Aqui U es la velocidad de la onda (rápida o lenta) 

relativa al fluido. v
11 

es la componente de la velocidad del 

fluido paralela a la onda y B es el ángulo entre la velocidad del 

fluido y la normal al Irente de onda: o(U+v11 ) es la velocidad de 

la segunda onda relativa a la primera y op es el cambio en 

densidad por el paso de la primera onda. Como en general O' es 

mayor que 1. la relación anterior siempre es positiva y entonces 

en un plasma todas las ondas compresivas (ap>O) se empinan. Las 

ondas intermedias no se empinan pues no alteran la densidad. la 

~omponente normal de la velocidad del flujo ni las velocidades de 

Al:f'vén o del sonido. Estas ondas. cuando tienen amplitud linita. 

conducen a discontinuidades rotacionales. 

Los eiectos de los procesos dislpativos en los Iluldos 

conductores son esencialmente los mismos que en los :Cluidos no 

conductores y en este caso es principalmente la resistencia 

eléctrica la que determina la Iorma de la onda de transición, pero 

no 1niluye en la relación entre los estados inicial y final. 

En un plasma o lluido conductor la presencia del campo 

magnético rnodiiicará. en general, el carácter de la onda de 

choque. Si el campo magnético es paralelo a la dirección de 

movimiento del Xluido, es claro que no se inducirán corrientes en 

el Xlu1do y el campo magnético no inlluirá en la onda de choque. 

Pero si el campo magnético está inclinado respecto a la dirección 

del flujo. se inducirán corrientes que a.f"ecta.rán tanto el balance 

de momento como el de energía del Iluido en ambos lados del 

choque. En el caso en que el campo es normal al 1lujo. la presión 

eieciva en el gas es la suma de la presión magnética y la presión 

de gas. la rapidez de propagación de las ondas de compresión es 

(como ya vimos) 

e .Jc2+v 2 
A 
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donde c es la velocidad del sonido y VA es la velocidad de Al~vén 

locales en el gas. Asl, en este caso podemos esperar que no se 

desarrollará onda de choque si la velocidad del 'f"l uldo es menor . 
que e .. 

l. Relación HHD de salto 

En las relaciones de salto impuestas por las condiciones de 

conservación de "!"lujos, es necesario considerar ahora los términos 

eléctricos y magnéticos. Asi pues, en una onda de choque 

magnetohidrodinámica deben satis~acerse las siguientes relaciones 

[ p V 
n 

o 

[p 82 ª ] Y. V ) + (P + en !l 8 41< o 
n n 

(vn e.!. pv2 ;r 82 Cg·y_) 

] + p + ) - 8 o 2 ;r-1 4;T n ---;r,r 

(8n J = o 

(v 8 - B V ] o n- n-

De la ecuación de momento pueden derivarse las relaciones 

siguientes 

e pv) 
2 

donde el su.f'ijo ~ indica la componente tangencial a la superficie 

de choque. De la ecuación de energia puede derivarse la relación 

de Hugoniot para choques en MHD 

[ e l + .! 
2 

[ ¡; 1 o 
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~l 

la ) 

Fig. A4. Re!'racci&n de campo magnét.lco 
en choque!i oblicuos 

l-ª-2I<1-ª-d 

El hecho de que haya una discontinuidad en la componente 

tangencial del campo magnético implica que en una superf'icie de 

choque existe una hoja de corriente tal que la. densidad de la 

corriente será proporcional al rotacional del campo. 

4. La Estructura de los Choques Hidromagnéticos 

La estructura de una onda de choque en un plasma (la 

variación de la presión. la densidad y demás) no se entiende aún 

muy bien. especialmente para los choques en plasmas sin colisiones 

que discutiremos después. Pero aún para choques dominados por 

colisiones un cálculo cuantitativo de la estructura del choque 

involucra una labo:r considerable. El procedimiento consiste en 

resolver las ecuaciones de transporte adecuadas dentro de la 

región del choque. usando ya sea la región (1) o la región (2) 

como un conjunto de condiciones a la lrontera. Incluso no es ~ácil 

decidir en general qué :f'orma toman las ecuaciones de transporte 

adecuadas. Frecuentemente. los mecanismos disipativos importantes 
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son la. viscosidad. la conduct.ivldad térmica y la oonduct.ivldad 

eléctrica (calentamiento de Joule). Estos términos deben 

introducirse en las expresiones de continuidad de momento y 

energia para poder tratar la situación de choque. 

