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RESUMEN

La tesis presentada en este traba jo es que los hoyos
coronales, Yy no las rafagas o las erupciones de fllamentos, son
las fuentes de las perturbaciones de gran escala en el medio
interplanetario. Se presenta una discusion general de las
caracteristicas de los hoyos corconales y de las eyecclilones de masa
coronal — gue son las manifestaciones cercanas al Sol de lo que
posteriormente se manifiesta como una perturbacidn en el medio
interplanctario - y se discuten las asocliacliones de estas ultimas
con rafagas y filamentos eruptivos que han sido intentadas por
otros autores. Se muestran también las dificultades que se han
encontrado al tratar de asociar las eyecclones de masa coronal y
los choques en el medio interplanetario con rafagas y filamentos
eruptivos.

Posteriormente se muestran los resultados de una observacion
casi continua durante un afio de las perturbacliones del medio
Interplanetario (agosto de 1978 a septlembre de 1979) mediante el
método de centelleo interplanetario (IPS), los cuales indican que
todas estas perturbaciones fueron originadas en una regdn del Sol
donde se hallaba algun hoyo coronal. Se presentan ademas
argumentos tedéricos gque apoyan la posibilidad de que los hoyos
coronales sufran cambios bruscos en su flujo, capaces de producir
los choques observados en el viento solar.

Finalmente se discute la posibilidad de prever, con varios
dias de antelacién, la ocurrencia de tormentas geomagnéticas
mediante el rastreo por centelleo de las perturbaciones que viajan

en el medio interplanetario.



INDICE

PROLOGO

CAPITULO 1. HOYOS CORONALES

1) Introduccién

2) Caracteristicas Generales de los Hoyos Coronales
a) Tamafios
b) Tiempos de Vida
c) Caracteristicas Fisicas
d) Rotacion

3) Relacidén entre los Hoyos Coronales y €1 Viento Solar

4) lLos Hoyos Coronales y las Reglones "M"

5) Evolucién de los Hoyos Coronales con el Ciclo de
Actividad Solar

6) Modelos Empiricos de Formacién y Evolucidén de
Hoyos Coronales

7) Modelos de Flujo de Plasma en Hoyos Coronales

CAPITUIO 11. EYECCIONES DE MASA CORONAL

1) Introduccién
2) Clasificacidn de las EMC
a) Clases Estructurales
b) Categorias de Importancia
c) Frecuencias de Ocurrencia
3) Propiedades Generales de las EMC
a) Propiedades Globales
b) Geometria y Distribucidn de Densidad
4) Asociacién de las EMC con Otros Fendmenos Solares
a) Asociacidén de las EMC con Protuberancias Eruptivas
y Rafagas
b) Emisiones Electromagnéticas Asociadas con las EMC
c) Correlacién entre EMC y Chogques en el Medio
Interplanetaric
S} Evolucién Temporal de las EMC
a) Caracteristicas Generales
b) Precursores
c) El Final de una EMC

“

15

19
22

28
29
29
30
31
31
31
34
37

38
40

44
46
46
48
49



CAPITULQO 111. DETECCION DE PERTURBACIONES EN EL VIENTO

1)
2)

3)

SOLAR POR MEDIO DE OBSERVACIONES DE CENTELLEO

Introduccidén

Relacidén del IPS con el Estado del Plasma del
Viento Solar

Observaciones Prolongadas de IPS con un Arreglo de
Antenas de Gran Area

a) Elaboracién de los Mapas

b) Interpretacion de los Mapas y Localizacidn de

las Fuentes

CAPITULO 1V. RELACION DE LAS PERTURBACIONES DEL VIENTO

SOLAR Y DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL CON LOS
HOYOS CORONALES

1) Introduccion

2} Los Eventos Observados de Agosto de 1978 a
Septiembre de 1979

3) Origen de las Perturbaciones del Viento Solar

4) Modelacién de las Perturbaciones

S) Relacioén de las Eyecciones de Masa Coronal con
los Hoyos Coronales

6) Pronéstico de Perturbaciones Geomagnéticas

CONCLUSTONES

REFERENCIAS

FIGURAS

APENDICE

I
APENDICE 11

52

53

56
56

59

68

69
72
78

81
84
86
88
100
130
150



PROLOGO

La Tierra, inmersa en el viento solar gque fluye a través del
espacio interplanetario, se ve afectada de muchas maneras por las
perturbaciones de gran escala gque este viento transporta .Hace mas
de 20 afios que se descubriso el fenbdmeno del centelleo
interplanetario (IPS) y se inicié un esfuerzo por utilizar este
efecto para estudiar el estado de perturbacién del viento solar en

vastas regiones de la heliésfera.

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 mas de un afio ¥y se muestra coémo estas perturbaciones
{frecuentemente ondas de chogue) estan relacionadas con los hoyos
coronales. Se hace también un andlisis de las eyecciones de masa
coronal observadas durante ese periodo y se encuentra gque un
cierto tipo de estas eyecclones {(las de “frente curvo") también
estan relacionadas con los hoyos corcnales y constituyen, de
hecho, la manifestacién cercana al Sol de lo que después se

observarada como una perturbacién en el medio interplanetario.

Las perturbaciones mas energéticas del viento solar son los
choques interplanetarios acompafiados de conchas de densidad
intensificada seguidas de flujo de viento rapido {Borrini et
al.,1982). Durante mucho tiempo se creyé que el origen de estos
chogues eran las rafagas muy intensas (Wolfe et al., 1879;
Intriligator, 1980:; Cane y Stone, 1984; Cane, 1885), pero el hecho
de que puedan ocurrir choques fuertes en ausencilia total de rafagas
ha llevado a sugerir gque también estan relacionados con filamentos
que desaparecen y protuberancias eruptivas (e.g.Joselyn y McIntosh,
1981).

Sin embargo, es frecuente detectar choques en el medio
inteplanetario N registrar comienzos repentinos de
tormentas geomagnéticas cuando no se han observado ni filamentos

que desaparecen, ni rafagas. Mas aun, la conexién de un choque



observado cerca de 1la Tierra con alguna rafaga _que ocurrié
previamente en el Sol conduce en ocacliones a velocidades de
transito para los choques que viajan en el medio interplanctario
de hasta mas de 1000km/s {(Cane y Stone, 1984). Sin embargo, las
velocidades observadas para los chogques a la altura de la Tierra
nunca exceden los 850 km/s de manera que es necesario invocar un
mecanismo de desaceleracién para los chogques en el espacio
interplanetario. Tal mecanismo es muy dificil de imaginar y mas
auin, si realmente opera, l2 velocidad del chogque cerca de la
fuente debe ser mayor aun que la velocidad de transito (media).
Sin embargo, las observaciones de los chogques en diferentes
lugares del medio interplanctario, tanto mas cerca como mas le jos
del Sol que 1la Tierra ,han mostrado que éstos viajan con una

velocidad bastante constante (Intriligator, 18977).

Otro problema con la asociacidn de choques con rafagas es que
hay muchas mas rafagas que chogques. Esto conduce a inferir gue no
todas las rafagas producen choques que viajan en el plasma del
viento solar, sino sélo algunas de ciertos tipos. Se han intentado
diversas asoclaciones selectivas, pero con ninguna de ellas se ha
logrado obtener wuna asoclacién uno a uno. Las protuberancias
eruptivas son mucho menos frecuentes que las rafagas solares, pero
algunas veces, cuando sSe ha observado que un chogque alcanza a la
Tierra, se ha observado también la desaparicién brusca de un
filamento unos dias antes. Una asociacié4n de 1las protuberancias
eruptivas con los choques en el medio interplanetario es del todo
imposible, pero en algunos casos particulares se les ha sugerido
como fuentes de 1los choques. También en este caso se observan
muchas protuberancias sin que ocurran chogques en el viento solar,

pero no se ha intentade hasta ahora ninguna seleccién de éstas.

La asociacidédn propuesta en esta tesis entre los hoyos
coronales ' los choques, apoyada por un gran numero de
observaciones, promete resolver finalmente estas dificultades

aunque la modelacidén de tales fenomenos esta a2Uun por hacerse.

En el primer capitule se hace una descripcién detallada de

las caracteristicas principales de los hoyos coronales, su
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evolucién con el ciclo solar y una breve descripclié4n de los
principales modelos gue se han desarrrollado para explicar sus

caracteristicas.

En el segundo capitulo se hace una breve recaplitulacién de
las observaciones de eyecclones de masa coronal, sus
caracteristicas y las asociaciones que se han establecido entre
estos fendmenos y algunas manifestaciones de actividad solar

superficial.

En el capitulo tercero se describe la técnica de observacidén
de centelleo interplanetario Y su capaclidad para mapear
perturbaciones de gran escala que viajan en el viento solar y para

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

En el capitulo cuarto se presentan las observaciones
realizadas y los resultados a los que conducen. Y finalmente se

presentan las conclusiones del trabajo.

Se incluye ademas un Apéndice en el gque se describen las
caracteristicas de las ondas de choque magnetohidrodinamicas y se

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

Una parte substancial de 1los resultados presentados en esta
tesis yva ha sido publicada (véase Hewish y Bravo, 1888; Bravo y
Hewish, 1988; Bravo, 1888a; Bravo, 1888b; Braveo et =zl. 18839).



CAPITULO 1
HOYOS CORONALES

1. Introduccién

El término “"hoyos <coronales" fue acufiado por Waldmeier
(1857),quien fue el primero en identificarlos en mapas sinétpticos
de la corcna monocromatica, elaborados con base en observaciones
terrestres. Los gque Waldmeler 1llamé hoyos ("Ldcher"”. en aleman)
correspondian a regiones de emisién coronal reducida en la 1linea
verde del calcio (5303 X) que recurrian por varias rotaciones
solares.Sin embargo en su anallsis ¢1 no distingui¢ entre lo que
ahora se 1llaman "hoyos corconales"” y los volumenes de densidad
coronal reducida cubiertos por 1las 1lineas cerradas de campo
magnético que rodean las protuberancias Ha y que azhora se llaman
“cavidades de filamento” (ver por eJjemplo Viana et. al., 1973) a
pesar de que ya sabjia de su existencia (Waldmeier, 1956). Su plena
identificaclién tuvo que esperar algunos aflos hasta que fue posible
remontar la densa &atmosfera baJja de la Tierra y observar el
espacio exterior en longitudes de onda muy cortas, como las del
ultravioleta extremo y de 1los rayos X, las cuales no penetran
hasta la superficie de nuestro planeta. Durante los 60's .
loshoyoS coronales aparecieron en las fotografias de rayos X y
ultravioleta extremo tomadas con cohetes como regiones carentes de
emisidén, principalmente sobre los polos del Sol; una revisién de
estas observaciones se encuentra en el trabajo de Broussard et al.
(1978). Sin embargo, no hubo ningun intereés especial en
estudiarlos entonces, pues la atencioén estaba puesta

principalmente en el estudio de las regiones activas.

En realidad no fue sino hasta finales de la década de 1los
60's ¥ principios de 1la de 1los 70's que empezd & surgir el
interés en 1los hoyos coronales gracias a las observaciones del

vehicule espacial 0S0-4 que desde 1968 empezd a observar



regularmente depresiones de gran escala en la emisian del Sol en

el ultravioleta extremo; éstas fueron posteriormente

complementadas con observaciones de los 0SO 6 y 7 (ver por e jemplo
1970; Munro y Withnroe, 1872; Neuper y Pilzzo,
la década de los 70's Altschuler y Perry

Reeves y Parkinson,
1974). Al principio de
(1972) lLlevaron a cabo un estudio global de las distribuciones de
en la corona derivadas de observaciones sinépticas

densidad
realizadas con un corondmetro-K, las cuales mostraron también l1a
presencia de los hoyos, Yy éstos también apareclieron en las

fotografias de alta resolucién en rayos X obtenidas con cohetes

por Vaiana et al. (1973).

Aunque los hoyos coronales se identificaron primeramente
su aparicién también en latitudes bajas

eclipse del 7 de marzo de 1970. Gran

sobre los polos del Sol,
fue observada durante el
cantidad de articulos hacen referencia a esta observacién (ver por

ejemplo Bohlin et al., 1971; Gabriel, 1971; Withbroe et al. 1971;

Saito, 1972; Waldmeier,
los hoyos coronales son ademas regiones de
casli simultéaneos de datos obtenidos con

1972) y de fotografias en rayos

1975) pues con ella quedédé establecido que
baja densidad en 1la

corona. Estudios
coronémetros—-K (Altschuler et al.,

X (Valana et al., 1973) demostraron ademas gque los campos

magnéticos en los hoyos son tipicamente unipolares y emergen del

Sol como lineas “"abiertas" que se extienden mucho mas alla de la
Tierra. Las propiedades fisicas de un hoyo coronal son

{Munro y Jackson,

las mismas

independientemente de su locallzacidén en el Sol.

1977).

Los primeros modelos fisicos de los hoyos coronales,

propuestos a partir de las observaciocones en el ultravioleta

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

latitud y por Withbroe y Wang (18972} para un hoyo coronal polar,

mostraron ademas que la temperatura y su gradiente con la altura
en la base de los hoyos son significativamente menores que en el
resto de la corona. Poco después. los hoyos ccoronalces cobraron una
mayor importancia cuando Krieger et al. (1973) identificaron un
hoyo coronal observado en imagenes de rayos X suaves, obtenidas con

cohetes, como la fuente de haces recurrentes de viento solar de
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alta velocidad detectados en el medio interplanetario por sondas

espacliales.

Estos haces de viento solar rapido producen perturbaciones
geomagnéticas al cruzar la Tierra Yy asi (ver por ejemplo
Hundhausen, 1872) los hoyos coronales fueron también identificados
como las largamente buscadas regiones 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
rotacién del Sol.

Asi pues, aun antes de la misién del Skylab (mayo de
1973—febrero de 1974), los hoyos coronales ya habian sido
identificados como grandes configuraciones frias Y de baja
densidad en la corona solar, localizadas tantc a baJjas latitudes
como en los casquetes polares en ambos hemisferios, poseedores de
campos magnéticos predominantemente monopolares gque se extienden
hacia afuera del Sol como lineas de campo divergentes que dan
lugar a haces de viento solar de alta velocidad y causan tormentas
geomagnéticas (Bohlin, 1877a). Esta descripciéon sigue aun slendo
valida, aungue muchos adelantos en la comprensién de su
funcionamiento, su origen y su evoluciétn en €l tiempo han sido
posibles gracias a la misién Skylab, ¥y =a las observacliones gue
desde Tierra y con aparatos a bordo de cohetes sonda se¢ han
llevado a cabo en la ultima década. De esto hablaremos en las
secclones postericres Yy trataremos de dar una imagen clara y
completa de lo gue es actualmente nuestro conocimiento de 1los

hoyos coronales del Sol.

Los hoyos coronales se encuentran entre las estructuras de
mayoer tamafic y de mas larga vida en la faz del Sol. Son fendmenos
predominantemente coronales pues su contraste es mayor en la
radiacién que se origina en la corona (rayos X, ultravioleta
extremo y radiocondas) y disminuye progresivamente en la radiacién
que proviene de la zona de transicién y la cromédsfera . De hecho

en la cromésfera, los hoyos son virtualmente indistinguibles de

€



sus =alrededores (Z2irker, 1977) y la cromdésfera que subyace debajo
de un hoyo coronal es extremadamente quieta, sin playas ni
filamentos (Altschuler et al.,1972). Hay poco cambio en las lineas
Y los continuos formados por debajo de 800,000°K excepto por las
caracteristicas de las emisiones Hel (10830 X) (Munro Y
Withbroe, 1972). Los mapas de hoyos coronales en la linea Hell se
hacen utilizando cohetes sonda y vehiculos espaciales, pues esta
linea cae en el extremo ultravioleta ¥y solo puede observarse por
encima de la atmésfera. Sin embargo, las observaciones en la linea
del Hel pueden hacerse desde tierra. lLa 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 coronétgrafos y corondtmetros—-K (ver figura 1).

Como todo en el Sol, los hoyos coronales son variables y sus
caracteristicas evolucionan en forma notablemente ligada =al ciclo
de actividad solar. De esto hablaremos en detalle en otra seccilén
de este traba jo Yy por ahora simplemente menclonaremos sus

caracteristicas generales y los rangos en los que suelen variar.

a) Tamafios: Los hoyos polares son los que llegan alcanzar
mayores tamafios. Alrededor del minimo de actividad solar pueden
cubrir entre ambos hoyos casil un cuarto del area superficial total
del Sol y uno de ellos puede, eventualmente, poscer lengletas que
se extiendan aun hasta el otro hemisferio, cruzando el ecuador
(ver Timothy et al., 1975; 1981). Hacilia el méaximo de actividad
solar, los hoyos coronales polares reducen su tamafio N
eventualmente desaparecen durante algunos ahfios (Sheeley, 1980;
Waldmeler, 1981; Fisher v Sime, 1984). Una caracteristica
interesante es que el area total cubierta por estos hoyos
coronales alrededor del minime de actividad solar suele permanecer
constante aun cuando el @drea individual de cada hoyo polar cambie
considerablemente. Bohlin (1977b) encontré que durante el periodo
del Skylab (la fase declinante del ciclo solar 20) el &area
cubierta por hoyos coronales polares fue del 15% del Sol
constantemente, aun cuando cada uno de los hoyos cambié en un 50%

su tamafio, reduciéndose uno de ellos mientras el otro crecia.



Los hoyos coronales individuales de baja latitud (<60°) son
en general pequefios y cuando aparecen cubren en total entre el 1%
Y €l 5% de la superficie del Sel (Bohlin, 1877b). Muy comunmente
estan conectados con el hoyo polar de la misma polaridad en alguna
parte de sus vidas; esta conexién puede ocurrir en la formacioén
original. del hoyo de baja latitud o algunas rotaciones solares

después (Bohlin, 1977a).

El descubrimiento de la basta extensién que pueden cubrir los
hoyos confirmd un resultado previo de Altschuler et al. (1972)
quienes indicaron que los hoyos coronales pueden cubrir una
porcién significativa de la superficie del Scol y deben tomarse en
cuenta para cualquier estudio gleobal de las emisiones de la corona
o de su balance de flujo. Aungque los hoyos corcnales pueden
permanecer con la misma area 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 104
km/s, tanto los hoyos polares como los de baja latitud (Bohlin,
1977b). Este valor particular tiene un antecedente en el trabajo
tedrico de Leighton (1964) guien describié con éxito el transporte
superficial de los campos magnéticos solares usando un valor muy
seme jante, lo cual sugiere una fuerte asociaciédn entre ambos

fendémenos.

b) Tiempos de vida: Estudiando 1la evolucidn de 1los hoyos
coronales durante 4 ciclos solares, Waldmeier (1981) encontrd que
en general los hoyos polares viven alrededor de 7 ahos, los cuales
incluyen el minimo de actividad. Los hoyos no polares son mucho
mas efimeros. Durante el Skylab, Bohlin (18977b) estudié un total
de 9 hoyos coronales de baja latitud cuya evolucidédn completd con
los estudios de Timothy et al. (1875) y Shecley et al. (1976)
encontrandoe que sus tiempos de wvida variaron entre 3 Y 10
rotaciones solares. Posteriormente se observaron hoyos coronales
que duraron solo una rotacién solar, mientras que en la parte
ascendente del ciclo solar 21 (1978-1978) se observo un  hoyo
ecuatorial que durd por mas de un afho. Sin embargo estos hoyos,
aun cuando vivian largo tiempo, son muy variables en forma y

extensién (Sheeley y Harvey, 1981).



c) Caracteristicas Fisicas: Los hoyos coronales son, por sus
caracteristicas, la antitesis de las regiones activas. En las
regiones activas la presién y temperatura electrénicas en 1la
corona y el gradiente de temperatura en la zona de transicién son
mayores ,que en las Aareas guletas normales (Noyes et al., 1870;
Reilmers, 1971). En los hoyos, estas caracteristicas son menores

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

Mas aun, en las regliones activas la emisién EUV heliosférica
es mé&s Iintensa mientras que en los hoyos coronales la emisién
cromosférica es menor o igual que en las regiones quietas
normales. Son regiones tipicamente mas frias que sus alrededores
en unos 600, 000 °K; su densidad es también menor por un factor que
va de 3 a 100 y el gradiente de temperatura en 1la =zona de
transicién debajo de un hoyo es un orden de magnitud menos
pronunciado que en las partes sobre las que no hay hoyo (Munro y
Withbroe, 1872).

La intensidad promedio del campo en un hoyo coronal varia
entre 3 y 36 Gauss alrededor del maximo de actividad, y entre 1 y
7 Gauss alrededor del minimo de actividad (Harvey et al. 1882).
Estos valores no son ni muy grandes ni muy chicos comparados con
cualguier cotra porcién guieta del disceo y es la topologia a gran
escala del campo la que determina si existe © no el hoyo ¥y no su
intensidad (Gurman et al., 1874; Bohlin y Sheeley, 1878). Las
lineas de campo en un hoyo coronal siempre son abiertas, en
contraste con 1la ceorona normal (quieta) en la gque los campos
magnéticos son cerrados, y su polaridad normalmente coincide con
la polaridad del campo general en el hemisferio en que se
encuentran. Los hoyos gque no cumplen esta regla (como a veces pasa

con hoyos ecuatoriales) tienen tiempos de vida muy cortos.

Los hoyos estén situados hacia ¢l centro de grondes celdas
magnéticas “unipolares". Existe una zona fronteriza de
tipicamente 10-20° heliocéntricos entre el borde del hoyo y 1l=a
linea neutra adyacente, después de la cual se encuentra otra celda

de polaridad opuesta (McIntosh et =al., 1876). El1 campo magnético

=}



Sol se caracteriza por estar integrado por varias celdas de

del
cada wuna de las cuales tiene una

gran tamafio y forma irregular,

polaridad magnética dominante. Las divisiones entre una y otra
celda definen lineas neutras de gran escala gque estéan marcadas por

filamentos Yy otras estructuras cromosféricas finas. Bobcock y

Bobcock * (1955) llamaron a estas regiones celdas magnét icas

para evitar la Impresién de que en el Sol

“"unipolares", pero
existen monopolos magnéticeos suele llamarseles simplemente celdas

magnéticas. Todos los hoyos coronales, tanto polares como
ecuatoriales, se localizan en alguna de estas grandes celdas
1878; Altschuler et al., 1872; McIntosh et al.,

(Bohlin y Sheeley,
Esto qulere decir que los hoyos coronales no cruzan hunca

18976).
los mapas sinépticos en

las lineas neutras,como se ha inferido de

comparacién directa con los magnetogramas (Bohlin y

Ha y por
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 imagenes del Skylab y encontraron que tenia una

forma de tobera axialmente simétrica gue a una altura de ZRS tenia

una area transversal siete veces mayor que la que hubiera tenide

s1 el hoyo se expandiera radlalmente. Las observaciones han

mostrado que esta divergencia de las lineas de flujo mayor gque una

divergencia radial es una caracteristica general de los hoyos

coronales.

d) Rotacion: E1l So1, por ser un cuerpo fluido, no rota

rigidamente ¥y se ha observado desde hace mucho tiempe gque el
ecuador rota mucho mas rapido que los polos,

rotacién del ecuador de aproximadamente 25 dias,

siendo el periodo de
mientras que en

las regiones polares es de alrededor de 30 dias. Estos periodos,

obtenidos de la observaciétn de manchas Yy filamentos no son

exactamente compartidos por otras estructuras gue se observan en
la superficie solar, pero en general todos muestran una rotacién
diferencial mé&s o menes semejante.Sin embargo,
Wagner (1875) estudid los hoyos

los hoyos coronales

parecen ser una excepcioén.
coronales en la lineas de 284 A° del Fe XV con el 0S0O-7 durante 18
rotacién de

meses obteniende un decrecimiento de su pericdo de
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solamente 3% entre las zonas polares y el ecuador. Timothy et al.
(1975) estudiaron el inmenso hoyo transecuatorial observado en la
misién Skylab, clasificado como el no. 1. ' compararon la
deformacién sufrida por el hoyo durante cinco pasos por el disco
solar con la que se esperaria si su rotacién diferencial fuera

como la observada para las manchas.

Otros autores estudiaron también la rotacioén de distintos
hoyos particulares (p.e. Wagner, 1975; Bohlin y Rubinstein 1875;
Nolte et al., 1878; Bohlin, 1877b) y =aunque sus observaciones no
incluyeron latitudes muy altas, mostraron que los hoyos coronales
a latitudes mayores gque 25° rotan definlitivamente mas rapido que
cualquier otra estructura solar conocida. Posteriores
observaciones a latitudes altas mostraron que ahi la diferencia en
la rotacién es un poco mayor Yy aunque siguen siendo las
caracteristicas que giran mas rigidamente sobre la superficie
solar si presentan una rotaciétn diferencial (ver p.e. Shalke y
Pande, 1885). Se ha observado ademas gque debido a esta rotacién
diferencial, los hoyos coronales pueden estlrarse, desgarrarse, e
incluso fundirse dos de ellos en uno solo. (Sheeley y Harvey,
1981).

3. Relacién Entre los Hovos Coronales ¥ €l Viento Solar

La sugerencia de que las corrientes de vienlo solar de alta
velocidad se pueden originar en estructuras de campo magnético
coronal abierto en vez de regiones que tienen lineas magnéticas
cerradas fue hecha desde 1964 por Billings y Roberts (1884)
Posteriormente Wilcox (1868) dié un gran apoyo a esta proposicién
y finalmente Pneuman y Kopp (1971) y Noci (1973) proporcionaron
evidencia teérica cuantitativa de la plausibilidad de esta idea.
Una corriente de viento solar es una estructura coherente que
tiene un perfil caracteristico de temperatura, densidad, velocidad
y campo magnético a la altura de la Tierra (Gosling et al. 1972).
Rota con el Sol cruzando la Tierra recurrentemente con un periodo
sinddico de 27.1 dias que es el periodo ecuatorial de la
fotésfera. Estas corrientes estan constituidas por viento solar

mas rapido que el viento scolar normal de aproximadamente 300-400
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km/s. Feldman et al. (19786) estudiaron una muestra de 19
corrientes extensas con velocidades maximas superiores a los 650
km/s y encontraron que su anchura en longitud solar va de a8° a
159°con un promedio de 89° (ver figura 2). Estas corrientes se
observan en todas las fases del ciclo solar, pero las mas estables
ocurren durante la fase declinante. Por ejemplo entre 1973 y 19724
se observéd una que perduré durante 16 rotaciones solares. (Zirker,
1981).

La primera asociaciétn observaclional entre las corrientes de
viento solar rapido y los grandes hoyos coronales fue manifestada
por Krieger et =21.(1873) qulienes mostraron que un hoyo coronal
observado en rayos X por medlo de cohetes sonda era la fuente de

una corriente de viento solar de alta wvelocidad que recurridé

mientras el hoyo existid. No tardaron en surgir muchos otros
trabajos que mostraron esta relacién utilizando registros
obtenidos anteriormente a la observacién de Krieger h'4

colaboradores y, posteriormente, los datos del Skylab {(ver p.e.
Neupert y Pizzo., 1974; Bell y Noci, 1975; Wagner, 18976; Nolte et
al., 1976: Sheeley et =al. 1976; Bohlin 1877a). Todos ellos
confirmaron sin lugar a duda gue 1los hoyos coronales son las
fuentes de las corrientes de alta veloclidad en el viento solar y
mostraron gque 1la duraciétn y la estabilidad de éstas reflejan muy
fielmente las de los hoyos coronales asociados, ademas de que la
polaridad magnética del campe en la corriente y en el hoyo
asocladoe son invariablemente iguales. Coles y Ricket (1978) y
Ricket et al. (1976) midieron la velocidad del viento solar fuera
de la ecliptica por medio del centell eo i nterplanetario de

radiofucntes estelares y establecieron que los hoyos coreonales

polares son tambieén fuentes de viento solar rapido, con
velocidades de hasta 800km/s. Ante toda esta avalancha de
confirmaciones, Gosling et al. (1978) manifestaron que la

caracteristica basica del viento solar en ausencia de campo

magnético cerrado que lo confine es la =alta velocidad. Sin
embargo, posteriores observaciones han sugeride gque también el
viento solar lento, “normal®, proviene de hoyos coronales (ver.

p-e. McWhirter y Kopp, 1879; Zirker, 1981). En la figura (3) se

muestra esquematicamente la configuraciétn de las lineas de campo
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magnético de la corona en regiones activas (lineas. cerradas) y
hoyos coronales (lineas ablertas) segin Hundhausen y Holzer
(1980). Puede observarse cémo las lineas provenientes de los hoyos
se expanden rapldamente para llenar todo el espaclio. La polaridad
de los hoyos subsecuentes va determinando una estructura secctorial
del campo magnético interplanetario con sectores de polaridades
bien definidas Yy alternadas. Esta estructura ya habia sido
observada con Iinstrumentos a bordo de vehiculos espaciales por
Wilcox y Ness (1965) y Ness y Wilcox (1867). Actualmente parece
ser que estos hoyos son las unicas fuentes del plasma que sale del
Sol e inunda el medio interplanetario, aun en 1las condiciones
eruptivas que tradicionalmente han sido asocliadas con rafagas. De

esto hablaremos en detalle mas adelante.
4. Los Hoyos Coronales y las "regiones M!

Desde mediados del siglo pasado se observé que existia una
tendencia en las perturbaciones goemagnéticas a recurrir con un
periodo de 27 dias que es el periodo sindédico de rotacién de las
regiones ecuatoriales del Sol (ver p.e. Broun 1858). Este hecho se
considerdé una evidencia importante del control solar sobre las
variaciones geomagnéticas y se interpreté en términos de chorros
de larga vida de material solar ionizado, emitidos desde una
fuente localizada fija en el giratorio Sol. Una discusién amplia
del desarrollo histérico de estas ideas se pueden encontrar en

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

La naturaleza de las regiones solares emisoras de plasma,
las cuales fueron 1llamadas “"regiones M" por Bartels(1932),
constituyd uno de los misterios mas intrigantes de 1la fisica
solar—-terrestre durante casi medio siglo. La busqueda de la causa
solar de este ef'ecto terrestre se llevé =a cabo intentando
demostrar la existencia de unz correlacién estadistica alta entre
una clerta caracteristica solar recurrente y las perturbaciones
recurrentes registradas en el campo geomagnético, pues no era
posible rastrear la propagacidn del plasma, o de cualquiera que
fuera el agente perturbador emitido, a traveés del espacio

interplanetario. Todos los intentos realizados para relacionar sin
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amblglledades las regiones M con las caracteristicas observadas en

la superficie solar resultaron infructuosos (Hundhausen, 1977).

Al principlo de los afios 60 se confirmé observaclionalmente la
existencia del viento solar, esto es, la presencla constante en el
medio interplanetario del flujo supersédniceo de plasma proveniente
del Sol predicho por Parker (1958) y posteriormente pudo
observarse gue las perturbaciones geomagnéticas estabun asociadas
con corrientes de vienteo solar de velocidad anormalmente alta
(Snyder y Neugebauer, 1963). Las observaciones subsigulentes
mostraroen que estos haces son una caracteristica muy comuan del
viento solar ¥y gue con mucha frecuencia se presentan en forma
recurrente (para un resumen de las observaciones de haces de
viento soclar de alta velocidad ver Wilcox, 1868) y asi, las
regiones M, cualquier cosa que fueran, resultaban ser las fuentes

solares de estas corrientes de plasma rapido.

Las observaciones del viento solar realizadas con satélites
permitieron establecer un tiempo medio de transito de alrededor de
4 dias para que el plasma rapido cruzara la distancia entre el
Sol y la Tierra y esto permitié rastrear hacia atras su origen en
el Sol. Con estudios de este tipo, Snyder y Neugebauer (1866)
encontraron que las fucntes estimadas no coincidian con  los
centros de actividad en la fotédésfera y posteriormente Hundhausen
(1972)encontré gue mas bien estaban asociados con regiones
unipolares de gran escala del campo magnético fotosférico. Al ser
identificados, poco después, los hoyos coronales como las fuentes
de los haces de viento solar de alta velocidad, el misterio quedd
finalmente resuelto, mostrando gque éstos, principalmente los
grandes hoyos ecuatoriales que aparecen en las fases declinante y
ascendente del ciclo solar, son las tan largamente buscadas

regiones M.

Estudios posteriores llevados =a cabo principalmente por
Sheeley et al. (1976), Sheeley et al. (1977), Sheeley y Harvey
(1978) y Sheeley y Harvey (1981) han mostrado la alta correlacién
existente entre los patrones de hoyos corcnales en el Sol, los patrones

del viento en el medio interplanetario y los patrones de
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perturbaciones geomagnéticas, segun el indice C29, conforme éstos
evolucionan a lo largo del ciclo solar. Actualmente ya no existe
ninguna duda de que las perturbaciones geomagnéticas recurrentes
son producidas por el paso de los flujos de viento de alta
velocidad que surge de hoyos coronales de latitudes
principalmente medias vy ba jas que persisten durante varias
rotaciones solares. Mas adelante veremos que estudios mas
recientes muestran que también las perturbaciones geomagnéticas
esporadicas, generalmente asociadas c¢on la ocurrencia de rafagas
solares, son también producidas por emisiones de plasma rapido

desde los hoyos coronales.

5. Evolucién de los Hovos Coronales en el Cliclo de Actividad solar

Como ya se menciond, los hoyos coronales son estructuras
dinamicas que en forma global presentan un patrén de evoluciédn
periodica asocliado con el ciclo solar. Aunque s6lo se han
observadeo directamente en forma sistematica en los Gltimos afos,
al ser ldentificados como las fuentes de las corrientes de viento
rapido, Krieger et al1. (18973) sugirieron que un analisis de 1la
existencla de tales corrientes permitiria un estudio indirecto de
las variaciones con ¢l ciclo solar de los hoyos coronales
persistentes. Basados con los datos de viento solar dispenibles en
esa época conjeturaron que los hoyos coronales deberian ser mas
grandes y Vvivir mas tiempo cerca del minimo solar que del maximo.
Posteriormente, Bohlin y Sheeley (1978) usaron los registros
disponibles de tormentas geomagnéticas recurrentes para tratar de
aprecliar la evolucién de los hoyos coronales y con base en esta
asociacién sugirieron que los hoyos deberian ser poco frecuentes
durante los primeros cuatro afios del nuevo ciclo solar, mostrar un
aumento constante hasta adquirir una frecuencia maxima alrededor
de octavo afio y desaparecer repentinamente en el minimo solar. La
aparente contradiccién entre estos dos resultados se debe a que
los hoyos coronales polares evoluclionan de manera diferente gque
los hoyos coronales de latitudes mas bajas, lo cual se aclararia

posteriormente.

Broussard et al. (1876) recolectaron observacicnes directas
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de hoyos coronales en ultravioleta extremo y rayps X suaves
durante el ciclo solar 20, obtenidas con cohetes, y aungue éstas
fueron fragmentarias les permitleron percatarse de que cerca del
maximo de este clclo los hoyos coronales polares se encogleron
drasticamente y probablemente desaparecleron por completo. Esto

ocurrié 1 1/2 afics antes en el polo norte gue en el polo sur.

Sheeley y Harvey han reportado la evolucién de los hoyos
coronales observada en mapas sindépticos en la linea Hell (10830
A°) elaborados en Kitt Peak de 1973 a 1879, los cuales cubren la
fase descendente del ciclo solar 20 (1973-1875), el minimo de este
ciclo (1976) y la fase ascendente del ciclo solar 21 (1877-1879).
Encontraron que durante los primeros cinco afios {(1973-1977)
estuvieron presentes grandes hoyos polares, los cuales empezaron a
encogerse drasticamente hacia 1978. Esta wvariaclién muestra la
fuerte asociacién entre los hoyos coronales polares y el campo
magnético polar del Seol, que precisamente estid mejor definido
hacia el minimo y durante el minimo y empeiza a debilitarse hacia

el maximo de actividad. (Sheeley y Harvey, 1978 Sheeley, 1880).

Por otra parte, los hoyos coronales de baja latitud
observados por estos autores fueron escasos, grandes y de larga
vida en la fase descendente del ciclo, mientras que en la fase
ascendente fueron apareciende numerosos hoyos coronales pequefios y
de corta vida, conforme 1los de baja latitud y larga vida se
hicieron cada vez mas escasos. (Sheeley y Harvey, 1978). En la
fase ascendente del ciclo solar 21 los hoyos coronales reflejan el
efecto de l1la rotacién diferencial deformandose, rompiéndose y a
veces fundiéndose dos de ellos en uno solo. Sin embargo se
presentarcon en un patrdén que a gran escala varié muy lentamente a
pesar del nivel relativamente alto de actividad en las manchas.

(Sheeley y Harvey, 1881).

Tambidén reportaron estos autores que durante la fase
ascendente se observaron muchos hoyos coronales 'débiles" en el
sentido de que sus intensidades promedioc no difirieron
grandemente de 1a intensidad de sus alrededores: estos hoyos de

bajo contraste fueron raros en la fase descendente. (Sheeley y
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Harvey, 1978). Esta disminucién en el constraste de brillo entre
los hoyos coronales y las estructuras de gran escala durante el
ascenso haclia el maximo de actividad ha sido también confirmado
por Kahler et =zl1. (1983). Sin embargo, estos hoyos en apariencia
débiles son igualmente eficientes como fuentes de corrientes de
viento rapido y como productores de perturbaciones meomagnéticas

(Sheeley y Harvey, 1978). -

Sheeley y Harvey (1981) estudiaron las variaciones observadas
a la alura de la Tlerra en los haces de viento rapido emitidos por
los hoyos coronales Yy encontraron que durante la fase ascendente
del ciclo solar estos haces muestran velocldades entre 500 y 600
km/s, mientras que en la fase declinante alcanzan valores entre
600 y 700 km/s.