Marshal (1955) trabajó con un conjunt.o semejante de 

ecuaciones para discutir la estructura del choque en los limites 

de conductividad eléctrica alta y baja. Encontró que para 

conductividad eléctrica baja existe un valor critico para el campo 

B 2 
e 

8nP1 (-¡y+l) (~~ - l 

Tal 

del 

que si B es mayor que B el espesor del choque es muy grande, 
4 e 

orden de 10 veces el camino libre medio para colisiones Ac. 

por lo que realmente no ocurre un choque. Asi la velocidad. la 

tempretatura y el campo magnético cambian muy lentamente. a lo 

largo de una reglón muy ancha. Si el campo es menor o igual que 

Be. existe un choque estrecho. del 

precedido por una zona ancha (del 

orden de un camino libre medio, 

orden de 10
4 

i\c) donde se dan 

cambios lentos en B. t y v. Sin embargo, en el choque el campo 

magnético ya no cambia. 

Según los resultados de Marshal. los únicos cambios bruscos 

en B se dan cuando la conduct.ividn.d eléctrica es muy alta. Sin 

embargo. hay muchas dudas respecto si la descripción 

hidromagnética de un f"luido que él ut.i 1 izó es apropiada para la 

discusión de una estructura de Ghoque. En pa.rt.icula.r, es Irecuente 

que en un choque se caliente primero los electrones y solo hasta 

después de un período de tiempo largo alcanzan una temperatura de 

equilibrio con los iones. Asi. comunmente es necesaria una 

descripción que involucre por separado la temperatura de los iones 

y la de los electrones. Tatt1bién, dependiendo de las condiciones, 

puede que haya otros mecanismos disipativos importantes como 

podria ser. por ejemplo. la ionización, en el caso de que el gas 

chocado tuviera cero o muy baja ionización. 
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Sin embargo, algunas estimaciones del orden de -magnitud del 

espesor de la zona de transición para el campo. la velocidad y la 

temperatura se pueden obtener de un análisis dimensional, o por 

simples argumentos de órdenes de magnitud. dejando a un lado la 

descripción cuantitativa d"' la estructura del choque. Puesto que 

las conqlciones en cada lado del choque están dadas por las 

condiciones iniciales junto con las soluciones de las ecuaciones 

de salto, se conoce la rapidez total de disipación de energía y 

ésta debe ocurrir dentro del espesor ó del choque. Si sabemos (o 

suponemos) que la disipación se debe a un mecanismo particular, 

podemos escribir una relación de orden de magnitud. Por ejemplo, 

supongamos que el proceso disipatlvo asocia.do al choque es la 

viscosidad y los demás son despreciables. En este caso 

pues en la ecuación de transporte de energía, el término que 

involucra a la viscosidad es proporcional al cuadrado del 

gradiente de velocidad. Por otra parte • 

.ót 5= ó/Vl 

entonces 

y 

ó .. 

!!. E --º-- Vl E: p V ( 

pv (v2 - v1 )
2 

Vl L}., E 

_v_2~ó~--v_1 ) 2 

Hablamos visto ya que en los choques :f"uertes la energia 

disipada era del orden de la energía traslacional. o sea 

/),. E ;;: 1/2 Pl Vl 
2 

por lo que tenemos (recordando que v1 
V2 

ó ~ ~ 
Vl 

De la teoria cinética de los gases 
P-rc 

V = 
p 

p2 ¡y+l ) que 
p1 "' ;.--1 

donde Te es el tiempo medio de col is iones ión-lón. Si 

P e (P1+P2)/2 "" ~ P2 y usamos la relación 
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obtenemos 

ó ~ TcY e~ a: 
P2 

Te /EI~ 
m1 

donde mi es la masa de 

Pero sabemos que 

los iones y k es la constante de Boltzmann. 

por lo tanto 

E!:: V 
rms 

O = ;\c;:ol 

As1. el espesor del choque es del orden del camino libre 

medio 1pa.ra colisiones de iones. 

Si consideramos a.hora el calentamiento de Joule como el 

mecanismo importante. la disipación de energía ocurre a una 

rapidez proporcional a J2/~. donde J es la densidad de corriente. 