Broussard et al (1978) analizaron la evolucidén 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 variaciones repecrtadas por Sheeley y Harvey y ademas
diferencias de fase en la evoilucién de los hoyos coronales de
ambos hemisferios la cual fus la misma que se observé en otros

indicadores de la actividad solzr.

Hundhausen et al. (1881) realizaron un estudioc muy amplio de
los hoyos coronales de 1965 a 1978 usando imagenes en luz blanca
obtenidas con el coronémetro-XK de Mauna Loa. Sus resultados
concuerdan con los obtenidos por los otros autores ya mencionados
pues reportan la reduccién del tamafic de los hoyos coronales
polares durante la fase ascendente del ciclo solar 20 (B5-87) y su
total ausencia durante un periédo de mas de dos =afios (689-70),
Justo durante y después del maximo. Estos hoyos reaparecieron
nuevamente y se convirtieron en una estructura predominante de la
corona de 1871 a 1878, que incluye ya la parte ascendente del
ciclo solar 21. Segun hacen constar estos autores, durante la
época del maximo de manchas solares (19688) la corona estuvo
dominada por hoyos de latitudes medias elongados en direccién
paralela al ecuador solar. Grandes hoyos ecuatoriales, o

extensicones ecuatoriales de los hoyos polares se observaron
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durante la fase ascendente, el maximo ¥y la fase descencente del
ciclo solar 20. Los tiempos de vida de estos hoyos fueron mayores
durante la fase descendente del ciclo solar, pues en esta época el
campo magnético del Sol evoluciona mas lentamente que al principio
del ciclo.

Waldmeler (1981) estudid la evoluclén de los hoyos coronales
polares durante cuatro ciclos solares (1940-1878) usando
observaciones en la linea 5303 A° polarizada y concluye gque en
promedio los hoyos coronales polares persisten durante
aproximadamente 7 afios del ciclo, los que incluyen el minimo de
.manchas y tienen diametro de 40° o mas. Durante aproximadamente 3
afios alrededor del maximo de manchas solares no existen los hoyos

coronales polares.

Webb et al. (1884) retomaron y extendieron el trabajo de
Hundhausen et =al (1981) y prestaron especial atencién =a la
evolucién 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 pequefios hoyos de latitudes medias
de polaridad correspondiente a la del nuevo ciclo, las cuales se
extienden hacia los polos hasta gque se unen Yy los cubren.
Encontraron también que el proceso de inversion de polaridad y de
desarrcllo de los nuevos hoyos coronales polares es discontinuo,
ocurriende en el interior de dos o tres bandas de longitud, con
surgimientos de flujo de la polaridad del vie jo ciclo
interrumpidos por la migracién hacia el polo del flujo del nueveo
ciclo. Todo esto muestra la fuerte asociacién entre la evoluciédn
de 1los hoyos ceoronales y 1la del campo magnético general del Sol,
relacién gque es mucho mas directa en este caso que con las otras

manlifestaciones de actividad solar.

Otras variaciones con el ciclo solar han sido observadas en
los hoyos coronales que seguramente también son indicios de 1la
evolucién ciclica del campo magnético del Sol. Harvey et al.
(1982) han observado que los hoyos de baJja latitud contienen mucho
mas flujo magnético cerca del maximo que cerca del minimo, a pesar

del hecho de que sus tamafios son esencialmente iguales. Por otra

18



parte, Davis (1985) encuentra que la densidad de puntos brillantes
de rayos X dentro de la frontera de los hoyos ecuatoriales de
larga vida de 1a parte descendente del ciclo solar aumenta
linealmente con el tiempo, sin que esto ocurra en otras reglones;
ésta es wuna propiedad restringida a la regién longitudinal que
contiene. a los hoyos, los cuales acaban finalmente por desaparecer
en el minimo de actividad. Otro resultado interesante es el
obtenido por Webb y Davis (1985) quienes encontraron que la
emisiédn de los hoyos coronales en rayos X suaves varian con el
ciclo de manchas solares, alcanzando un valor minimo Jjusto antes
del minimo de manchas para después ir en aumento hasta un afio
después de que se alcanza el méaximo de manchas. Este aumento en la
emisién de rayos X suaves acompafia al aumento de flujo magnético
reportade por Harvey et al. (1882) en los hoyos cercanos al
ecuador ¥y concuerda con la pérdida de constraste de brillo en la

linea Hel por Sheeley y Harvey (1978, 1981).

6. Modelos Empiricos de Formacién y Evolucién de Hoyos Coronales

Casi toda 1la evidencia observacional gque se tiene de las
fases iniciales de laa evolucién de los hoyos coronales es
indirecta, y hasta ahora solo existe un reporte de observaciones
de buena calidad sobre el nacimiento de un hoyo coronal las cuales
fueron hechas por el Skylab (ver Soclodyna et al., 1877). En vista
de esto, los intentos se han concentrado en agquellos eventos que
conducen a la formacién de celdas magnéticas dentro de las cuales
eventualmente surgen 1los hoyos coronales ¥y en la formulacién
tentativa de reglas empiricas 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 suficiente que exista
predominancia a gran escala de una polaridad magnética para
producir un hoyo coronal. Es ademds necesarioc que la configuracién
del campo magnético sea abierta. Esta asociacién de los hoyos
coronales con las estructuras magnéticas abliertas ha sido ya
ampliamente demostrada (ver p.e. Bohlin, 1876; Bohlin y Sheeley,

1978; Munro y Jackson, 18977). Por otra parte, como ya se mencionéd
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el campo magnético fotosférico bajo un hoyo coronal no es
significativamente diferente del campo de 1las reglones adyacentes
por lo que el papel del campo magnético debe entonces limitarse a
un papel geométrico que establece los lugares donde es posible
crear un hoyo coronal mediante 1la interacccliédén del plasma con el
campo (Levine 1977).

La formacién de un hoyo coronal puede entonces verse como
una consecuencia de la formacién de celdas magnéticas apropiadas.
Las regiones magnéticas bipolares nuevas emergen con orientaciones
determinadas de la polaridad precedente y seguidora, lo cual
conduce a 1la formacién de grandes celdas con una polaridad
magnética predominante, conforme las regiones bipolares envejecen

Yy su flujo se hace menos concentrado.

La relacién entre celdas magnéticas £ configuraciones
abiertas del campo necesarias para la formacidén de hoyos coronales
se puede entender de las estructuras de gran escala del campo
magnético. Generalmente, lag celdas estéan conectadas con las
celdas vecinas de polaridad opuesta mediante grandes rizos o
arcadas. Los arcos magnéticos anclados mas hacia el centro de 1la
celda son los mas grandes y por lo tanto los mas susceptibles de
abrirse como respuesta a las fuerzas del plasma, pucsto que se
extienden a mayores alturas, donde la intensidad del campo es mas
débil y la temperatura del plasma es mayor. Las caracteristicas
principales de este proceso fueron destacadas por Timothy et =a2l.
(1975) con ejemplos especificos de situaciones que condujeron a la
formacién de hoyos coronales y posteriormente desarrolladas con

mas detalle por McIntosh et al. (1878) y Bohlin y Sheeley (1878).

Segun la descripcién anterior, es evidente que no todas las
celdas magnéticas contendran hoyos coronales, sino solamente
aquéllas lo suficientemente grandes como para gque las arcadas
internas alcancen grandes alturas (ver figura 4). Esto fue
precisamente lo que observé Mclntosh (1877) durante la época del
Skylab, pues segun su reporte, los hoyos coronales se formaron
cuando las celdas magnéticas alcanzaron 30° de longitud o mas

y desaparecieron cuando las celdas se estrecharon. Un detalle
]
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interesante de las observaciones de McIntosh, el cual_ ain no tiene
una explicacién, fue el hecho de que cada nueve hoyo aparecié en
l1a celda magnética contigua hacia el este del hoyo anterior y
todas las celdas donde surgieron hoyos coronales estaban
conectadas o se conectaron posteriormente con 1la celda polar
correspondiente. Esto implica que durante esta ¢poca (alrededor
del minimo solar) todos los hoyos coronales de un hemisferio
tuvieron la misma polaridad que el campo polar del hemisferio
correspondiente. Se ha visto que ésta es una regla general y que
cuando se forman hoyos coronales de polaridad opuesta a la del

hoyo coronal polar no son duraderos. (Bohlin, 1876).

Como han hecho wver Bohlin y Sheeley (1978) la formacién de
hoyos coronales de baja latitud esta relacionada con el
surgimiento de regiones activas (bipolares) que en clertas
circunstancias pueden producir celdas magneéticas lo
suficientemente grandes como para dar lugar a hoyos coronales. Por
ejemplo, el surgimiento de reglones actlivas cercanas al ecuador en
ambos hemisferios puede producir la aparicién de un hoyo coronal
entre ellas, o el surgimiento de una regién activa con
ordenamiento de polaridad contrario al normal cerca de otra regién
en el mismo hemisferio con ordenamiento normal. Una discusién
detallada de estas posliblilidades se encuentra en Bohlin y Sheeley
(1978).

Nolte et al. (1978) también encontraron de las observaciones
del Skylab una tendencia de 1los hoyos coronales a crecer o
permanecer estables cuando la actividad cercana, vista en forma de
playas de calcio N regiones brillantes en rayos X, esta
predominantemente en reglones extensas Y de larga vida.
Encontraron ademas gque existe un numero significativamente mayor
de regiones activas pequefias y de larga vida, indicadas por puntos
brillantes en rayos X, en 1la vecindad de los hoyos que ya estan
decayendo que cerca de otros hoyos, lo cual interpretan como que
los hoyos desaparecen porgue se van llenando de muchas estructuras
magnéticamente cerradas de pegquefa escala emisoras de rayos X.
Esta interpretacién, Junto con las observaciones previamente

reportadas por Nolte et al. (1977) de gque el numeroc de puntos
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brillantes en rayos X es mucho mayor durante el minimo de

actividad solar, proporciona una posible explicacién para la

desaparicién de los grandes hoyos coronales cercanos el ecuador

durante el minimo.

Aunque estos resultados empiricos proporcionan una excelente

apreciacién del fenétmeno de formacidén de hoyos coronales, algunos

aspectos de 1los procesos dependen, obviamente, de los detalles

exactos de un campo magnético global. Por ejemplo, segin hace ver

Levine (1977) hay ocasiones en gue una gran regién activa se

encuentra bastante cercana a un hoyo corconal, lo que Implica 1la
existencia de un hoyo coronal en el borde de una celda magnética.

Algunas regiones activas aisladas pueden incluso exisitir dentro

de los hoyos coronales por periodos de tiempo cortos sin destruir

la estructura global del hoyo. Ademas, los hoyos coronales se

fforman solamente durante una parte de la vida de las celdas

magnéticas. Estos detalles, asi como su localizacién y el balance
general de todos los procesos fisicos que ocurren dentro del hoyo
del campo

debera

deben ser explicados por algun modelo detallado
magnético general del Secl y su evolucién, modelo que

basarse en el campo magnético observado en la fotésfera.

7.Modelos de Flujo de Plasma en Hoyos Coronales

Es claro ya que los hoyos coronales resultan de la

interaccién de los campos magnéticos de gran escala con el plasma

solar. Sus formas Yy tamafos, la posicidédn dque ocupan sobre la

superficie del Sol y su evolucidén con el ciclo de actividad solar
los identifican como estructuras fuertemente asociadas al campo
magnético. Asi pues, su modelacidén precisa debe tomar en cuenta la
interaccién plasma-campo. Esta tarea no es sencilla ya que , en el

me jor de los casos, en la parte baja de 1la corona donde la
densidad es suficientemente alta, puede usarse una modelacién
magnetohidrodinamica cuyo sistema de ecuacliones es no lineal y en
genral bastante complejo. Sin embargo, se han 1llevado a cabo
intentos muy diversos con diferentes tipos de aproximaciones para

facilitar la solucién.
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Especificamente deben resolverse las ecuaciones de
continuidad de masa, momento y energia y las ecuacjiones de
Maxwell, despreciando corrientes de desplazamiento y suponiendo
que la interaccién entre el campo ¥y el flujo del plasma esta
adecuadamente descrita por la ecuacién de induccién. Generalmente
se supone, ademas, que la conductlvidad eléctrica del fluildo es

infinita (su wvalor real es del orden de 1025)y que éste no es

viscoso.

La mayoria de los modelos hasta ahora se han limitado a 1la
situacién estacionaria, poer lo que suponen dJ8/78t=0, y reducen
ademas las ecuaciones & una sola dimension r, la distancia radial
a partir del centro del Sol. Con frecuencia se desprecla el campo
magnético, obteniéndose con esto aproximaciones meramente
hidrodinamicas,y muy pocos modelos han intentado verdaderos

simulaciones magnetohidrodinamicas autoconsistentes.

En estas condicliones simplificadas, las ecuaclones de

continuidad de masa, momento y energia toman la forma:

nmvA = cte. (1-1)
Jav 1 ap _ % (1-2)
dr nm dr 2
r
GM
a 1 3 5 k s dT _
E[EPV"-pV(—Z-ET——P)—K(T)E]—O (1-3)

donde n=densidad numérica de electrones; m=masa de las particulas;
v=velocidad del flujo; A=area de seccidén transversal del tubo de
flujo infinitesimal; r=distancia al centro del Sol; p=2nKT
=presidén térmica; G=constante de gravitacién universal; M=masa del
So1l; K=constante de Boltzmann; T=temperatura absoluta v
k=coeficiente de conductividad térmica. Por éupuesto, estas

ecuaciones sélo son validas para r>Rs.
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Si se toma en cuenta el acoplamiento plasma-campo habra que
afiadir los términos correspondientes en las ecuaciones (I-2) y
(1-3). En este caso también es necesario agregar las ecuaciones de
campo siguilentes:

(1-2) v.B =0

(1I-5) VxB=4xuJ

donde B es el campo magnético y J es la densidad de corriente
eléctrica.

También en ocasliones se agregan a las ecuaciones de momento y
energia términos adiclonales para representar depésitos tanto
de momento como de energia en el plasma, principalmente debidos a
ondas.

Aun en su forma simple, el sistema de ecuaclones resultante
es bastante complicado v los modelos desarrollados suelen
considerar situaciones aun mas sencillas (aunque por supuesto
menos realistas} o se ayudan de determinaciones empiricas de
algunas de las funciones para limlitar el némero de incégnitas y

facilitar la solucién de las ecuaciones.

Como los hoyos coronales tienen baja densidad v ba ja
temperatura respecto del resto de la corona, se han hecho varios
analisis tratando al plasma como si estuviera en equilibrio
hidrostatico o en equilibrio hidrostéatico excepto por la advecciéon
de masa en alguna parte o en toda la corona (ver p.e. Durney y
Pneuman, 1975; Richter y Suess, 1977; Pneuman, 1973; McWhirter et
al., 1875,1977; Kopp y Orral, 1876; Gabriel, 1976; Hearn, 1877).
Esto significa que la ecuacidén de momento ha sido aproximada a la
forma:

1dp , GMs _

nm dr z
r

o]

o a 2lguna g.o~malizacién apropiada de ésta cuando se consideran

maltiples especies. Esta aproximacién también se conoce como la
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aproximacién de flujo subsédnico (Kopp, 1877). ya que sblo es valida
donde la velocidad del flujo es mucho menor que la velocidad del

12 Esta velocidad en la fotosfera es

sonido dada por c = (xT/m)
de 10 km/s Yy aumenta gradualmente con la temperatura hasta
alcanzar un valor de alrededor de 200 km/s en la corcona.Se ha
demostrado que este tratamiento no es adecuado por encima de la
regiétn de transicién cromdésfera-corona (ver p.e. Kopp y Holzer,
1976) y es posible que tampoco 1lo sea en esta regién si las
observaciones de Cushman Yy Rense (1876) se aplican a hoyos
coronales, ya que ellos han encontrado flujos salientes con
velocidad de 16 km/s =z un nivel de temperatura de aproximadamente
IOSK , observando las lineas de emision del SIiXI,MgX y MgIX..

El uso de 1la aproximacién de flujo subsénico (equilibrio
hidrostatico) ha conducido a algunas conclusiones errdneas y a
varios analisis imprecisos, aunque no siempre es necesario tratar
una ecuacion de momento mas completa para obtener conclusiones
cualitativas véalidas e incluso muchas pueden obtenerse sin tomar
slquiera en cuenta esta ecuacién, anallzando solamente la ecuacién

de continuidad de la masa.

Otra aproximacién que suele hacerse es conslderar para el
flujo una relaciédn politrépica, como ecuaciédn de energia, del tipo

pp_a = cte

donde =3 es la densidad de masa del fluido y a es el indice
politrépico. Esto se hace para eliminar de las ecuaciones una de

estas variables {(ver p.e. Adams y Sturrock., 1975; Suess, 18976;
Kopp y Holzer, 1876; Riesebieter, 1977a,b; Ripken, 18977; Fahr et

al., 1977:; Sues et al., 1977; Joselyn ¥y Holzer. 1978; Steinoclfson
et al., 1982). Sin embargo, esta aproximacidén, con ao=1 o «=7,
implica que la conduccién de calor es despreciable, lo cual en

general no es el caso. No obtante, la aproximacidén politrépica es
util para dar luz sobre el fendmeno real. Un exponente politrépico
a = 1 implica una situacién isotérmica, mientras que « = 7y (la
relacién de calores especificos) implica una situacién adiabatica.

Considerando las soluciones para valores de « entre ambos extremos
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Yy comparando con las observaciones se puede obtenér una clerta
sensibilidad del fendmeno.

Otros modelos han considerado distintas formas de conduccién
de calor, tomando incluse en cuenta el papel conductor de las
lineas udWe campo magnético (ver p.e. Durney ¥y Hundhausen, 1874,
Durney y Pneuman, 1975; Kopp ¥y Orral, 1876; McWhirter, 1976; Dulk
et al., 1977; Steinolfson y Tandberg-Hanssen, 1977; Hearn, 1077;
Holzer, 1877; Pneuman, 1880; Holzer y Leer, 1980; Wragg y Priest,
1981; Robertson, 1983; Hollweg, 1886). El problema principal con
este tratamiento es que no se dispone de una expresidén adecuada

para la conductividad térmica en un plasma sin colisiones.