Entonces 

como 

entonces. 

por lo tanto 

Si a- <i> 

menor que el 

A E VI 
~"'p 

o "' 
1 ( Ce 

CT 47i 

"' entonces ¿; es 

camino libre medio 

(ce= vel. de la luz) 

B B 
2 r ( --., - -1 ) Vl A E 

muy pequeño. del orden e incluso 

para co 1 is iones. 

Choques~ Plasm~s si~ Colisiones 

La imagen de un choque desarrollada hasta ahora es la de un 

cambio abrupto. no adiabó..tico, de las variables del f'luldo, 

acompafiado de la propaeación supersónica de una perturb~~ión. en 

la que el cambio brusco en el est~do del !luido es producido por 

la conversión de energía ordenada (de llujo) en cne:--gi a de 

movimiento aleatorio (t.érmica). En un íluido no cond..,_;,ctor. est.a 

conversión sólo puede tener lt.:EE:::..r m<:..·diar.te colisiones y hace 30 

años se debatía int.ensamcntc si podrían o no existir choques en 



plasmas s1n colls1oncs. Algunos argumcnt.aban que lá escasez de 

collslones en un plasma de alta temperatura i mpcdi ría 

existencia de choques. mientras que otros sost.enian que 

la 

la 

m1croturbulenc1a colectiva reemplazaría a las colisiones entre 

partlculas para crear un choque con un espesor mucho menor que el 

camino ribre medio para col is iones. Al descubrir el viento solar 

en 1960, se encontró que éste tiene una velocidad de llujo del 

orden de 5 a 1 O veces 1 a velocidad de propagac l 6n de las ondas 

rápidas y un camino libre medio enorme, comparable a la distancia 

del Sol a la Tierra. Sin embargo los tiempos tan rápidos de 

crecimiento de los comienzos repentinos que inician las tormentas 

geomaenét leas sur:;crí an que 1 a i nyecc 1 ón de plasma sol ar rápido 

ocurrida durante la r~Iaea asociada a la tormenta debería crear un 

choque delgado (Gold, 1955, citado por Sagdeev 1969; Levy et al. 

1964). Puesto que habla resultado muy dif'ícil crear plasmas sin 

colisiones en el laboratorio, algunas personas previeron que los 

primeros choques verdaderos sin colisiones se descubrirían en el 

espacio. Asi rue en e1ecto y no tardó en descubrirse una onda de 

choque en el viento solar :!'rente a la magnetósI'cra de la Tierra 

(Sonett y Abrams, 1963; Ncss et al. 1964). Esta onda de choque es 

del tipo de choque de proa (bow shoch) que se I'orma al !rente de 

un objeto que se desplaza supersónicamente a trav0s de un !luido, 

o cuando un !luido supersónico encuentra un obst~culo en su camino 

(en este caso. el campo maenC:.-tico de la Tierra). Las observaciones 

hechas por medio de so.té 11 tes de 1 choque de proa de 1 a Ti erra 

muestran que ocurre u=-i sal to repentino en e 1 campo magnético 

promedio. el cual tiene lugar sobre una distancia de - 10
3

km. 

mientras que el camino libre medio del plasma es del orden de 

108 km. Este es tal vez el ejemplo más claro de una onda de choque 

sin col is iones. Más recientemente est.e tipo de choques se han 

podido observar en el laboratorio. 

Puesto que los choques sin colisiones han mostrado ya su 

existencia, es des~able cc11struir un modelo ~eórlco que les 

explique; en part i cu 1 r-t.r se requl ere un mecanismo adecua.do par-a la 

disipación sin colision~s. Dcsarorlunadarnente no existe una teoría 

generalmente aceptada para este tipo de choques. La situación se 

complica por muchos lactares. Primero que n~da. en cualquier 
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situación dada rara vez es claro. aún en ~orma cuatitativa. qué 

procesos :!' 1s1 cos proporcionan la di s 1pac1 ón de 

segundo lugar. la ausencia de colisiones permite 

la energia. En 

a las particulas 

constitutivas comportarse en rorma relativamente independiente. de 

manera que la descripción de un íluido es inadecuada. En tercer 

lugar. t'odas las teorías conducen a una descripción en la cual 

inicialmente un cambio adiabfitico conduce a un estado perturbado 

en vez de a uno unií'orme. El estado :f'inal unií'or-me se obtiene 

cuando la energia de estas perturbaciones se emplea en alimentar a 

los movimientos aleatorios de las particulas por medio de algún 

proceso de amortiguamiento. 