También se han desarrollado modelos semiempir;icos. Estos
utilizan informacién determinada empiricamente para incluirla en
las ecuaciocones y aunque no pueden dar informaclién directa sobre el
tipo de procesos fislcos que tienen lugar en un hoyo coronal, si
han sido de gran utilidad para establecer constricciones a los
modelos tedricos. Diversos modelos de este tipo se han
desarrcl lado tomando en cuenta las observaciones de hoyos
particulares (ver p.e. Withbroe et =z2l., 1971; Munro y Withbroe,
1972; Mariska, 1976; Munro y Jackson, 1877; Munro y Mariska, 1877;
Koutchmy, 1877; Koutchmy et al., 1877; Koutchmy et =al., 1978;
Crifo y Picat, 1880a,b; Lallement et al., 1886: Bravo y Mendoza,
1889). En general, estos modelos utilizan una geometria y un
perfil de densidad determinados de las observaciones como
condiclones ya prescritas en el modelo, con lo gque se puede
resolver facilmente la ecuacliédn de continuidad de masa y obtener
asi el perfil de velocidad del flujo. Con suposiciones adicionales
es posible también obtener de manera sencilla los perfiles de

temperatura y presién en el hoyo coronal.

lLos modelos MHD autoconsistentes son hasta ahora escasos y
limitados, pues resultan muy laborioses. E1 primero de ellos que
se elabord en condiciones bastante restringidas, fue el de Pneuman
v Kopp (1871) en el cual se suponia un campo magnético dipolar en
l2 base de 1la corena y un viento solar isotérmico. Ya desde

entonces, aungue nadie se percatd en esa época, la aparicién de
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los grandes hoyos coronales polares surgen como . consecuencia

natural de 1la interaclién de este tipo de campo con el
Y los modelos MHD subsiguientes han

plasma en

expansion del viento solar,
sido extensiones menos restringidas de este tratamicento original,

con miras a reproducir los perfiles observados o deducidos de los

modelos simiempiricos.

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

Suess et al., 1877; Steinolfson et al., 1982; Robertson, 1883);

aunque adolescen también del problema de no contar con expresiones
tebricas adecuadas para la conduccién 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 1la modelacién adecuada y que 1los hoyos coronales no son

anomalias o inhomogeneidades de la atmésfera solar sino el
resultado natural de la interacién 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 radialmente

arrastrando consigo al campo).
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CAPITULO I1
EYECCIONES DE MASA CORONAL

1. Introduccioén

Los observadores solares estan familiarizados con una
atmésfera solar altamente dinamica hY4 no estacionaria. En
particular,fenémenos transitorios en la superficie del Sol y en la
atmésfera baja tales como las rafagas y las protuberancias
eruptivas estan asoclados con frecuencia con movimientos de
enormes masas. Sin embargo, debido a las dificultades para
observar la corona no fue clarc hasta hace poco tiempo qué papel
Jugaba la corona durante estos eventos eruptivos y si el material
solar es en occasiones realmente lanzado hacia el espacio
interplanetario. La primera evidencia de esta posibilidad fue mas
bien iIndirecta y fue el resultado de una antigua asociacién entre
la actividad de las manchas solares y los comienzos repentinos de
tormentas geomagnéticas. Chapman (1918) decia que el Sol era el
causante de estas tormentas al enviar haclia la Tierra chorros de

corpusculos eléctricos.

lLLas radiocobservaciones del Sol revelaron 1la ocurrencia de
diferentes tipos de estailidos de radio que son indicativos de
procesos transitorios en la corona. Por medio de grandes
radliohel idégrafos se ha podido observar =a las fuentes de los
estallidos de radio tipo IV moviéndose desde aproximadamente 2Rs
hasta mas alla de SRS del centro del Sol {(ver p.e. Boischot, 1958;
Wild et =al., 1963; Riddle, 1970; Wild y Smerd, 1872; Pinter, 1873)
con veloclidades de unos cuantos cientos de kilémetros por segundo.
Este tipo de estallidos cubre una ancha banda de frecuencias
en un continuo (desde 200 hasta 25 MiHz) cuya cota inferior
disminuye con el tiempo hasta alcanzar los 25 MHz mientras que la
cota superior se mantiene por los 200 MHz. Se piensa que algunos
electrones acelerados a energias relativistas cerca del sitic de

la rafaga estan atrapados en un plasmolide eyectado y se convierten
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en la fuente mévil tipo 1V emitiendo
(Stewart et al., 1974 a y b).

radlacién sincrotrénica

Sin embargo,no fue hasta que se dispuso de coronégrafos de luz
blanca orbitando alrededor de la Tierra en el 0SO-7 (en 1871) y en

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

existencia de eyeccliones transitorias de masa
(Tousey, 1973; Mc Queen et al., 1874;

desde 1la corona
Gosling et al., 1874). Fue
entonces cuando se acufid el término eyecciones de masa coronal(EMC)

Yy éstas se convirtieron en un excitante tema de investigaciédn. Las

EMC consisten en la expulsién repentina de densas nubes de plasma

magnetizado desde la atmésfera exterior del Sol. Estas constituyen

un clerto tipo de 1lo que se ha dado en llamar transitorios

coronales, que es el nombre que se usa en general para todos

aquellos fenétmenos gque rompen temporalmente la estructura de
corona,

la

2.Clasificacion de las EMC

a) Clases Estructurales

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

masa coronal con el coronégrafo de luz blanca " Solwind"” en el

satélite P78-1 del Programa de Prueba Espaclial de la Fuerza Aérea
Norteamericana entre el 28 de marzo de 1879 y el 31 de diciembre
de 1981 e hicieron una clasificacién 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 forma

no se puede definir observacionalmente. Aunque es posible que 1a

forma estructural de la EMC varie al desplazarse en la corona, en

general puede asignarsele alguna de estas clases.

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

del cielo son estructuras curvilineas con dos piernas Yy orilla
conductora y seguidora claramente definidas (Véase

Morfolégicamente,

figura 5).
una EMC de arco es distinta de la EMC llamada de

“frente curve" (curved front) las cuales consisten de una regién

llena de emisién cuya orilla conductora no tiene una orilla
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seguldora obvia. Los eventos de halo incluyen material que rodea

el disco de ocultacién del coronégrafo

(Howard et al., 18982) y

representan material solar que se propaga aproximandose a (o
alejandose de) el observador.

Los, picos (spikes) son chorros citirechos de material que se

mueve hacia afuera, a veces, pero no slempre, nn lo largo de un

casco coronal {(streamer). lLos plcos dobles (double spikes) tienen

piernas derechas que se mueven radialmente hacia afuera con la

misma rapidez pero no estan unidos poir una emisién perceptible.

Los frentes curvos tienen orillas conductoras curvas que unen dos
plernas frecuentemente también curvas que se expanden lateralmente

conforme se propagan hacia afuera. Los picos multiples (multiple

splkes) son simplemente EMC con mé&s de dos picos.

lLas explosiones de casco (streamer blowout) ocurren en dos

" fases. En 1la primera fase, un casco previamente existente se

abrillanta grandemente y tal vez se ensancha un poco por un

periodo que va de B horas a unos cuantos dias. Diferentes imagenes

muestran njue se esta lanzando material o lo largo del casco. En la

segunda fase, se observa material lanzado & cada lado del casco ¥y

el casco mismo se desvanece en unas cuantas horas o menos.

Los abanicos (fans) tienen poca © ninguna estructura interna,

una orilla conductora pobremente definida y extremos laterales

relativamente rectos. Las EMC complejas (complex) son eventos

cuyas formas se pueden definir pero no en términos de ninguna de

las otras formas simples. Algunas de ellas tienen muchas fases en

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

comlica la estructura en poco tiempo. Otras tienen l1ébulos

multiples u otras caracteristicas inusuales. lLas EMC de este tipo

con curvatura en la orilla son raras.

b) Categorias de Importancia

Howard et al. (1885) también definieron varias

categorias de importancia para las EMC, definiéndolas como de

importancia mayor, cuestionable y menor. Una eyeccidén de masa
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coronal mayor es brillante y/o grande, mientras que .una menor es
pequefia y palida. Las eyecciones de masa coronal de Iimportancia
cuestionable esta entre estas dos categorias. Usaron las letras Y
{(de yes), N (de no)} y Q (de guestionable) para estas tres
categorias respectivamente.
c) Frecuencia de Ocurrencia

En la Tabla (1) se muestra la distribuciédn porcentual de
las eyecciones de masa coronal observadas por Howard et al. (1985)
Segin su clasificacién 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
frecuencias pueden tomarse como representativas de este tipo de

fenbmenos en un contexto general.

TABLA 1
DISTRIBUCION PORCENTUAL DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL
(Tomada de Howard et al. 1985)

CLASE ESTRUCTURAL CATEGORIA DE IMPORTANCIA
Y Q N TODAS
Pico 0.0 2.2 19.8 22.0
Doble Pico 1.1 4.3 6.5 11.9
Picos Maltiples 3.4 7.8 7.6 1i8.8
Frente Curvo 10.85 3.5 1.2 15.2
Arco 0.5 0.3 0.3 1.1
Halo 0.8 0.9 0.3 2.0
Comple ja 3.2 1.4 0.5 S.1
Explosién de Casco 2.8 1.7 0.6 5.1
Abanico 0.4 3.8 5.8 10.0
Otras 1.3 6.0 1.7 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

propledades de las eyecciones de masa coronal gque observaron cuya
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distribucién ilustra muy QTEh el tipo de fenétmeno gue son estas
eyecciones. En particular registraron el angulo de posicién del
centro de la emisién y la estensién angular que la EMC subtendios
tanto en el momento de la primera observacién como en el instante
de maxima extensioén. Después de construir los diagramas
altura-tiempo para la orlilla conductora de la EMC, registraron 1la
velocidad de esta orilla la cual en general no varié mucho durante
las observaciones. En los pocos casos en los que si se notd una
aceleraciétn de la orilla frontal, se registré como velocidad 1la
maxima obtenida. Determinaron después la masa total incluida en
cada EMC con el método descrito por Poland et al. (1882) vy

finalmente la energia cinética transportada en cada eyecciloéon.

Las distribuciones de estas propiedades para la muestra
analizada sSe encuentran en la figura (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

distribucidédn tiene un pico cerca de 300 km/s y decae lentamente a
velocidades mayores.

El rango de extensién angular abarca de los 2° hasta los 380°
(z2ungque todos los valores mayores de 120° estén considerados en
esta ultima categoria) y tienen un pilco en 10°. La extensién
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 distribucién 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 2x10'% hasta 4x1015gm con un valor promedio de
4.1x10’53m. En la escala logaritmica usada para el histograma la
distribucién es simétrica respecto =al wvalor de 2x1015gm. La

energia cinética, gque se calculé usando la velocidad de la orilla
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conductora, va desde valores menores =a 1x10%° hasta leosiergs.
con un valeor promedio de 3.5x103°ergs. La distribucién tiene un
maximo en 1x103°ergs.

También se obtuvieron en este trabajo las distribuciones para
cada clase estructural. En la Tabla (2) se muestran los promedios
de velocidad, extensién, masa y energia cinética obtenidos para
cada clase de eyccién de masa coronal, Junto con el porcentaje del

total due representa cada clase.

TABLA 2
PROPIEDADES PROMEDIO DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL
DESDE 1978 HASTA 1881
(Tomado de Howard et al. 1985)

FORMA % DEL VEL. EXTEN. MASA ENERG. CIN
TOTAL km/s GRADOS 10'%g 10%%ergs
Pico 22 297 15 0.83 0. 44
Doble Pico 12 425 30 2.6 2.4
Pico Multiple 19 425 4S5 3.5 1.8
Frente Curvo 15 584 62 8.4 6.4
Arco 1 S30 44 a.7 3.7
Halo 2 830 309 21.0 18.0
Comple ja 5} 592 65 7.2 5.7
Explosion de
Casco S 200 44 5.4 0.56
Abanico Difuso 10 377 33 1.7 0. 60
Otras <] 483 59 4.4 3.4
Todas 100 472 45 4.1 3.5

Una inspeccién de esta Tabla muestra ciertas caracteristicas
interesantes. Primero se puede wver que las EMC de pico, doble
pico, picos maltiples y frente curvo representan el 8B% de todas
las EMC. También vemos que las explosiones de casco tienen la
velocidad promedio més baja (200 km/s) mientras gque las EMC de
halo, frente curvo y compleJjas tienen las velocidades promedio mas
altas (~ B00 km/s). Las EMC de frente curvo y las complejas tienen
extensiones angulares mayores de 80°, lo cual es un 50% mas alto
que la extensiédn promedio de as5° para todas las EMC. También sus

masas y <nergias cinéticas son aproximadamente dos veces los
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valores promedio correspondientes para todas 1las EMC. Como se
esperaba de sus definiciones, los picos simples son estrechos
(15°) ¥ los halos muy anchos (302°). Los plcos sencillos, las
explosiones de casco y los abanicos difusos fueron las EMC menos
energéticas (0.5x1015ergs)con solo un séptimo de la energia
cinética promedio para todas las EMC (3.5x103°ergs). Asi, desde el
punto de vista de la energia cinétlica, las grandes masas de las
explosiones de casco compensan en clerta medida su velocidad tan
baja.

La masa (21x1015gm) y la energia ( 18x103°ergs)
exXtraordinariamente grande de las EMC de tipo halo se pueden deber
(segun Howard et al.) a2 las razones siguientes. Primero, el disco
ocultador del coronégrafo puede ser selectivo, excluyendo a los
miembros mas pequefios y menos masivos de esta distribucién. Asi,
si estas EMC fueran de frente curvo, entonces se esperaria obtener
masas Yy energias cinéticas del orden de lolsgm v 1031er~gs.
respectivamente, consistente con los valores de la Tabla (2) para
los hales. Segundo, la persepctiva reducida muestra aa la EMC de
tipo halo & una distancia radial del Sol mucho mayor gque una
perspectiva amplia. Esta comparacién ilustra un problema

fundamental en la medlicién de la masa coronal eyectada.

Esta clasificacidén ' la determinacioén de propiedades
especifiicas de las EMC realizada por Howard et al. (1885}, si bien
no proporciona ninguna explicacién fisica, sino que solamente
describe observaciones, es de gran utilidad para los modelos de
produccioén de eyecciones de masa coronal pues muestra diversos

tipos que pueden tener origenes diversos.

b) Geometria y Distribuciones de Densidad
Una de las claves para entender las eyecciones de masa
coronal es su forma. Mucho se ha discutido respecto a que si son
pPlanas o tienen forma de burbuja. Las impresiones épticas de las
EMC sugieren con frecuencia una estructura arqueada plana, pero
por otro lado, las formas de los choques interplanetarios causados

por estas EMC son practicamente esféricas {ver p.e. Chao y
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Lepping, 1974). Con una geometria dada para las.EMC podemos
calcular una distribucién de densidad electréonica empirica y
compararla con los modelos. Los arcos planos de dos dimensiones
han sido tratados con modelos de fluJjos magnéticos en expansion
(Anzer, 1978;Mouschovias y Poland, 1878). Sin embargo, un choqgue
esférico, con una profundidad significativa en la linea de vision,
se puede iniciar ya sea por un pulsoc de presién (Dryer et al.,
1978) o por el paso rapido a través de la corona de un tubo
magnético o de una arcada completa de flujo (Gergely et al., 1884,

Priest y Milne, 1880)

Las primeras imagenes de EMC inveocareon el concepto de un
transitorio de arco {(Gosling et al., 1974; Hildner et al.. 187S5b)
un término que tal vez impidié que se considerara la geometria de
burbuja (Hildner, 1977; McQueen. 1880). Como la orientacién de los
campos previos al evento es aparentemente no azarosa (Dodson et
al., 1882), Trottet y McQueen (1880) argumentaron que por eso no

se ha viste una distribucién de perspectivas de las EMC.

La medida mas directa de la forma de las EMC podria obtenerse
de estudios cuidadosos del porcentajJe de polarizacién de 1luz
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 Crifo et al. (1983). Sin embargo el analisis de una
eyeccién de masa en movimiento realizado por estos autores, para la
que dedujeron una forma de burbuja, estda sumamente limitado por
algunas aproxlmaciones. Para una fuente extensa en profundidad se
requiere un modelado muy cuidadosos, por medio de una computadora,
de las variaciones de la polarizacién a 1o largo de la linea de

visién para poder comparar con datos de polarizacién precisos.

De lax construccioéon de modelos empiricos basados en
comparaciones de las medidas de emisién en luz blanca versus
radio, Gary (1882) y Gergely et al. {(19789) han obtenid. argumentos
a favor de que las EMC son tridimensionales. Esto también ha sido
sostenido por Fisher y Munro (1984), Fisher y Poland (1981} y

House et al., (1981). Si las "botellas magnéticas"” de Burlaga et
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al. (1973) detectadas entre 1 y 2 UA por vehiculos esSpaciales son
el resultado de las EMC, su forma en la ecliptica, que abarca 30°
en latitud y 0.5 UA de extensién radial, debe ser tridimensional.
Las intensificaciones no compresivas de Iintensidad del viento
solar observadas por Gosling et =al. (1977) también pueden ser

evidencia de una estructura tridimensional.

Howard et =al. (1982) observaron una eyecclédn de masa diriglda
hacia la Tierra con el corondgrafo Solwind, la cual se viédé como un
halo brillante alrededor del disco ocultador, ¥y la interpretaron
como una forma cédnica tridimensional cuyo interior estaba lleno de
material. Una explicacién alternativa seria l1a de una cascara

cédnica con un frente plano opaco.

De acuerdo con Munro et al. (1979), aproximadamente un tercio
de todas las EMC observadas por el Skylab durante 1873-1974
tuvieron una apariencia de tipo de arco y otro tercio parecia como
material inyectado en cascos © nubes amorfas. Sin embargo no se
registraron EMC de tipo arco vistas de canto que mostraran su
~estructura plana. Trottet y MacQueen (1880) encontraron gque estas
EMC particulares con forma de arco estan fuertemente
correlacionadas con regliones de filamentos donde los ejes
filamentarios estan ordenados en direcciédn norte-sur. Como posible
razén de esta extrafia preferencia mencionan que las protuberancias
tienden a nacer en una direccién norte-sur y que estas regiones
Jévenes son mas suceptibles de eruptar que otras ver p.e.
Tandberg-Hanssen, 1967). Esto se puede aplicar para la era del
Skylab cercana =al minimo de actividad solar cuando la corona
estuvo relativamente quieta y bien ordenada. Perc aun en épocas
del maximo de actividad solar, las EMC de tipo arco nunca se han
observado de lado. Las EMC de tipo pice no se pueden
malinterpretar como arcos vistos de lado puesto que su masa
promedio y la encrgia qgque contienen son mas de un orden de
magnitud menores que las de las EMC de arce o de frente curvo
{Howard et al., 1985)

Por otra parte existen clertas evidencias convincentes para
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la topologia de tipo burbuja tridimensional de muchas® EMC, como la
Interpretacién que ya menclonamos de 1la EMC tipo halo y las
medidas de polarizacién de Crifeo et al. (1983). Mas aun, las
recientes observaciones de Jackson (1885) que proporcionan datos
de fotémetros altamente sensibles a bordo del Helios 2 pudieron
probar que la interpretacién tridimensional de Howard et al. (18982)

para la EMC tipeo halo que observaron es correcta.

Fisher y Munro (18S84) desarrollaron un modelo de distribucién

de densidad de un transitorio con el objeto de reproducir las
observaciones de una EMC particular de tipo arco. Obtuvieron un
modelo consistente, 1lamado el modelo de barquillo, con  una

simetria rotacional respecto al eJje radial normal al limbo y con
un nucleo de muy baja densidad. Este tipo de EMC con niucleos de
densidad reducida se han encontrade con mucha frecuencia (Sime et
al., 1984; ver Fig. 7). Fisher y Munro sugirieron que los
“transientes asocliados con rafagas son de hecho estructuras
tridimensionales generadas por la deposicion impulsiva de energia
en la corona baja y que también sSe generan verdaderos arcos
bidimensionales en la corona solar por mecanismos fisicos

enteramente diferentes".

La estructura de 1las EMC puede ser en realidad =aun mas
complicada. Frecuentemente las EMC brillantes exhiben una
estructura de tres partes: un nacleo brillante en el interior de
una luneta oscura rodeada por un arce brillante sin estructura

(Illing y Hundhausen, 1985; Athay e Illing. 1885).

La proéoxima misién Ulises, dedicada principalmente a los
aspectos tridimensionales de 1la heliésfera, sera de gran ayuda

para determinar con detalle las verdaderas estructuras de las EMC.

4. Asociacidén de EMC con Otros Fenémenos Solares

Las eyecciones de masa coronal estan frecuentemente asociadas
con otros tipos de manifestaciones de la actividad solar. Algunos

de estos fendmenos asociados pueden ser consecuencia de las EMC,
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pero otros estan mas blen relacionados con su origen. Entre los
fentmenos con los que se han asociado las EMC estan las rafagas y
las protuberancias eruptivas gue ocurren cerca de la superficie
solar, algunos tipos de emisiéon electromagnétlica en la corona, y
ondas de choque y emisiones de radio en el medio jnterplanetario.
Puesto que 1los coronografos orbitantes ocultan 1la corona por
debajo de 2Rs, las asoclaciones de las EMC con fendmenos cerca de
la superficie solo se pueden inferir. Al igual que sus
caracteristicas propias, estas asociaciones de las EMC con otros
fentmenos de actividad solar deben ser considerados en los modelos

que se hagan de la produccioén y morfologia de estas eyecciones.

a) Asociacién de las EMC con Protuberancias Eruptivas y
RAfagas.
Las imagenes en Ha del coronémetro/polarimetro a bordo
\\ded SMM han confirmado la impresién que se tuvo desde el Skylab de
que la mayor parte del excese de masa en las EMC es de origen
coronal (Webb, 1986). Sin embargo, a veces se ha observado pasar
material emisor de Ha por el campo de visién del c/p (House et
al., 1881) Yy se ha detectado hasta por lo menos 10Rs: con el
Solwind. Este material estda asocliado muy probablemente con
protuberancias eruptivas. Segin Schwenn (1886), en aproximadamente
1.5% de todas las EMC observadas mas =allda de 2.8 Rs se puede
identificar material "frio" de una protuberancia por su luz no
polarizada. Algunas veces se puede observar a las protuberancias
elevandose sobre el limbo solar y después moviéndose hacia afuera
con velocidad creciente. El1 materizl de 1la protuberancia se va
calentando conforme se mueve hacia afuera (Webb y Jackson, 1981).
En raros casos es aun posible discernir el material de la
protuberancia mas alla de 10Rs (Shelley et al., 1881). Esto
significa que para entonces el material eyectado no se ha
calentado totalmente a la temperatura coronal. El material coronal
viaja bastante adelante de la protuberancia (Hildner et =al.,
1975b; Schmahl y Hildner, 1977) casi siempre come una EMC de
frente curvo brillante o de tipo de arco.

En un extenso estudio de los datos de 1873 del Skylab, Munro
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et al. (1979) encontraron que 34 de 77 EMC. se podian

definitivamente asocliar con rafagas y méas frecuentemente con

filamentos eruptivos (ver también Poland et al., 1981). Mas
recientemente, Sawyer et al. (1884) realizaron un estudio
utilizando tanto los datos del Skylab como los del SMM vy

verificaron estas asosiaciones con protuberancias cruptivas, pero

también encontraron que practicamente un numero igual de EMC no

estaban asocladas con ningin evento explosivo visible cercanoc a la

superficie. Segun Wagner (1984), entre 10 y 17% de las EMC se han

asociado con rafagas, 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 superficie (ver figura 8).

Las distribuciones latitudinales de las EMC observadas por

los corondgrafos del HAUO a bordo del Skylab y el SMM fueron

comparadas por Hundhausen et al. (1984). La figura (8S) muestra esta

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

maximo solar las EMC estuvieron distribulidas m&s uniformemente en
latitud y hubo mas eventos centrados a altas latitudes que durante

4
el periodo del Skylab. También se muestra en la figura la

distribucioén latitudinal de todos los filamentos que se observaron

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

regiones activas (manchas solares) para ambas épocas fueron

similares, c¢on un agudo pico por debajo de 30° de 1latitud b
practicamente ninguna regiétn mas arriba de a0°. Existe una
tendencia de las EMC hacia una distribucién de dos componentes:

una asociada con los cinturones de regiones activas y otra a

mayores latitudes asociada con filamentos.

Esta conexidn con las protuberancias eruptivas también esta
apoyada por las comparaciones de frecuencias de ocurrencia de EMC,

protuberancias eruptlivas, rafagas y regiones activas. Debido a la

correspondencia espacial promedio tan cercana entre los sitios

estimados para las eyeccliones y las regiones activas, Hildner
(1977) sugirié gque la frecuencia de las EMC deberia aumentar

significativamente en el maximo solar. De hecho, durante 1830 hubo

3 veces mas regiones activas y 6 veces mas rafagas en el Sol que
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durante el Skylab. Pero la frecuencia de las EMC observadas por el
SMM fue solamente un 208 mayor. Esta frecuenclia concuerda mas
cercanamente con la de las protuberancias eruptivas que mostraron

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

Waéner y Wagner (1984) estudiaron la distribucioéon de
intervalos de tiempc entre eyecciones sucesivas de masa coronal
observadas por el SMM y el Skylab y encontraron gque las EMC
tienden a concentrarse en periodos de actividad y encontraron
tamblén evidencia de actividad a escala global. También
encontraron que estadisticamente las regiones del limbo entre x59°
de aAngulo de posiciédn de una EMC muestran una ausencia marcada de
emisiones subsecuentes observables, durante aproximadamente 10
horas. Las rafagas de importancia =z1, esto es, aquéllas regular o
intensamente visibles en la linea Hea, no muestran tal deéficit. Sin
embargo, las grandes desapariciones bruscas de filamentos también
tienden a suspenderse por 24 horas. Este resultado, Jjunto con la
asocliacioén mas cercana de las EMC con las protuberancias eruptivas
que con las rafagas (Munro et =al., 1979; Sawyer et al., 1984)
indica, segun Wagner Y Wagner (1884) que las condiciones
magnetohidrodinamicas en el fluJjo de material posterior a vuna

primera eyeccién de masza impiden eventos coronales subsecuentes.

b) Emisiones Electromagneticas Asociadas a las EMC

Clertos modelos de EMC predicen el desarrollo de una
onda de choque adelante del frente de avance de las EMC (Dryer et
al., 1979; Maxwell y Dryer, 1881). Se ha pensado gue este choque
seria el responsable de las emisiones de radio tipo II, gque son
poderosos estallidos de banda muy estrecha que se van corriendo
hacia las frecuencias bajas tanto hasta muy afuera en la corona
(estallidos de tipo II métricos, ver p.e. Wild et al., 1954, 1863)
como en el espacio interplanetario (estallidos tipo T
kilométricos, Cane et al. 1982, Cane y Stone, 1984). Existen

algunos casos en los gue 1las observaciones reproducen bastante

bien esta imagen (Maxwell et al., 1885). Gary et =2al(1984) (ver
también Wagner ¥ MacQueen, 1983) superpusieron observaciones
coronograficas de una EMC con datos radioheliograficos
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simultéaneos. De este estudio resultdé que los excltadores de
radicondas tipo I1 estan centrados mas en las pilernas del arco de
la EMC que en la parte superior. Mas aun, Sheeley et al. (1985) y
Kahler et al. (1884) encontraron una cierta clase de estallidos
tipo II sin ninguna EMC asociada. Por otro lado, se¢ han obserwvado

también muchas EMC sin estallidos tipo I1 (Gosling et al., 1976).

Kahler et al. (1984) y Webb (1888) compararon una lista muy
completa de eventos de radio tipo I1 asociados con rafagas en Ha
con las listas de las EMC del Solwind y el SMM. De esta
comparacién Kahler et al. (1884) concluyeron que aproximadamente
el BO% de todos los eventos tipo I1/Ha estuvieron asociados con
EMC del Solwind y que éste detectd aproximadamente 2/3 de las EMC
dentro de una franja de 30° del centro del Sol. En 1la figura 10 se
muestra la distribuciéon longitudinal de las rafagas tipo 1I/Ha
asocliadas con o sin estas EMC para cada uno de los coronografos

separadamente.

Los estallidos tipo II1 y tipo IV (Wild y Smerd, 19872) cerca
del limbo solar estén generalmente acompafiados por una EMC, Sin
embargo, la relaciédn inversa es muy débil, como puede verse en la

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

estan acompafiadas por tipo II (Gosling et =a2l., 1874; GCosling et
al., 1976) y aungque la asociacién a mas altas velocidades es
mayor, también se han observado EMC de 700 km/s o mas sin el

registro de un evento de radio (Wagner, 1884). Wagner (1883) hizo
una revisién de las observacicones o¢pticas y de radio y encuentra
discrepancias entre los tiempos de iniclio ¥y posiciones de éstas,

asi como en las velocidades y direcciones relativas.

Se han encontrado también eventos estacioconarios de radio tipo
II relacionados con EMC (Wagner et al., 1881), pero tuambién hay
otros cuya emisiétn se localiza en sitios donde no hay EMC
{Gergeley et =al., 1879; Kesugi, 1976, Stewart ct ©l1.1874b).
Tmabién se ha encontrado asociacién entre las EMC y los eventos
tipo IV méviles (Munro et al.1979; MacQueen, 1980). Los datos

recientes en el visible Y en ondas de radio muestran una
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colncidencia espacial aparente con los estallidos de este tipo
Stewart et =al.,1982). Estos datos muestran claramente que 1los
estallidos tipo IV moviles son plasmoldes callentes en la parte
alta de la EMC (generalmente sobre su superficie aparente). E1
origen del material de la tipo IV mévil puede ser un chorro de
material. (spray) o el plasmolide superior y mas rapido de una
protuberancia eruptiva que se ha ionizado rapidamente

(Kosugi, 1976; Stewart et al.,1874a y b).

En la opinién de Wagner (1884) el resumen de todo esto ya no
permite asociar fislicamente a las EMC con la onda de explosién de
la rafaga marcada por un estallido de radio tipo II. Segun €1, la
evidencla de la emisién tipo IV estacicnaria sugiere gue son
fuerzas magnéticas y no hidrodinamicas 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 emlisiones tipo IV moviles se ve ahora que estan a
temperaturas coronales y que aparentemente son coespaciales con la

parte alta de la EMC.

TABLA 3
COMPARACION DE ACTIVIDAD ASOCIADA CON EMC
{Tomada de Webb, 1886)

TIPO DE ASOCIACION SKYLAB SMM
N° % N° %
Protuberancias eruptivas 30 88 43 81
Rafagas Ha 13 38 27 51
Eventos de Rayos X 17 50 36 68
Eventos de radio II y IV 14 41 18 34

Munro et al. (1873) enfatizan gque las observaciones del Skylab
también sugieren fuertes asociaciones de las EMC con eventos de
rayos X de larga duracién. Los estudios posteriores en el maximo

seolar (Poland et =1.,1882, Sawyer et al.,1884; Webb y Hundhausen,
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1987) suglieren que estas asociaciones siguen slendo también

validas en estas épocas.

La Tabla 3 compara el numero y porcentaje de eventos solares
de los diversos tipos asoclados con EMC para el Skylab y el SMM
(sin importar si se traslapa con otros tipos) {(Webb, 1886). En
estos porcentajes solo se incluyen aquellas EMC que estuvieron
asocliadas con alguna manifestacién de actividad superficial y no
se estan tomando en cuenta las gque no tuvieron ninguna actividad
superficlal asociada. Nétese que para ambas épocas hay un gran
porcentaje de EMC asociadas con protuberancias eruptivas
(incluso hay mas cerca del minimo). La siguiente =asociacién
preferencial es con los estallidos de rayos X de larga duracién,
la cual aumentédé considerablemente hacia el maximo al igual que 1la

asoclaclién con rafagas Ha«x.

El 79% (53 de 67) de las EMC observadas por el SMM tuvieron
asoclaclones con eventos cercanos a la superficie, mientras gque
para el Skylab solo fueron el 44% (34 de 77). Por lo tanto, hubo

muchas mas EMC sin asociacién durante el Skylab que durante el

SMM. Esto muestra gque 1las EMC neo solo estan asocladas con
fenétmenos tipicos del Sol activo, sino también con procesos
magnéticos mas estables del Sol, relaclionados con el campo

magnético a gran escala. En el Capitulo IV se discutira la posible

asoclacidén de estas EMC con los hoyos coronales.

Otro detalle interesante es que durante el Skylab Webb et
el.,(1976) reportaron haber observade una clase de EMC asociadas
exclusivamente con eventos de rayos X de larga duracién, pero no
se ha establccido una asociacién uno a uno entre estos eventos de

rayos X y las EMC.

Durante el Skylab, los eventos de larga duracidén en rayos X
estuvieron altamente correlacionados con EMC, filamentos eruptivos
¥y eventos de crecimiento y decaimiento gradual en microondas. Las
asociaciones fueron suficientemente altas {=80%) como para

conclulr que estos fendmenos estuvieron relacionados fisicamente.
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Posterlormente, Sheeley et al. (1983) y Webb (1886) -han mogtrado
que la asociacién de EMC con eventos de rayos X de larga duracién
durante el maximo solar es menor, entre 1/2 y 1/3. Esta baJja
correlaciétn esta influida por la falta de datos de rayos X con
buena resolucién espacial y por el alto nivel de actividad durante
el maxi-mo. Sheeley et al. (1983) también mostraron que la
proporcién de eventos de rayos X de larga duraciédn asociados con
EMC es una funcién mondtonamente creciente de la duracion de los

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

Recientemente Webb y Hundhausen (1887} realizaron un estudio
comparativo muy extenso de todas las manifestacliones de actividad
solar asociadas con el origan de las EMC en diversas ¢pocas del
ciclo solar y encontraron un alto grado de asoclacién de las EMC
con las protuberancias eruptivas y los eventos de rayos X de larga
duracién en todas las épocas del ciclo. Concluyen en este trabajo
que la mayoria de las EMC son el resul tado de una
desestabilizacién y erupciédn de una protuberancia y su estructura
coronal subyacente o de =alguna estructura magnética capaz de

soportar una protuberancia.

c) Correlaciétn entre EMC y Choques en el Medio Interplanetario
Siguiendo la linea de pensamiento de Chapman (1818) y

Gold (1955), la idea de una asoclacién de eventos solares (en
particular 1los grandes) con los choques interplanetarios es
inevitable. De hecho, la literatura abunda en estudios de grandes
rafagas 6pticas seguidas de choques (ver p.e. Chao y Lepping,
1874; Dryer, 1974, 1875: Pinter,1982). Gosling et al. (1875) fueron
ios primeros gue asociaron una eyeccién de masa observada en el
coronégrafo que siguid a una rafaga 2B (notablement =
intensa en rayos X) con un gran chogque observado a 1UA. Las
estimaciones de la masa y 1a energia contenidas tanto en las EMC
como en el chogque estuvieron en razonable acuerdo. Esta clase de
estudios se pudo extender considerablemente cuando el satélite
P78-1 entré en operacitn en 1978. En esa época y durante varios
afos después, la sonda Helios I pasé la mayor parte de su tiempo

en o6rbita sobre los limbos del Sol, vistos desde la Tierra, esto
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es, en la linea de fuego directa de aquellas EMC que ya habian
atravesado el campo de visién de los corondgrafos del PT8-1. En
una serie de articulos, Schwenn (1983) y Sheeley et al. (1983, 1985)
demostraron la cercana relacién entre las EMC y los choques: en el
caso en gque la posiciétn de la sonda espacial observadora esté
incluida. en la extensidn angular de la EMC, la probabilidad de
deteccién de un chogque es casi 100% cuando la velocidad de la EMC
excede de =400 km/s.

El choque mostrado en la figura 11 es un ejemplo de un caso
extremadamente rapido: estuve causado por una EMC de frente curvo
muy brillante que empezé con una velocidad VENC=1500 km/s, la
cual fue determinada por los desplazamientos del frente conductor
de la EMC en imagenes subsecuentes del coronégrafo. El Hellos I
registré el choque 17 horas después en 0.63 UA, lo que corresponde
a una velocidad promedio de propagacién Vprom=1470km/s. La
velocidad local del plasma detras del chogque fue Vech=1310 km/s
que es ligaramente menor gque VEMC ¥ Vprom , indicando una pedquena

deceleracién en el camino.

El choque mostrado en la figura 12 estuvo asociado con una
EMC del tipo de arco lleno que empezd con VEMNC=375 km/s. Dejo el
campo del coronégrafo con VEHC=550 kmn/s, indicando una
aceleracién de la EMC durante por lo menos 2 horas. Las
velocidades aun mayores deducidas de los datos del Helios
(Vprom=680 km/s ; Veh=B635 km/s)} significan que debio haber
ocurrido una aceleracién posterior, mas alla de 10Rs, la cual fue
después seguida por una desaceleracién. El perfil de los datos

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

aumento no compresivo de densidad (ANCD), como el descrito por
GCosling et al.(1977). Estos autcores compararon la razétn de
ocurrencia (aproximadamente 2 por mes), duracién, contenido de

masa ¥y de energia, y velocidades de los ANCD con los de las EMC
mas lentas que siguieron a protuberanclas eruptivas y no a
rafagas, ¥y encontraron que la comparacioéon sugeria una asociacién
directa entre estos dos fendmenos. Posteriormente, Feldman et

al. (1978, 1981) Borrini et al. (12981) v Gosling et al. (1981)
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mostraron que la mayoria de 1los ANCD probablemente no estan
relaclionados con EMC, sino mas bien con estructuras transitorias
tales como los cascos coronales, que son reglones de 1lineas
magnéticas cerradas que delimitan en la corona baja la separacioén
entre dos regiones de lineas ablertas. Esto puede explicar por qué
Schwenn(,1983) no pudo encontrar mas de dos asociaciones probables
entre EMC y ANCD en los afiocs 1879-1981.

Los estudios de estas relaciones han Iindicado que pueden
existir por 1o menos dos clase diferentes de EMC (Gosling et
al. 1978; Schwenn, 1983; MacQueen y Fisher, 1983):

1) La clase "tipo rafaga” cuyas caracteristicas son
que estan relacionadas con rafagas, tienen velocidades de eyeccién
altas y constantes (=400 a 2000 km/s), seguidas de fuertes choques
interplanetarios.