Hay dos maneras de tratar el problema. dependiendo de la 

naturaleza del estado perturbado. Para ondas de choque débiles es 

posible obtener una solución bastante regular que consiste en un 

~argo tren de ondas de gran amplitud que son estacionarlas en el 

sistema de coordenadas que se mueve con la onda de choque. Esto 

es. la energia que se disipa se convierte primero en oscilaciones 

de plasma. Esto puede deberse a la sepa.ración de carga. la cual da 

lugar a ~uertes campos eléctricos que después dominan el 

movimiento y establecen osci laclones de plasma. Puesto que no ha 

ocurrido ningún aumento en los mov!rnientos al azar. éste es un 

cambio adiabático. En la presencia de cualquier rapidez rinita de 

amortiguamiento. debido ya sea a colisiones o a amortiguamiento de 

Landau. estas oscilaciones son eventualmente amor-ti gua.das. esto 

es, se pierde energia que se transmite a los movimientos 

aleatorios de las partículas, de manera que se obtiene un estado 

final uni:f'orme con una entropia incrementa.da. 

El segundo trata.miento, con más prob~bilidades de ser válido 

para choques I'uertes. supone que el I'lujo de cnergia se convierte 

inicialmente en movimiento turbulento. Est.e también ~s amortiguado 

gradualmente para dar al f'in"-1 un es tu.do con entropía 

incrementada. Para cst.e tipo de ondas de choque t u>bu 1 en tas los 

cambios en la densidad pronedio, ltt. velocidad prom!2dio del :f'lujo y 

la. intensidad promedio de} cu ... n"!po mag!"""!ético J.>'..l<:den ocu•rir en una 

distancia en la cual la energía que dc:t..e dislpé._r·se e:-:. la onda de 

choque se pone en cierta :forma de er-:.ereia a:::::a.r·osc... Asi, E:l espesor 
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de la onda de choque delinido por las cantidades promedio no tiene 

que ser tan largo como el espesor requerido para que la energía 

turbulenta se amortlgUe en movimientos de partículas. Por lo tanto 

es posible tener una onda de choque en la cual los cambios 

principales en densidad. velocidad del Ilujo y campo m~,e;nético 

ocurren en una región en la cual la energía azarosa está en 1orma 

de energia magnética turbulenta. La reglón en la cual esta energía 

turbulenta se amortigua para alimentar los movimientos térmicos de 

las particulas puede ser slgnilicativamentc mayor. pero puede 

ser que en ella solo existan cambios pequeños en la densidad. la 

velocidad del fluJo y en el campo magnético promedio asociado con 

ella. 

En ambos ca.sos. el espesor del choque está. dcf'inido por el 

cambio inicial de plasrña. no perturbado a plasma perturbado. Los 

valores promedio de las variables del plasma en el estado 

perturbado (promediados sobre las oscilaciones del plasma o el 

movimiento turbulento) son signif'icativarnentc di:f"erentes de los 

del plasma no perturbado pero cambian poco en el proceso 

posterior de amortiguamiento. Se encuentra que el espesor del 

choque asi de:f'inido es del orden del radio de La::ior par.:i lo.s iones 

(ó e: rL 1 lo cual no es demasiado sorprcndcnle pues ésta es la 

escala de longitud que sigue en tamaño al camino libre medio. Sin 

embargo. para el caso particular de propagación perpendicular al 

campo magnético se encuentra que el espesor del choque es del 

orden de la media geométrica de los radios de Larmor para iones y 

electrones (ó = .,/ r 1 r e 
L L 

). El espesor de la segunda región en la 

cual tiene lugar el amortiguamiento. éste sí podria, por supuesto. 

deberse a colisiones. 

Una característica muy l ntercsante de los choques sin 

colisiones es que comúnmente cont.ien&n una. cstructura element.a.l 

cocnocida como el "ar.t..ech:::;que". la cual no se presenta en los 

choques ordinarios. El ant.echoque se extiende una distancia 

considerable por- en.i'rer.te de la t..ransiclón de choque principal. 

Esta cornbi :1ac i ó:i de choqt.:.e y an:.ech::::.que es cap~z de acele:<ar 

partícul<:::.s en la heJ.ió~:~~:ra hast..a r.i.....:y altas cnc•gié!.S. 
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La teorización de los choques sin colisiones está todavia en 

proceso y aún le quedan muchos problemas por resolver. Aqu1 no 

vamos a detallar más el estado actual de la modelación, pero en 

Galeev ( 1976), Stone y Tsurutani ( 1985) y Stone ( 1985) pueden 

encontrarse mayores detalles. 
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APENDJCE JI 

CENTELLEO INTERPLANETARIO DE RADIO FUENTES ESTELARES 

El centelleo observado desde la Tlerra de las señales de las 

í'uentes estelares de radio 

óptico. En un trabajo 

es un f"enómeno 

reciente, Hewish 

slrni lar al 

(1989) l 

centelleo 

hace una 

descripción detallada de este proceso la cual resumiremos en este 

Apéndice. 

El lcnómeno de centelleo se debe a la modulación de íasc 

producida en los frentes incidentes de radio ond3s por su paso a 

través del gas ionizado (plasma) que ocupa los diversos medios 

que cruza la señal desde su luente hasta Ja superllcie de la 

Tierra, estos medios son. especlíicamcntc. los plasmas que se 

encuentran en el medio interestelar, el medio interplanetario y la 

ionósíera terrestre. Por lortuna es posible distineuir los electos 

de las di:íercntes reglones ya sea por sus escalas de tiempo 

características o por sus anchos de banda de correlación. 

Especí:íicamente, el centelleo es causado por la interferencia 

de ondas dispersadas desde diíercntes porciones del frente de onda 

incidente. Un m~dio transparente lrrcgular (como seria el caso del 

medio interplanetario) puede considerarse como un ensamble de 

diversos lentes. Para ilustrar este ef"ecto. consideremos el caso 

de una pantalla que produce un cambio de ías~ sinusoidal. 

a) Pantalla de cambio sinusoidal de f~se 

Consideremos una pantalla dcJ¿:;ada y transparente en el 

plano z=O. la cual impone una modulación de íase unidimensional 

sinusoidal de número de onda K. De esta manera. una onda plana 

incidente de amplitud unitaria descrita por 

1 
A. Hewlsh, 

en prens.:i. 

A User•s Cuide Co Sclnt.11 lat.lon, J.At.m. Terr. Phys:., 
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1 (kz-wt) 
e 

produce en la pantalla un campo de amplitud 

donde el término ei[j,rtJsenKx representa precisamente la modulación 

de íasc sinusoidal. 

Si ~~ es pequeña (menor que 1 radián). que es lo que se llama 

dispersión débil. podemos escribir que 

A(x. t) = (1 + ill<P sen KxJ IWl e ( 1) 

Ahora bien. dos ondas planas de amplitud unitaria que viajen 

íormando ángulos O y -O repccto al eje z producirán una onda 

resultante dada por 

2scn(kxsen0) cos(kzcoss-wt) 

Si consideramos que estas ondas tienen amplitud ill<f>/2 y que 

e =±sen- 1K/k (aproximadamente K/k para K«k) y sumamos a la 

expresión (2) la ond<J. original, obtendremos la expresión (1). Esto 

quiere decir que el !rente de onda que emerge de la pantalla es 

equivalente a la onda original. combin<.lda con un par de ondas 

adicionales de amplitud il:..1)/2 que viajan a ángulos de o~K/k 

respecto a la dirección z (véase fi~ura 1). Las ondns que se han 

añadido corresponden a radiación dispersada o refractada por la 

pan tal la. 

Si la radiación viene desde una fuente puntual en infjnito, 

un observador que esté después de la pan tal la verá a la fuente 

f"lanqueada por un par de imi:te;enes débiles desplazadas por ±e a 

ambos lados. A través de cualquier plano después de la pantalla se 

observará un patrón de dllracción de Fresnel que será el resultado 

de la interferencia mutua entre las tres ondas y que en general 

exhibirá variaciones sinusojdales, tanto en la amplitud como en la 

fase. con el núme1-o de onda K. 