11) La clase "tipo protuberancia eruptiva', que no esta
relacionada con rafagas, con bajas velocidades de inyeccion (=200
a 600 km/s), aceleradas posteriormente, segulidas por choques

poco intensos y en raras ocasliones por ANCD.

Sin embargo, Schwenn (1886) hace notar que ne hay una
coincldencia aparente entre estas clases y las descritas por
Howard et al. (1985) y sugiere gue ambas, rafagas y protuberancias
eruptivas, pueden producir EMC de frente curve de tipo pico y que

cualquiera de ellas puede iniciar un choque interplanetario.

5. Evolucion Temporal de las EMC

a) Caracteristicas Generales
La intensidad del aumento en densidad de la EMC relativa
a la corona suele evolucionar. Cuando se observan al principio de
su evoluciédn con un coronédtmetro-K, las EMC pueden empezar a verse
a = 1.2Rs como un arco brillante bien formado (Fisher y
Poland, 1981; Fisher et al. 1981) o como una regién oscura con
forma de burbuja surgiendo de wun casco coronal preexistente

{(Low, 1882). En 1la corona baja (1.2 a 2.2Rs) las velocidades
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radial y lateral son comparables., asi como lo son el ancho y la
altura (Low et al.1982: MacQueen y Fisher, 1883) pero la expansién
lateral cesa pronto. Posteriormente la EMC se acelera y aumenta su
altitud y en algunos casos desarrolla unas piliernas brillantes
desde abajo hacia arriba en las orilllas de la cavidad hasta que
se formg un arco completo a aproximadamente 1.8Rs. En la corona
alta, después de haber alcanzado una velocidad constante, la parte
superior del arco tiende a desaparecer nuevamente, dejando dos
densas plernas exteriores brillantes, o picos. Estas EMC de doble
pico son especialmente comunes por encima de 3Rs. De hecho, para
EMC observadas en asociacién con protuberancias eruptivas, las
medidas muestran que el aumento fraccional en la densidad
electrédnica del extremo superior del arco gque se mueve por arriba
de 2Rs disminuye hasta ser considerablemente menor que el de las

dos plernas estaclionarias (Sime et al.1884).

Dentro de la cavidad enrarecida gque generalmente encierra al
arco es comun gque aparezcan nubes de plasma. lLos eventos de arco
concéntricos son relativamente comunes. Para las EMC asocliadas con
protuberancias eruptivas, algunos de los plasmolides que entran son
material frio Ha (House et al.,1881) o© nubes remanentes de 1la

materia rédpidamente ilonizada de la protuberancia.

El material del que se forma el arco de una EMC parece haber
estado ya presente en la estructura coronal preexistente (Hildner
et al., 1975). Densos arcos corcnales en rayos X que han eruptado
han mostrado, por lo menos en una ocasién (Rust y Hildner, 19786),
un contenido de masa igual al del arco acompahamte de la EMC. Como
el arco preexiste como material coronal tiene, por supuesto, la
temperatura de la corona y no las temperaturas de la cromésfera o
de 1las protuberancias (Hildner et al., 1975: House et al.,1981:
Poland y Munrec, 1976: Schmahl y Hindler, 1977). Valores mas precisos
de la temperatura electrénica y de su distribucién espacial no
parecen ser necesarios para ninguno de los modelos actuales de EMC
en contraste con la distribucién de densidad electrénica que si

resulta controversial y alin sSe conoce poco.
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b) Precursores
Una observacién curiosa fue reportada por Jackson y
Hildner (1878) y Jackson (1881). Al aumentar el contraste de las
fotografias de EMC del Skylab (por substraccion de imagenes
digitalizadas) encontraron "precursores", esto  es, orillas de
densidad ligeramente intensificada bordeandc la porcién mas densa
de las EMC (ver figura 13). La razén promedio del exceso de masa
en los precursores respecto a la masa del evento total fue de
0. 15. Estos precursores viajaron con una distancla casi constante
de 1.3 Rs, en promedio, enfrente de la EMC principal. Sin embargo,
sorprendentemente, su movimiento hacla afuera se Inilciéo antes que
los transitorios asociades con la erupciédn en Hx o rafaga. Durante
el Skylab se observé un precursor para cada EMC de la cual se
tuvieron datos razonablemente buenos y no se observdé ningin
precursor sin una EMC acompaiante (Jackson y Hildner, 1878). En
las imagenes del SMM tamblén se encontré un precursor (Gary et
al.1984). E1 comportamiento de 1los precursores no ha mostrado
hasta ahora semejanza con wun choqgue. la separacidn entre el
precursor y el frente de la EMC claramente no es funciédn ni de 1la
velocidad, ni de la masa de la EMC a la que precede. Mas aun, las
21 EMC del Skylab con precursores mostraron velocidades que van de
50 hasta mas de 1000 km/s.

Jackson {(1981) concluye que el rapido movimiento hacia afuera
del material coronal empieza =a gran altura en la corona y esta
seguido por mas material proveniente de regiones mas bajas en
tiempos sucesivos posteriores, terminando con la fase impulsiva de
la rafaga cerca de la superficie del Sol. Harrison et al. (1985)
reportaron pequefios aumenteos discretos en rayos X que tipicamente
ocurrieron algunas decenas de minutos antes de la rafaga Ha. Estos
estallidos se coriginaron en arcos coronales que tienen una
relacién espacial muy cercana con las estructuras de tipo arco de
las eyecciones de masa coronal. Cualquier rafaga subsecuente
ccurre en un pie del arco indicando una simetria de la eyeccidén de
la rafaga (Harrison, 1885).

Wagner y MacQueen (1983) presentaron un posible escenario que
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es consistente con las observaclones que acabamos de describir.
Inicialmente la EMC es lanzada, a&a causa de un mecanismo que no se
especifica, formando posiblemente una onda de choque frente a
ella. Es hasta después que la fase impulsiva de la rafaga crea un
segundo choque, probablemente una onda de explosién que avanza
detras de la EMC a mas alta velocidad y eventualmente alcanza al
primer choque. El1 material coronal comprimido por esta primera
onda de choque podria ser precisamente el precursor de Jackson
(1981). También podria ser este mismo choque el que empuja hacia
un lado las estructuras coronales preexistentes, tales como los
rayos corcnales, aun cuando la parte mas externa del arco de 1a
EMC no entre en contacto directo con estos rayos como se ha
observade (Gosling et =al.,1874). Cane y Stone (18984} también
sostienen esta ldea aungue han modificado un poco el modelo para
tomar en cuenta observaciones mas detalladas de ondas de radio

interplanetarias y coronales.

También se han observado por encima o fuera de la EMC tipica
sefiales magnetohidrodinamicas o de presion (ver figura 9) que son
mas notables por encima de 2Rs (Gosling etal., 1974; Hildner et
al., 1975a). En los datos del Solwind, Skylab y SMM se encuentran
muchos casos de este tipo de sefales, las cuales no se sabe si son

un fendmeno diferente a los precursores o© son parte de ellos

Se han reportado tamblién otros efectos que anteceden a las
EMC en el tiempo. Jackson et al. (1878) reportaron que existe un
aumento de 2.5 veces en la razén de produccién de los estallidos
de radio tipo III durante S5 o 10 horas antes de las primeras
observaciones de EMC, siendo menor el tiempo para los eventos mas
rapidos (Jackson et =al., 1980). También se han reportado comienzos
de sefiales de tormentas de ruido de rayos X suaves y de radio de
10 a 30 minutos antes de una EMC asociada con €l estallido de un
filamento (Lantos et al.,1981) y un cese de la emisién de tipo I,
10 minutos antes de la emisidn de otra EMC (Gary, 13982).

c) El Final de una EMC
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 forma de estrias
radiales, frecuentemente caracterizadas por formas mas densas en
cada extremo del volumen de la EMC. La separacién de las piernas
alcanza rapidamente una distancia constante (Sime et al.,1884).
Con una fotometria cuidadosa, las plernas se pueden detectar hasta
por 3 o 4 dias (Anzar y Poland, 1879), pero Fisher y Poland {(1981)
Y Michels et al., (1880) han cuestionado esta larga duracién para
el maximo solar. Las estrias de densidad que marcan el interior de

una EMC saliente desaparecen en unas 8 horas.

Hasta hace poco no se habia reportado ningin arco de 1luz
blanca, rayos X o lineas prohibidas de emisién regresando al Sol
después de una EMC. Una contraccién o restauracién semejante se
esperaria si las 1lineas de campo hublieran sido barridas hacia
afuera hasta que se reconectaran formande tal wvez una botella
megnética (Burlaga et =al.,1981). En este contexto resulta muy
interesante la observacién reciente de Illing y Hundhausen (1983)
de un posible evento de reconexién magnética mucho después de una
EMC extremadamente lenta (=50 km/s). Un arco invertido (un
gran frente de densidad ligeramente intensificada de forma convexa
visto desde el Sol) se identificd con la desconexidén de arcos
magnéticos a 1los cuales se les habia visto elevarse 15 horas
antes. El remanente de la EMC que se quedd en el Sol después del

evento se cobservd que se contrajo en un estrecho rayo.

Este tipo de eventos ne se han observado con frecuencia en la
corona a pesar de que se esperaria que pudieran haber sido
observados con el amplioc campo de visién del Solwind. También el
reporte de Rust y Webb (1977) de extensiones temporales de plasmas
de regicones activas en rayos X (en vez de contracciones) que se
ven tipicamente entre 3 y 25 horas después de las erupciones,
resulta inconsistente con las observaciones de Illing v

Hundhausen.

La conclusion general de todas estas observaciones es que los

mecanismos que producen las EMC no estan aun bien comprendidos. Su
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asociacién con rafagas o erupciones de fillamentos no resulta
totalmente satisfactoria debido por una parte a la cantidad de
EMC que se observan sin gque haya ocurrido ninguno de estos eventos
eruptivos en 1la superficie del Sel y por otro lado a las
caracteristicas mismas de las EMC que como ya se ha visto no
concuerdan muy bilen con las esperadas de este tipo de procesos. En
el sigulente capitulo de esta tesis se discutira la existencia de
otras posibles fuentes solares para estos fendtmenos, esto es, los

hoyos coronales.
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CAPITULO III

DETECCION DE PERTURBACIONES EN EL VIENTO SOLAR POR
MEDIO DE OBSERVACIONES DE IPS

1. Introduccion

El centelleo interplanetario (IPS) de 1las sefales de radio
provenientes de fuentes estelares de tamafio angular muy pequefio ha
demostrado en los ultimos afios ser una herramienta muy Gtil para
mapear Yy rastrear 2zonas de gran escala en el viento solar con
densidades mayores o menores gque la denslidad promedio del plasma
interplanetario.El términe IPS se refiere a las varlaciones
oscilantes en la Intensidad de la sefial registrada gque proviene de
una radiofuente estelar extragalactica (y por loe tanto muy
distante) como resultado de su paso a travées de perturbaciones
del plasma interplanetario en su camino a la Tierra. Este efecto
es semejante al centelleno (o parpadeo) de la luz de las
estrellas que resulta de su paso a traveés de la atmdédsfera
terrestre.

En términos generales el IPS se debe a gque la presencia de
electrones en el espacioc reduce la velocidad de propagacién de las
sefiales de radio, la cual decrece conforme aumenta la frecuencia
de la sefial. Este efecto, que se llama dispersidén, produce un
patrén de difraccién en la Tierra que es transportado por el
viento solar que se lleva consigo las irregularidades y gque al
cruzar por linea de visién del observador en la Tierra produce
el centelleo de la sefial de radio recibida. Mayores detalles
respecto a la descripcién matematica de este efecto se pueden
encontrar en Murray y Hargreaves (1854), Readhead et al. (1878) y
en el Apéndice 11 al f{final 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 empiricas.
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El fendémeno de centelleo interplanetario fuer descublierto
hace mas de 20 afics por Hewish et al. (1964) y posteriormente
Dennison y Hewish (1867) propusieron el uso de observaciones de
centelleo para estudiar el viento solar en vastas regiones de la
helidésfera, principalmente fuera de la ecliptica, lejos del

alcance de los vehiculos espaciales.

Este método empezd a usarse para estudiar la estructura del
viento solar a pequefia escala (vease p.e. Hewish et al.., 1964:
Denisson, 1889: Cohen y Gunderman 1969: Hewish y Symonds, 13969).
Sin embargo, al observar las variaciones del centelleo de fuentes
individuales dia a dia, Denisson y Weiseman (18988) descubrieron
una relacién de éstas con un flujo de viento rapido de larga vida
y de esta manera se inicié el uso de 1las observaciones de
centelleo interplanetario para rastrear perturbaciones de gran

escala que viaJjan en el viento solar.

El método de rastreo por centelleo es similar a las técnicas
usadas para la deteccién de las EMC por dispersién Thomson
en que la perturbacién se revela mediante alteraciones en 1los
valores ambiente y en que lo que se mide es una integracién a 1lo
largo de la linea de visién. Sin embargo, una diferencia
importante en el método IPS es que la sensibllidad de deteccidén
es maxima para perturbaciones que viajan hacia la Tierra. La
posibilidad de observar estas perturbaciones desde dentro, en 1los
casos en que éstas envuelven a la Tierra, también elimina algunas
de 1las dificultades de observacién gue surgen de los mapas
bidimensionales proyectados sobre el cielo y proporciona una
calibracion util ya que los parametros de centelleo se pueden
comparar con mediciones hechas por wvehiculos espaciales cerca de

la Tierra.

Observando el centelleo de cuatro fuentes de radioc durante
dos meses, Houminer (1871) dio evidencia convincente de que
algunos de los aumentos en el indice del centelleo eran causados

por haces de plasma corrotantes con el Scl e identificéd los haces
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corrotantes con la estructura sectorial magnética solar que fue

claramente observada por medio de los vehiculos espaciales.

Houminer y Hewish (1872) observaron 32 radiofuentes por un
periodo de ocho meses y ademas de confirmar los resultados de
Houminer, (1971) encontraron una fuerte correlacién entre la
velocidad del viento solar y el nivel de centelleoc con un retraso
de entre 2 y 3 dias (el aumento de la velocidad del viento a la
altura de la Tierra ocurria 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 iInteraccién de viento rapido y lento.
Esta fue la primera evidenclia experimental de la existencia de los
frentes de choque alineados con la espiral del campo magnétlico
interplanetario, sugeridos por Hundhausen (1871}, quien habia
indicado que regiones activas de larga vida en el Scol deberian
producir perturbaciones que siguieran la espiral de Arquimides
(véase figura 14 ). Houminer y Hewish (1972) también notaron que
ocasionalmente incurririan intensificaclones en el centelleo gque
no correspondian a espirales corrotantes y este centelleo fue
asoclilado a {rentes de choque esféricos que Hundhausen (1971)
sugeria como generados por rafagas solares (véase figura 14b y
Houminer y Hewish, 1874). Un excelente trabajo de revisioétn sobre
los estudios del medio interplanetario con técnicas de centelleoc y
su corroboracién con mediciones realizadas a bordo de vehiculos

espaciales ha sido elaborado por Coles (1978).

De todos estos estudios se establecid claramente la
existencia de dos tipos distintos de interaccién de flujos rapidos
¥ lentos en el viento solar, a saber, secctores =alineados con la
espiral arquimediana del campo magnético interplanetario
corrotantes con el Secl (CIRs) y céscaras o conchas de frente
esférico moviéndose radialmente hacia afuera del sistema solar. En
ambos casocos, lazu estructura es caracterizada por una densidad de
plasma mayor que las partes circundantes y por un centelleo
intensificado de las radiofuentes estelares de diametro pequefio

cuya linea de visién cruza estas estructuras.
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Posteriormente, Houminer (1973) wutilizé observaciones de
centelleo interplanctario para examinar la extensién de los
sectores de centelleo intensificado fuera del plano de 1la
ecliptica y Erskine et al. (1978) usaron observaciones de 150
fuentes en 34.3 MHZ durante el periodo de mayo a diclembre de 1874
para examlnar la estructura gruesa del viento solar. Aunque su
analisis esta limitado por el breve periodo de sus observaciones y
porque finalmente solo pudo utilizarse la informacién obtenida
de 45 fuentes de radio, estos autores encontraron al gunas
correlaciones significativas, principalmente en aquellos casos en
los que se registré un centelleo intensificado en todeo el cielo,
correspondiente al cruce por la Tierra de las regiones de alta
densidad de plasma. Encontraron que el nivel de centelleo se
correlaclona con medidas simulténeas de densidad de plasma en el
medio interplanetario cerca de la Tierra y con la velocidad del
viento solar corrida por dos dias.. Tamblién encontraron una alta
correlacién con el indice geomagnético A en el
momento del cruce. Este indice representa el promedio diario de un

indice planetario de perturbacién del campo geomagnético.

Vlasov (1973) intenté mapear el viento solar usando una
red de 140 fuentes que observé de noviembre de 1975 a abril de
1976 en la frecuencia de 102.5 MHz. Debido al breve periodo de
las observaciones y a la pequefia densidad de fuentes estelares
tampoco fue posible un buen analisis pero se pudleron registrar
algunas “nubes" individuales de centelleo intensificado que
variaban en el tiempo y que se asociaron a una mayor turbulencia
de 1las regicones de viento solar observadas. En realidad el
fenbmeno de centelleo es debido a la microturbulencia, come se

puede ver an Ananthakrisnan et al. (1980).

Recientemente se ha demostrado que el factor de perturbaclién
g, es decir, la relacién entre el centelleo observado y el
centelleo normal, es funciéon de la densidad del plasma. Una
calibracidn directa de =4 contra medidas obtenidas por vehiculos
espaciales a 1UA ha mostrado que la magnitud de g proporciona una
estimacién bastante confiable 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 existian cerca de 1UA, dieron el resultado siguiente:

3 0.5
5=

_ n/cm
g = |-===2
Como la densidad media registrada por los vehiculos
3 (Mullan, 1983) se
sigue que g=1 proporciona una normalizacién razonablemente precisa

espacliales para este periodo fue de 8.3/cm

para la deteccidn de perturbaciones en densidad.

El principal problema con las observaciones hechas en
periodos breves se debe a que el centelleo de una fuente de radio
es también funcién de su posicién respecto al Sol, especificamente
de su elongacién (e) ( véase 1la figura 15), y si no
se conoce esta dependencia para cada fuente observada no se puede
saber cual es el efecto especifico de 1la densidad del plasma
interplanetario. Para conocer esta dependencia con la elongacién
es necesario observar cada radiofuente durante un periodo
suficientemente largo como para poder hacer una buena estadistica
que determine lo que seria un centelleo "normal'" como funcién de
su poslcién y asi poder determinar el efecto deblido a las

irregularidades en la densidad del plasma.

En el Observatorio Mullard de 1la Universidad de Cambridge,
Inglaterra, se llevd a cabo un ambicloso proyecto que permitié la
elaboracién de mapas diarios de centelleo gue cubrian gran parte
del cielo. Estos mapas hicieron posible el rastreo de las
perturbaciones en el medio interplanetario y permitieron trazar
hacia atras la trayectoria de estas perturbaciones hasta localizar

el lugar de su origen en el Sol.