Nótese que la diferencia de fase entre las ondas dispersadas 

y la no dispersada varia con la distancia a la pantalla como 

K 2 z/2k 
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F19. l Espectro a.nqular de las ond..,,~ planat; dlíraclada.~ por 

una pant.al la. de camblo de ¡.,,~e 5lnu5oldal 

La componente de las ondas dispersadas que está en íase con la 

onda no dispersada tiene una amplitud 

~A = ~~ sen (K2 z/Zk) sen Kz 

que es máxima para 

con n impar. La dislancia característica 

z = rrk/h
2 

se llama la distanci~ de Fresnel porque denota la localización más 

allá de la pantalla donde ya se desarrolla totalmente por primera 

vez la modulación d~ intensidad en el patrón de difracción de 

Fresnel. Nótese que ésté:l corresponde a la distancia a la cual la 

escala de las irregularidades en densidad en la pantalla se vuelve 

más pequeña qu~ la prim~ra zona de Fresnel. 

b) Imposibilidad de tratar la dispersión débil con teoría de 

refracción 

A continuación s0 comparará el resultado e:-:act.o que se 

ha obtenido con una t~oria ondulatoria con el que s~ esrcraria con 

base en una tcoria elemental de rayos. Un observador que viera una 

fuente puntual a trav0s de la pantalla desde una posición cercana 

vería una sola imagen reíractada un cierto ángulo 

correspondiente al eradicnlc local de fase d~/dx . donde 
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or = (1/k) d~/dx = CK/k) f!.~ cos Kx (2) 

Lejos detrás de la pantalla, a una distancia z»(KOr)-
1

• 

donde los rayos relractados ! legan a 1 observador desde muchos 

puntos de la pantalla. deberla ver muchas im~genes de la íuentc 

contenidas dentro de un rango angular establecido por el valor 

extremo Or ~ (K/k )f!.~. Obviamente, las predicciones de la 

reíracción elemental son incorrectas cuando las vLiriaciones de 

fase que introduce la pantalla son suficlentcm~ntc pequeñas. 

Evidencia adicional de que la tcoria de rclracción lalla en 

este caso se puede obtener al considc:-or el poder de resolución 

angular que se r(.·quiere para observar un áneulo de magnitud Or. 

Para poder medir seria necesario usar un telescopio 

que tuviera una apertura D > 2n/K. lo cual excede la escala 

transversal de la modulación de lasc. Así pues no tiene ningún 

sentido considerar corrimientos aneul~rcs debidos a gradientes 

locales de íc:i.se cuando .óQ'1<l. Est.e ejemplo simple destaca la 

necesidéld de usar la teoría de diíracción cuando Ja modulación de 

fase en la pantalla es pcqucfia. 

e) El espectro dinámico del centelleo 

Cuando las variaciones de intensidad se graíican como 

función de la írccucncia de la onda y el tiempo aparecen escalas 

de tiempo caraclcrist.icas. las cuales pueden proporcionar 

inf'ormación de utilidad respecto al medio dispersor. La escala de 

tiempo en general la establece Ja deriva del patrón de centelleo. 

Si e es el ángulo de dispersión r.iZ:i>:imo en el espectro 

angular de las irrceularidades que producen las variaciones de 

intensidad que no son af"ectadas por el liltrado de Fresnel. la 

escala del patrón de diír~ccló~ es 

-1/kO 
s 

y por lo tanto, la csc2la de tiempo será 

f!.t. ~ l/kO V 
$ 

donde V es la ''elocidad de deriva. 

El ancho de banda sobre el cual están correlacionadas las 
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variaciones de intensidad depende de la distancia al medio 

dispersor (o pantalla delgada equivalente). A una distancia dada 

z . las componentes en el espectro angular con éngulo están 

retrasadas respecto a las componentes en el centro del espectro 

por un tiempo 

ót oc z0
2
/c 

6 

Entonces. el ancho de banda máximo, llv, en el cual están 

correlacionadas las variaciones de intensidad es 

~v oc c/z0
2 
s 

Por lo tanto el espectro dinámico tiene 

característica como la mostrada en la íieura (2). 

una estructura 

Cuando un medio contiene irreeularidades en un amplio rango 

de escalas. pueden ccurrir electos interesantes. pues el patrón de 

diíracción caus3do por las irregularidades de pequeña escala es 

reíractado por las irregularidades de eran escala. Si la distancia 

al medio (o pantalla delgada equivalente) está dentro de la 

distancia íocal de las est.ructuras grandes y si el medio 

dispersivo, el patrón de di~racción de pequefin escala se desplaza 

transversalmente a la linea de visión por una cnnlidud que varia 

con 1 a írecuenc i a V de la cnda. PiJra un medio que deriva a 

través de la línea de vlsión en la misma dirección que el 

desplazamiento, el espectro din~mico caracteristico exhibe un 

recorte característico como se ilustra en la figura (2). 

Flg 2. Represcnt.¿ic 1 o"'n c5qucmát. l C<l del es¡:..cct.ro de cent.el leo 

dlna'mlco que muest.ra el ef'ect.o de laz lrregularldadez de !'"ase 

de 9ran cecal n. 
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Para un plasma es íácll mostrar que la pendiente del corte est.6 

dada por 

donde V 

angular. 

dv/dt = Vv/zer 

es la velocidad de deriva y es la reíracción 

A distancias un poco más allá de la distancia íocal. donde 

empiezan a ocurrir las imágenes múltiples pero el número de 

imágenes es pequeño. un medio azaroso puede generar centelleo 

quaslperiódico. Esto ocurre cuando la refracción de gran escala 

e 
r 

involucra áneulos que eYccden la diíracción debida a las 

irregularidades de pcquefia escala. En este caso, las bandas 

sistemáticas de lnterícrencia debidas a las imáe~nes múltiples se 

superponen al patrón azur oso de dl1racción causado por las 

irregularidades de pcquefia escala. como se muestra en la ligura 
? 

(2) (Hewish et al. 1985)~. Para una iníormaclón detallada sobre la 

formación de imágenes 1núltiplcs. ver Narayan y Goodman (1989). 3 

2. DescrlprióD. Q.Q l...Q.li Medios !rrepularcs 

En general. en el estudio del centelleo se tiene que tratar 

con medios en los cuales el índíce de re:fracción cambia 

azarosamente en el espacio. Si es la variación de densidad 

respecto a su valor medio. el medio se puede describir por su 

transíormada de Fourier e(Kx,Ky,K
2

) donde 

En términos del espectro de potencia 

P(K ,K .K) = lg(K ,K .K )1 2 
X y Z X y Z 

tenemos que 

<t>N
2

> = .[.[.f P(K .K .K) dK dK dK 
X y Z X y 

Cuando se trata de un ~0dlo que se ca~acteriza por tener un amplio 

rango de escalas. con ~rccucncia se supone una ley potencial para 

2 
llew!zti,A.,WolGzc:~n,A.,a11d 

]985 

3 
N.::.rayan,R. and Goodman,J .• Hon.Not..R ast.r.Soc. ,238,963,1989 
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el espectro de potencia. La turbulencia lsotróplca se describe por 

P(K ,K .K l 
X y Z 

donde 

y 11/3 (espectro de Kolmogorov) 

La variación de la densidad a lo largo de una línea en el medio 

(medida por un vehículo espacial) está dada por 

SdKx SS P(Kx,Ky,Kz)dKYdK z~ S P(KX,0,0) K= dKx 

(X .r K X 
2 -o:. dK (X s K X -S/

3 dK X ( 3) 

(pora la t.urbulencta de KoltnoQorov) 

A veces es útil modelar ur1 medio azaroso en términos de nubes o 

turbulencias de diíercntes lam3ños en cuyo caso es necesario saber 

cómo depende la densidad promedio en una nube de su escala risica. 

En un cierto rango de longitudes de onda. de Kx + ~Kx 

tenemos que, para la turbulencia de Kolmogorov 

Asi. para nubes cuyn escala física sea L K -1 la raiz 

cuadrada promedio de la densidad vari<:l como 
X 

L1/3. 