3. Observaciones Prolongadas de IPS con un Arreglo de Antenag

de Gran Area

a) Elaboracion de mapas
La técnica de observaciones de centelleo empleada en la

Universidad de Cambridge para elaborar mapas diarios del cielo con
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el propésito de rastrear las perturbaciones que viajah en el medio
interplanetario, utiliza una red de 900 radiofuentes estelares de
diametro pequefio (ver figura 16), lo cual permite una definicién
mas precisa de las estructuras de densidad intensificada o©
enrarecida del viento solar respecto al promedio. En ocasiones, el
numero de fuentes que sirvieron para el mapeo llegd a ser hasta de
2500, pues muchas fuentes débiles, dificiles de detectar
normalmente, pueden ser claramente observadas cuando el centelleo
se intensifica. Este método de mapeo permite registrar las
intensificaciones de densidad en el medio interplanetario que se
propagan del Sol hacia la Tierra a diferencia de las observaciones
coronograficas de 1luz blanca gque solo permiten detectar los
transitorios en el limbo o. en el caso de los que se dirigen hacia
la Tierra, sclo los que tienen una amplitud longitudinal muy

grande.

Estas observaclones se hicieron con un arreglo de antenas de
3.6 hectéareas el cual esta descrito detal ladamente en
Duffett-Smith et =al.(1980).Este arreglo, que registra en la
frecuencia central de 81.5 MHz permite la observacién simultéanea
del paso poer el meridiano de fuentes en un gran rango de
declinacliones, entre -10° v 70° (ver figura 16),utilizando
simulténeamente 16 receptores y observando cada fuente durante
aproximadamente 2 minutes. El1 centelleo registrado, el cual ocurre
en una banda entre 0.1 y 3 Hz, se promedia cada 10 secgundos; se
eliminan los datos contaminados por interferencia, ruido de origen
solar o centelleo ionosférico y se obtiene el valor rms del flujo
centelleante (AS) para el transito de cada fuente durante el dia.
Las observaciones se realizaron por dos periodos de mas de un afio
cada uno, siendo el primero de Jjulio de 1878 a septiembre de 1978
Y el segundo de febrero de 1880 a marzo de 1981. En esta tesis se

analizan solamente los registros del primer periodo.

Para poder identifiicar las perturbaciones en el medio
interplanetario fue necesario primero determinar 1la dependencia
sistematica promedio del valor AS con la elongaciédn para cada una
de las fuentes con la mayor precisién posible. Readhead (1871)

mostré que la variacién de AS con la elongacién depende del tamafio
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angular de la fuente, aumentando mas rapldamente al -acercarse al
Sol en el caso de las fuentes mas pequefias. Medidas llevadas =a
cabo durante 8 afios (1867-1974) no revelaron ninguna varlacion
detectable con el ciclo solar, ni ninguna dependencia
significativa con 1la latitud ecliptica (ver Readhead et al.,
1978). ‘ASt, se determiné solamente la dependencia con la
elongacién del centelleo para cada fuente para lo cual se tomaron
todas las observaciones realizadas de cada una de ellas
durante 400 dias y se ajustd en cada caso una curva por medlo de
polinomios de Chebyshev, obteniendo asi una funcién Egic) para
cada fuente. Un ejemplo se muestra en la figura 17. Mas detalles

pueden encontrarse en Gapper et al. (1882).

Posteriormente se determiné para cada fuente, cada dia, el

factor de perturbacidén =4 definido como

AS ob.
g —
AS (co)
donde Asob es el valor observade en ese dia para esa fuente y

BAS(co) es el valor correspondiente de AS(g) para esa fuente ese
dia. De esta manera g = 1 representa un centelleo normal, g >1 es
un centelleo mayor que €l normal y g < 1 un centelleco inferior al

normal.

Con estos valores de g para cada punto observado, se hicieron
mapas diarlios del cielo, mostrando los diferentes grados de
perturbacién de cada punto. Una discusién mas detallada sobre el
método de reduccién de datos puede encontrarse en Gapper et al.,
(1882) y en Tappin et al., (18983).

En los mapas elaborados, las fuentes se encuentran lo
sificientemente Juntas como para poder construir mapas de contorno
de g para las perturbaciones de gran tamafio, los cuales
generalmente incluyen al menos entre 50 y 100 fuentes. En general,
los mapas obtenidos son bastante sencillos, mostrando ura 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 informacién tanto respecto al
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tipo de estructura (CIR o frente de chogue curvol, comoc a su

velocidad de propagacién en el medio interplanetario y a su lugar
de origen en el Sol.

La region del plasma solar responsable del centelleo
registrado en 81.5 MHz se muestra en la figura 18. El diagrama se
refiere a un modelo particular del plasma solar (Readhead, 1971),
pero esta controlado principalmente por la dependenclia de la
densidad con el inverso del cuadrado de la distancia al Sol. Se ha
supuesto simetria esférica, de 1o cual hay buena evidencia en
latitudes heliocéntricas hasta 60° (Readhead et =al.,1978; Coles N
Harmon, 1878). La regién punteada, que incluye valores de € > 35°
y que va de r =0.8 U.A. a r=1.5 U A., muestra la regién 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 perturbacliones por este
método.

b) Interpretacién de los mapas ¥ localizaclén de las fuentes

Para una interpretacién precisa de los mapas de centelleoc se
elaboraron en computadora mapas de £ para modelos
senclillos de perturbaciones Yy se hizo una iteracién de la
distribucién de g para el mejor ajuste con los mapas trazados con
base en las observaciliones. Las perturbaciones simuladas en la
computadora fueron cascarones de diferentes espesores Y
extensiones latitudinal y longitudinal, propagandose radialmente
en una gran variedad de direcciones respecto a la linea
Sol-Tierra, c¢on velocidad de 430 km/s, ¥ haces corrotantes de

diferentes extensiones propagéndocse con velocidad de 350 km/s.

Los calculos de los modelos se basaron en el modele de viento
solar de Readhead et al (1878) en la region de dispersion débil
(esto es, donde el valor r.m.s. de las variacicnes en fase es
menor que 1 rad, lo cual, a 81.5 MHz ocurre en todas partes para
elongaciones = 35°. Sse escogid esta aproximacidén porque da un buen
ajuste tedrico a las observaciones sobre su regién de
aplicabilidad.
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La estructura y el movimiento del incremento de densidad se
obtuvo comparando las observaciones con mapas teédricos del
centelleo calculado segun 1la expresién de Kemp (1979), que es
equivalente a 1la de Readhead et al. (1878) con un factor { extra
para especificar la estructura de la perturbacién que se va a

calcular, esto es:

2
[g(e.¢)] -

donde B(r) es el poder dispersor del medio

@

S, fir,e,¢) Blr) UdaPaz/aw?(w’+ U?)

P
. BG() UPafazsaw® (Wi UT)
U = az/2n ; W= (a®+22%%)/a

Zz = distancia a lo largo de la linea de visién medida
desde la Tierra

a = tamafio de escala de las irregularidades
interplanetarias

8o = radio angular de la fuente de radio

A longitud de onda de la sefial de radio

f(r,oe,¢) factor de intensificacién del poder dispersor en

la posicién (r,O0,¢) en el medio interplanetario.

Como ya se menciond, esta ecuacién para g(6,¢) se basa en la
aproximacién de dispersién débil y por lo tanto no es apoplada
para lineas de vislién gque pasan méas cerca de 0.5 UA del Sol. Por
lo tanto la integracién se llevé a cabo para elementos de linea
que yacen dentro de una zona que se extlende desde 0.5 UA hasta 3
UA. Aumentos de densidad a distancias mayores que ésta ultima no
se pueden detectar.

En los calculos se supuso que el factor de intensificacién
del poder dispersor del plasma del viento solar es directamente
proporcional a n ; esto es equivalente a la relacién An e na

donde An es la fluctuacidn rms de 1a densidad en el rango de

numeros de onda responsables del centelleo.

Los céalculos se hicleron adoptandoe clementos de volumen donde
dr=0.1 UA , d9=d¢=8° . La integracién se llevé a cabo para lineas
de visién a intervalos de S de latitud y de longitud ecliptica y
la red resultante se usé para construir mapas de contorno de

g(8, ¢) que luego se transformaron a coordenadas de ascensién recta
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¥ declinacién para comparar con los mapas obtenidos de las

observaciones.

En los calculos se utllizaron los valores de Kemp (1978) para

el tamafio de escala y el poder dispersor del viento solar normal,
los cuales son :

al(r) = 175 1% km . para

0.2 < r < 0.5 UA
a(r) = 250 r°* Km , para r > 0.6 UA
B(r) = 2.73x107°A%r* raa® ua
Y se supuso dque el tamafio de

significativamente en 1las

, (A en m. y r en UA)
escala en el medio no cambia

perturbaciones lo que se encontré

(Houminer, 1871). Se considerd ademas
igual para todas las radiofuentes de 0.6 arcseg,

previamente que es el caso
un diametro ya
Se
para dos diferentes” tipos de variaclones

gque los calculos no son realmente sensibles a este parametro.
hicieron céalculos de g

de la funcién £

a) = cte.

£
b} -1 r2 para r < 1.2 UA
£ =

= cte. para r = 1.2 UA
En todos los casos £ =9 a 1 UA.

Mas detalles de la computacién y ejemplos del ajuste del
modelo a algunas observaciones estan descritos en

Tappin et
al. (1983,1984) y Tappin (1887).

El ajuste de modelos de este tipo no es apropiado cuando se
maneja una gran cantidad de datos pero ne es necesario cuando sélo
se buscan caracteristicas burdas de

las perturbaciones como en
este caso,

aunque si es necesaria la elaboracién de una muestra

amplia de mapas tedéricos para identificar las estructuras. Tappin
(1985) calculd una gran cantidad de mapas

teo6ricos para conchas
eruptivas de densidad creclente

con diferentes espesores,
extensiones angulares ¥y direcciones de propagacién y también para
una amplia variedad de CIRs,

los cuales fueron utilizados en esta
tesis para

identificar y rastear las perturbaciones y localizar
sus fuentes en el Sol.

Observando el avance diario del frente de la perturbacién en
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los mapas es posible estimar la veloclidad de avance de los frentes
de chodque eruptivos y con esta Informacién se puede estimar cuando
fue que la perturbaclién se origindé en el Sol.

No todas las perturbaciones localizadas en la regiéon de
sensibilidades del método, mostrada en la figura 18 pueden ser
detectadas. Una concha delgada que = 0.05 U.A. no puede observarse
aun cuando se diri ja directamente hacla la Tilerra, porque cubriria
una longitud insuficiente a lo largo de la linea de visién. Una
concha que se moviera muy rapide tampoco podra ser observada si
entra a la zona de deteccidn después de que se ha dejado
de observar esa regién 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
perturbaciédn que avanza se originé en el lado este u oceste del
Seol, © cerca del meridianc 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 localizacién precisa del centro
de la regién fuente no puede determinarse con este método, éste
puede quedar determinado dentro de una regién no muy grande
(dentro de un circulo de aproximadamente 20° de radio en un mapa

solar tipo carrington).

Como el Sol gira conforme avanza la perturbacién hacia 1la
Tierra, es necesario tomar en cuenta el tiempo aproximado de
transito de la perturbacién del Sol a 1la Tierra para poder
determinar la longitud solar (Carrington) gque se hallaba en el
lugar. del surgimiento de 1la perturbacién en el momento de su
produccién 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 perturbacién que en los mapas de IPS y
conforme al modelado tedédrico se identifica con un frente de choque
proveniente del Este, gue 1llega =a 1la Tierra en el tiempo ¢t

habiendo viajado con una velocidad promedio V, salié del Sol en un
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tiempo t’O dado por: -
to t - Drv
donde D es la distancia del Sol a la Tierra, aproximadamente 150

millones de kilometros.

Una. vez que se ha estimado el tiempo de inicio del fendémeno
en el Sol se puede saber, por medio de 1los mapas Carrington
publicados en el Solar Geophysical Data, qué longitud solar se
encontraba entonces en el meridiano central (el correspondiente a
la linea Sol Tierra). Si, como en este ejemplo, la perturbacion
proviene del Este, se estima (a falta de mayor posibilidad de
definicién) que el centro de la perturbacién se encuentra a 45° a1l
Este (aproximadamente 2 dias) del meridiano central. Lo mismo se
hace, pero hacia el Oeste, si la perturbacién se observa como
proveniente del Oeste. En el caso de perturbaciones provenientes
del meridiano central, la longitud Carrington asociada al centro
de la fuente sera la que aparezca cruzando el meridiano central al

tiempo estimado de la producciédn de la perturbacion.

La determinacién de la latitud es mas dificil, pues
aificilmente se dispone de una observacién latitudinal completa
debido a la posiciétn geogréafica del observatorio, pero por
analogia con las perturbaciones modeladas se puede estimar una
latitud entre 0°, 10°, 20° o 30° grados.

Como el Sol gira hacia el Oeste, cuando la perturbacién sea
registrada en la Tierra su fuente habra rotado una cantidad A¢
dada por la relacioéon

Ap = w (t—to)

w = velocidad angular del Sol

de manera que la fuente de una perturbacién proveniente del Este
estard pasando por el meridiano central en el momento de arribo a
la Tierra de 1la perturbacién; una originada en el meridiano
central tendra una fuente que se locallice al Oeste en ¢l momento
de arrive y para una originada en el oeste es posible que su
fuente ya no sea observable en el Sol cuando su efecto se haga

sentir en la Tierra.
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A continuacién sk.i/ detallara un e jemplo especiflico
correspondiente a una per‘t\u’rbacién que fue observada entre el 25
de agosto y el S de septiembre de 1878 y que dio lugar al comlienzo
repentino de una tormenta geomagnética el 27 de agosto a las 02:46
TU. En "las figuras 19a y b se muestran los mapas del cielo
indicando los diversos niveles de centelleo para los dias del 24

al 28 de agosto. En estos mapas, el circulo central (que no esta a

escala) muestra al Sol, y las 1lineas de contorno corresponden a
posiciones de igual elongacion con valores de 30°, 60°, 90°, 120°
Yy 150°. La linea ondulada que corre de izquierda =a derecha
representa a la ecliptica. El eje horizontal en cada mapa

representa la ascensién recta (en horas siderales) y el eje
vertical, la declinacién en grados. La parte izquierda del mapa
corresponde al Este y la derecha al Oeste. Notese que el eje de la
ascensioéon recta se ha corrido cada dia (=4 minutos) para que el
Sol siempre quede en el centro del mapa. El rango de
declinacién en los mapas va de -25° a 70° para poder poner la
linea de 1a ecliptica en forma continua aunque en realidad la
radiofuentes solo pueden observarse hasta una declinacidén de
-10°.

Para la elaboraciétn de los mapas, se calculd el indice de
centelleoc de cada fuente, de 1la manera como se indicé con

anterioridad, y 1los respectivos valores de g se colocaron en las

regiones correpondientes del cielo, de acuerdo con el sigulente
coédigo
359 v & <oz
g 30<o9<I35 - '_%_5<9<T|§
= zvssj9<30 o §l<3<g<l‘¥5
= §|g<9<‘2‘%
D 175s59<20 = '§6<g<2!5
v 15 L8175 = 515<g<%
v 12559<1S = ol
| A <<o<Tiac
ROJO AZUL
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En los mapas impresos por la computadora si se utilizan los
colores roJjo y azul, que en las figuras 19 no se aprecian, lo cual
facilita mucho 1la interpretaciétn de las estructuras. De la
sucesién de mapas puede observarse el cambio en forma y tamafio de
una perturbacién {(regién con alto indice de centelleo) gue 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
elongacién g0°). La regiétn con el alto indice de centelleo ha

sido delineada en los mapas para su meJor visualizacioéon.

Al interpretar los mapas es importante recordar que éstos no
son imagenes Instantéaneas del cielo. Son mapas que tardan todo un
dia en producirse, empezando a mapear por el exXtremo Oeste y

terminando en el extremo Este, 24 horas después.

En los casos en que, como éste, la perturbacidn produce el
comienzo repentino de una tormenta geomagnética (los cuales se
hallan consignados en el Solar Geophysical Data), se tiene mayor
precisién en la estimacién del tiempo de arrivo de la perturbacién
a la Tierra y se toma éste como el del inicio de la tormenta. De
los datoeos del medio interplanetario se puede ver, dada 1a
velocidad de llegada del choque a la Tierra, que el tiempo de
transito de esta perturbacién fue de aproximadamente 3 dias, por
lo que la perturbacién debid originarse en el Sol el dia 24 de
agosto en algun lugar al Este del meridiano central, un poco al
Norte. ’

Para localizar la fuente en el Sol se localizd primero en el
mapa que representa la rotacién Carrington correspondiente, el
meridianc solar que estaba en el meridiano central al tiempo
estimado del estallido. A este caso le corresponde la rotacién
Carrington 1672, la cual se muesira en la figura 20 y sobre la que
se encuentran delineados los contornos de los hoyos coronales
presentes en el Sol durante esa rotacidén. La linea vertical a la

derecha del mapa representa el meridiano solar (¢=357°) que era el

65



que estaba en el meridiano central del Sol el dia del estallildo.
La cruz sobre el mapa representa el centro estimado'de la fuente
de 1la perturbacién, el cual se localiza (como ya se indicéd)
tomando 45° al Este del meridianoc central y una latitud (estimada)
de 20° al Norte del ecuador.

Como la estimaciédn de la 1longitud no puede precisarse, se
dibujo hn circulo de 40° de radic alrededor del centro para
indicar que el centro de la fuente esta en algin lugar dentro del
circulo. Sin embargo, es obvio que el circulo rebasa, en latitud,
las posibilidades reales de 1localizacidén de la fuente, pues en
este caso incluye regiones del hemisferio Sur aungque de los mapas

es evidente que la perturbacién se origindé en el Norte; ademas,

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 indicaran regiones igualmente grandes para todos los
eventos estudiados por simplicidad y porque el hacerlas mas
reducidas, de acuerdo con las circunstancias especificas, podria
parecer demasiado "“ad hoc" en favor de las fuentes que de esta
tesis surgen como las mas probables {esto es, de los hoyos
coronales).

Si entre 1 y 5 dias antes del 1lnicio de la perturbacién en la
Tierra ocurrié algan evento eruptivo en el Sol (como una rafaga o
el estallido de algun filamento), también se registra su posicién
en el mapa, consignando, asi mismo, su fecha'de ocurrencia. En el
caso particular que estamos describiendo no ocurrié ninguna rafaga
durante el pericdo mencionado, pero entre el 22 y el 23 de agosto
estalld un filamento cerca del meridiano 360°; éste también se
muestra en el mapa Carrington como una estructura delgada y
sombreada. Como el filamento queda dentro de la zona considerada
como fuente, en la Tabla que se presenta en el siguiente capitulo
(Tabla 4), donde se listan todos 1los eventos observados y la
actividad asociada, se indica para este evento, el N°6, que huboe
la. erupcién de un filamento colocando una letra F en la ultima

columna.