El tratamiento e:-:aclo del centelleo causado por un medio 

extenso que contiene irreeularldadcs en un cierto rango de escalas 

es. obviamente, bastante complicado. Una aproximación útil es la 

de la "pantalla deleada" en la cual se supone que el total de las 

variaciones de 1ase integradas a lo lareo de z ocurren en una 

capa delgada a mlt<:ld del camino en C] rr.edio. Para un 

establecimiento íormal de la validez de es la aprox.imación ver 

Booker et. al. ( 1986). 4 Las variaciones de íase int.cr;radas están 

dadas por 

<~H2> ~ SS P(K • K . O)dK dK K1-o::. (4) 
X y X y 

En condiciones de disp-:.•rs.ión débil 

difracción de Fresncl se puede considerar conio la superposición de 

los patrones debidos a un conjunto de pantallas de íase sinusoidal 

4 
Booker.H.G.,Pasrtch3,P.K .• <>nd Powers.W.J. ,J.a~mos.~err.Phys 0 

48,327,1986. 
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correspondientes a las componentes de Four ier que dcscr i ben el 

medio. Extendiendo el an311s1s descrito en la sección anterior se 

encuentra que el centelleo en amplitud está dado por 

f).A 
2

o. .f S scn2 (z(K 2
+ K 2 )/2k) P(K .K .oJ dK dK 

X y X y X y 
(5) 

El término scn2 se llama ''el íiltro de Frcsnel'' y muestra que el 

centelleo se dc:sarrolla a una distancio del medio como lo h<lría 

para un<l pantalla sinusoidal elemental. Expres~ el hecho de que el 

centelleo en amplitud en una escala íísica L requiere que el radio 

de la zona de Frcsncl en la pantalla sea mayor que L. 

Para dispcrslón d0bil es evidente de (5) q'....lc háy un~ estrecha 

correlación er1.tre la esc~la de las variaciones d~ intensidad en 

el patrón de dilracción y la escala correspondiente de las 

variaciones en íasc en el medio irregular. Esto ya no es asi para 

dispersión íucrtc CU3ndo el electo de relraccion se vuelve 

importante. Adcm~s de la diíracclón de pequeña escala. la acción 

de eníoquc de las !~regularidades de eran cscnléJ. se debe tomar en 

cuenta. Esto puede dor luear a variaciones de lntc:nsidéJ.d en dos 

escalas, donde la escalo de reírucción aurne:-itn con la distancia a 

la panlal la debido a la dist.ancla íocul n1CJ.yor de las 

irregularidades más gr3.ndcs. En la práctica puc:dc que no sea muy 

íácil reconocer los di~erenles fenómenos que pueden ocurrir, pero 

el centelleo proporciona muchas posi bi 1 idadc:s para el 

sensoramicnto remoto de los plasmas distantes. A continuación 

consideraremos la aplicación de esto al rastreo de irregularidades 

en el medio lnterplune 

tario. 

3.C~ntelleo InterRlanetario 

Desde principio de los años SO"s ya se sabia que las íuentes 

de radio que se observaban a una distancia de aleunos grados del 

Sol se vcian apéJ.rcntc~cntc extendidas por rerracción azarosa 

debida a irregulLlridades en la corona solar. tJo -fue sino hasta 

1964 que se d!:o'sCubrió que algunas íu~n tes de tamc.:.fio angular 

~xcepclonalmcnte pequ.c:Flo podian observarse centelleando en 

frecuencias VHF en cL.:alquier dirección desde la Tierra. Esto 
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proporciona un método para medir la velocidad del viento solar y 

para investigar la estructura de pequeña escala de las variaciones 

de densidad en el viento solar desde Tierra. El tiempo de escala 

tiplco de O. 5 Hz es signiíicatlvamcnte mtis pcqucfio que el del 

centelleo ionosíérico, mientras que la escala de diíracción de 

~ 200 km es considerablemente mayor, de manera que el centelleo 

interplanetario normalmente no se coníundc con los electos 

lonosíérlcos. Un<J. ventaja íundamcntal del método de centelleo. 

comparado con las mediciones desde sat&litcs es que, a diíercncia 

de estas últimas, no está coníinado al plano de la eclíptica. 

Una aplicación muy importante del centelleo interplanetario 

la constituye el scnsoramicnto r&moto de las pcrlurbaciones 

transitorias tales como los choques interplanetarios y los haces 

corrotantes de viento solar rápido, Mediante una calibración muy 

cuidadosa contra las observaciones in-si tu realizad;;is por 

vehiculos espaciales se ha 

varia como N1
/

2 donde 

encontrado que el grado de 

N es la densidad de plasma 

centelleo 

promedio. 

Esto permite mapear y rastrear desde la Tierra la estructura y el 

desplazamiento de estas perturbaciones como se describe en forma 

detallada en esta tesis. 
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