Como puede observarse, en los mapas de centelleo puede

distinguirse muy claramente una perturbacién que se originé en el
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Este (lado izqulerdo del mapa) de una que se origind en el Oeste
(lado derecho del mapa). Un evento originado en el meridiano
central se esperaria que se distribuyera de forma mas o menos
igual tanto hacia el Este como hacia el Oeste al aproximarse a la
Tierra. En el caso de una perturbaciétn causada por un haz
corrotamnte de viento réapido, que se dirige a la Tierra a causa de
la rotacioén solar, ésta empezarid a percibirse como una pegueia
zona roJja en el Este (Norte, Sur o ecuatorial) que va creciendo y
aproximandose lentamente. En general un CIR puede empezar a

observarse del orden de 5 a B dias antes de su llegada a 1la

Tierra.
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CAPITULO IV

1. Introduccién

Las perturbaciones tipicas observadas en Cambridge
corresponden a los dos tipos ya mencionados. Se observaron algunas
regiones corrotantes de interaccién (CIR) causadas por corrientes
de alta de velocidad de vida relativamente larga, pero la mayoria
de los transitorios fueron conchas apro»ximadamente esféricas de
densidad intensificada, segulidas de flujos de alta velocidad con
densidad reducida que duraron algunos dias; a éstos les 1lamaremos
“flujos eruptivos" (FE). Ejemplos de cada clacte han sido descritos
en detalle por Gapper et al.(1882) y Tappin et =21.(1883, 1884). En
muchos casos la llegada a la Tierra de la orilla conductora de un
cascarédn de alta intensidad mapeado en IPS coincide muy
estrechamente con el paso de un chogque y con el comienzo de

actividad geomagnética.

En un estudio minucioso de 3 eventos (Hewish et al., 1885) se
encontré que cerca de las fuentes rastreadas hacia el Sol por
medio de los mapas de centelleo se encontraban hoyos coronales de
latitudes medias y se sugirié que la erupcién de una corriente de
corta vida o la aceleracién del flujo ya existente en el hoyo

proporcionaban una expllicacién de la perturbaciéon.

El trabajo de esta tesis consistidé en el estudlo exhaustivo
de todas las perturbaciones detectadas con claridad mediante el
mapeo del centelleo durante el periodo de agosto de 1878 a
septiembre de 1879, las cuales pudieron ser rastreadas por varios
dias antes de qgque desaparecieran o fueran oscurecidas por otros

eventos. Esto permitioé trazar hacia atras su camino y determinar
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la regién en el Sol donde se habian producido las perturbaciones.

El periliodo estudiado incluyé el ascenso haclia el maximo solar

del ciclo 21 y fue notable por su actividad tanto solar como

geomagnética. En total se mapearon 896 perturbaciones ¥y todos los
choques ' importantes que fueron detectados por los vehiculos
espaciales en el medio interplanetario estuvieron claramente

asoclados 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 Gtiles para definir la
anchura angular tipica de las perturbaciones.

2. los Eventos Observados de Agosto de

1978 a Septiembre de 1879

Los eventos registrados se encuentran listados en la Tabla 4,

en la cual se Iindican las fechas durante las que sSe pudieron

distinguir en los mapas de centelleo. Cada evento fue clasificado
como regiédn corrotante de interaccién (CIR) o flujo eruptiveo (FE).
El término CIR se usé cuando un sector corrotante de densidad
intensificada se observé por bastantes dias proveniente del Este,
antes de la llegada de la corriente de alta velocidad a la Tierra.
Sin embargo, al gunas veces los CIR’'s observados exhibieron
variaciones temporales por lo que fueron clasificados como flujos
eruptivos cuando se les observé en una época cambiante.En la Tabla
se muestra también 1la fecha estimada de arribo de 1la orilla
conductora de 1la perturbacién a 1UA y cuando este arribo estuvo

acompafiado del comienzo repentino de una tormenta geomagnética

(CR) se indica la hora a la que éste ocurrid en tiempo universal
(TU).

Comeo puede observarse, de los 95 eventos registrados en

centelleo, 24 corresponden a CIR's y 72 =a flujos eruptivos.

Aproximadamente 1la mitad de estas perturbaciones ocasionaron el
comienzo repentino de una tormenta geomagnética y casi todas las

qug ocasionaron el CR fueron del tipo de flujo eruptivo.
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TABLA 4

PERTURBACTIONES OBSERVADAS DE JULTO 31,1978 A SEPTIEMBRE 13, 1979

Actividad

No. Periodo de CR Llegada

Evento Afio Observacién (TU) a 1UA Tipo Asoclada
i 1978 Jul31-Ag3 Jul 28 CIR -
2 Ag. 1-4 Ag 4 CIR -
3 Ag.10-12 Ag 12 FE -
4 Ag. 18 i242 Ag 18 FE
s Ag. 18-26 Ag 23 CIR -
B Ag25-SepS 0246 Ag 27 FE F
7 Sep 6 1859 Sep 5 FE Ry F
8 Sep 8-9 0354 Sep 9 FE R
=] Sep 9~13 0800 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 18-20 1417 Sep 20 FE -
14 Sep23-0ctl3 0718 Sep 25 FE R
s Sep 29 0301 Sep 28 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
18 Oct 14-24 0430 Oct 17 FE F
20 Oct 21-24 Cct 24 FE -
21 Oct23—-Nov1l Oct 26 FE R
22 Oct 29 1116 Oct 29 FE -
23 Nov 2-B6 Nov 4 FE -
24 Nov 6-11 a1s2 Nov 8 FE -
25 Nov 12-18 0100 Nov 12 FE R
286 Nov 16-19 Nov 17 FE -
27 Nov 21-23 Nov 22 FE F
28 Nov 18-21 2320 Nov 19 FE -
28 Nov 18-24 Nov 19 CIR -
30 Nov 21-29 1222 Nov 25 CIR -
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31

32
33

34

35
36
37
38
38
40
41

42
43
44
45
46
a7
48
48
50
51
52
53
54
S8
56
57
58
59
60
651
62
63
64
65
66
67

1879

Dic 2-5

Dic 2-12

Dic 4-8

Dic 10-13
Dic 17-21
Dic 10-23
Dic 25-29
Dic 23-24

Dic 26-31
Ene 1-4
Ene S5-7
Ene 1-11
Ene 9

Ene 10-1S
Ene 15-20

Ene 23-30
Ene29-Febt
Feb 7-12
Feb 13-20
Feb 20-26
Feb27-Mara
Feb26-Marz2
Mar 5-6
Mar 3-5
Mar 8-14
Mar 17

Mar 11-20
Mar 20-21
Mar 20-23
Mar 25-26
Abr 3-8
Abr 7-15
Abr 21-24
Abr 24-28
Abrz2g9-Mayi1l
May 4-6
May 4-10

0036

1212

1725

2330
0340

0138
1823
0148
0304
0302

o818
044s
osos
0231
0556
0826

0156

2358

71

Dic
Dic
Dic
Dic
Dic
Dic
Dic
Dic
Dic
Ene
Ene
Ene
Ene
Ene
Ene
Ene
Feb
Feb
Feb
Feb
Feb
Feb
Mar
Mar

Mar

Mar

Mar

1
S
6
12
18
14
26
25
29

14
18
25

11
18
21
28
27

17
15
20

Mar22

Abr
Abr
Abr
Abr

25

11
21
24

Abr -30

May
May

a
4

FE
CIR
FE
FE
FE
CIR
FE
FE
FE
FE
FE
CIR
FE
CIR
FE
FE
CIR
CIR
CIR
FE
FE
FE
FE
FE
FE
FE
CIR
FE
FE
FE
FE
CIR
FE
FE
FE
FE
FE

[/ |

¥

X

[ B

o]

bl

b B



68 May 5-15 May 10 CIR -

69 May 14-20 May 16 FE -
70 May 20-22 May 21 FE -
71 May 25-28B8 May 25 FE -
72 May27-Jun2 1851 May 28 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 -
78 Jun26-Julil Jun 26 CIR -
80 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 Ry F
84 Jull17-AgoS 1833 Jul 26 CIR -
85 Jul31-Ago4 Ago 4 FE R
86 Jul31~Agol Ago 1 FE R
87 Ago 4-9 Ago 8 " CIR -
88 Ago 6-8 Ago 9 FE -
89 Ago 9-12 1812 Ago 11 FE -
[0 Ago 11-18 0639 Ago 13 FE F
g1 Ago 15-21 Ago 18 FE -
a2 Ago 15-22 0625 Ago 20 CIR R
93 Ago 23-28 Ago 25 FE -
sS4 Ago 28-28 0459 Ago 24 FE -
as Ago 28-30 Ago 30 FE F
Q6 Sep 4-13 Sep 10 CIR -

3. Origen de las Perturbaciones del Viento Solar

Los mapas de centelleo que delimitan las perturbaciones no
solo proporcionan informacién sobre la localizacién de éstas sino
que ademéas las observaciones sucesivas permiten estimar su

velocidad de propagacidén. En general se encontré que la velocidad
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de avance de los choques en el medio interplanetarfo esta entre
400 y 500 km/s lo que implica un tiempo de transito desde el Sol a

la Tierra entre 3 y 4 dias.

También fue posible estimar la extensién angular total (sobre
la eclfptica de estas perturbaciones uttlizando aquéllas que
cruzaron rasantes sobre la Tierra y se encontré 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 informacién obtenida permitié trazar haclia atras el camino
\\Jde cada una de las perturbaciones para localizar su fuente en el
Sol, la cual pudo locallzarse con una precisiétn de = 20° sobre los
mapas sinépticos solares que usan las coordenadas Carrington. Las
figuras 21 =2,b,c,d muestran estos mapas para las rotaciones
Carrington correspondientes al periodo estudiado y en ellos se han
indicado con circulos las regiones que segiun las observaciones de
centelleo interplanetario resultan ser los lugares donde se
originé la perturbacién. En el caso de los CIR's, la posicidén se
refiere al centro de 1la corriente de alta velocidad y baja
densidad. A veces ocurrié gque varias perturbaciones surgieron de
la misma regién del Sol en una sola rotacién, lo cual se muestra
con varlios numeros de evento en un mismo circulo. Los numeres en
los circulos corresponden a los numereos en la Tabla para cada uno

de los eventos.

También se han dibujado en los mapas del Sol los contornos de
los hoyos coronales segun se observaron durante su paso por el
meridiano central durante cada una de las rotaciones comprendidas
en el periodo de estudio. Estos contornos fueron derivados de las
imagenes en la 1linea Hel de 10 830 R y tomados del Solar
Geophysical Data.

Como puede observarse, es evidente la asociaciéon entre la
fuente localizada de las observaciones de 1PsS N4 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
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tienen asociado algiun evento. Aqui cabe menclonar que las
perturbaclones 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 declinacién de la
ecliptica en cilertas épocas del afio impide la detecciédn de
perturbaclones que ocurren en el Sur, pero en las épocas en que un
registro completo fue posible, se observd que casl todos los hoyos

produjeron por lo menos una perturbacién en cada rotacién

Vale la pena mencionar gque se observéd un hoyo particularmente
activo en las longitudes 280-300° en el hemisferio Norte durante
las rotaciones CR1671-74. Este hoyo fue la fuente de una corriente
de viento réapido en 1la primera rotacién y de fuertes flujos
eruptivos en 1las tres rotaciones siguientes. Otro hoyo notable
aparecié en las lengitudes 180-210°arriba del ecuador en 1la
rotacién CR1878 y persistié hasta la CR1686 cuando concluyercn las
observacliones. Este fue un hoyo més estable gque el anterior y
generalmente produjo CIR's, pero en ocasiones varié lo suficiente

como para dar lugar a flujos eruptivos.

En los casos en que estalld un rafaga o desaparecioé
bruscamente un filamento en la regién estimada como fuente de 1la
perturbacién del viento solar en un periodo de entre 1 y 5 dias
previos a la llegada de la perturbacién a la Tierra, éstos también
fueron registrados en 1la Tabla 4, en la ultima columna. Las
rafagas que se consideraron para este analisis fueron las listadas
como "importantes" (major) en el catalogo de Dodson y Hedeman
{1981). Como puede apreciarse, la asociacién con rafagas o
filamentos, una vez que se ha localizado la regién fuente de 1la
perturbacién en el Sol, es bastante pobre, como puede apreciarse

en esta Ultima columna.

Como el area estimada para la fuente no es pequefia y los
hoyos coronales se encuentran distribuidos en toda la superficie
del Sol, pudiera pensarse que el gque siempre se localice uno de
ellos en cada regién fuente podria ser simplemente un resultado al

azar. Para probar esta posibilidad se hizo el sigulente analisis.
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Se construyd un histograma con las diferenclas angulares entre los

centros de los hoyos coronales y las regiones estimadas como

fuente, el cual se muestra en la figura 22a. Después se

construyeron histogramas similares pero =ahora respecto al centro

de 1las regiones gque resultarian si las fuentes estimadas se
corrieran 90° al Este (figura 22b) o al Oeste (figura 22c).

histogramas mucho mas dispersos obtenidos para

Los

la asocliacién al
azar eliminan toda duda respecto a que

coronales es significativa,

la correlacién con hoyos

Por otro lado, como puede verse de la Tabla 4, de los 72

flujos eruptivos registrados, solo el 27% esta relacionado con

rafagas y el 22% con filamentos gue desaparecen. Esto deja un
porcentaje muy alto de perturbaciones registradas para los que no

ocurrié ninguno de estos eventos eruptivos en la amplia regién

estimada come fuente en el Sol y en el amplio rango de tliempo

concedido. Mas aun, para el 13% de las perturbaciones registradas

no se observo ninguna rafaga nil la desapariciéon de ningan
filamento en toda la superficie visible del ESol

durante el

intervaleo de tiempo considerado. Mas de 200 rafagas importantes

ocurrieron en el Sol durante el periodo de observacidén, de manera

que la probabilidad de asocliaciédn con ellas al azar es bastante

alta. Sin embargo, la pobre asocliacisén mostrada en la UGltima

columna de la Tabla 4 implica que algunas asociaciones que se han

establecido anteriormente por otros autores para estas mismas

perturbaciones, podrian estar equivocadas.

En particular Cane (1985) presenta una lista de 12 choqgques
fuertes acompafiados por emisién de radio tipo I1 interplanetaria
que ocurrieron durante agosto de 1878 a septiembre de 1978 y
propone ciertas rafagas como fuentes de estos eventos.

muestra en la Tabla 5.

Esto se

Para comparar su correlacién con la corespondiente a hoyos
coronales,se dibujd también un histograma de la diferencia angular

entre la posicién de la rafaga propuesta por Cane y la posicidén
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TABLA 5
COMIENZOS REPENTINOS ASOCIADOS CON RAFAGAS POR CANE (1985)

No Comienzo Rafaga
Evento Repentino Fecha Localizacién
1978 14 Sep 25-0718 Sep 23-0858 N35, W50
16 Oct 04-0047 Oct 01-0718 S13, ES7
25 Nov 12-0100 Nov 10-0110 N17, EO1
36 Dic 14-0127 Dic 11-1842 S16, W50
1979 49 Feb 18-0304 Feb 16-01S50 N16. E58
54 Mar 04-0445 Mar 01-1018 S23, ES8
57 Mar 15-0556 Mar 11-1054 S24,W76
81 Ab 05-01585 Ab 03-0111 S25, W14
84 Ab 24-2357 Ab 23-0144 .E10
80 Jul 06-1930 Jul 04-1821 N11,E36
o2 Ag 20-082S Ag 18-1412 NO8, ESO
a5 Ag 29-04S93........ Ag. 26-1744 NOS, W11

del centro de la fuente obtenido de las observaciones de centelleo
Y se compardé con el histograma resultante de considerar solo estos
eventos en la comparacién de su fuente con el centro del hoyo
coronal mas cercano. Los resultados se muestran en la figura 23 de
donde es aparente la correlacién mucho méas cercana con los hoyos

coronales que con las rafagas.

En especial se han distinguido este tipo de perturbaciones
(los flujos eruptivos) pues la asociacién de los CIR's con los
hoyos coronales ya ha sido establecida sin lugar a dudas (véase
Cap. I1). Sin embargo, el origen de los frentes de chogue curvos
que se propagan radialmente hacia afuera del Sol peor el medio
interplanetario no se habia podido determinar sin ambigledades.
Durante mucho tiempo se pensé que eran las rafagas solares
intensas las que lanzaban explosivamente el viento solar rapido
que posteriormente forma el frente de choque y se intentaron
asociaclones directas onda de chogque-rafaga para muchos eventos
geomagnéticos especificos (Wolfe et al., 1979; Intriligator, 1980;
Cane y Stone, 1884; Cane, 1885; Cane, 1988).

Sin embargo, dado que es frecuente observar frentes de choque
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sin que se haya registrado ninguna rafaga -hecho® que algunos
autores han querido explicar forzadamente con la ocurrencia de
rafagas en el otro lado ,no visible, del Sol- se ha sugerido que
estos frentes pueden estar también relacionados con la desparicién
brusca de filamentos (con protuberancias eruptivas), (ver Joselyn
¥ McIntosh, 1981). Los resultados de -tu” presente Iinvestigacion,
aunque no suficientes para descartar a las rafagas o a las
erupciones de filamentos como posibles fuentes de perturbaciones
de gran escala en el viento solar, muestran que la unica
asoclacién consistente es con los hoyos coronales: cuando hay
perturbacién siempre hay un hoyo y todos los hoyos causaron por lo
menos una perturbacién durante su transito por el disco seolar.
Siendo éstos los emisores del viento solar normal y rapido, las
causas de los flujos eruptivos que generan en el viento solar los
frentes de choque deben buscarse en el mismo mecanismo de

impulsién del viento.

El modelado de flujos 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 ¥ Venkatakrishnan {1882) han examinado la respuesta
transitoria del flujo de un hoyo coronal a camblos en su
geometria; en particular consideran que el area transversal del
tubo de flujo es una funcién A(r,t) que representa una divergencia
mayoer que la radial cerca del Sol (r=5Rs) y que ademds aumenta con

el tiempo.

De su estudio estos autores obtuvieron que para los casos en
que la geometria cambia raplidamente se puede desarrollar en el
flujo una discontinuidad de tipo de onda de choque (ver figuras 24
¥y 25). Aungue no realizan una simulacién mas larga en tiempo ni
mas alejada del Scl debido = limitacliones computacionales, de sus
figuras es evidente qgque 1la uUnica forma como los perfiles de
velocidad ¥y densidad pueden evoluclonar hacia el estado final
estacionario (lineas en trazos en las figuras) es desplazando el
choque hacia afuera del Sol. Este choque en el medio

interplanetario estaria seguideo por un flujo de viento rapido que
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‘duraria, desde el punto de vista de un detector .cerca de 1la
Tierra, todo el tiempo que le tomara al tubo de flujo del hoyo

pasar frente a la Tierra debido a la rotacién del Sol.

Por otra parte, la anchura del tubo de flujo, y por lo tanto
del choque, en el medio interplanetario se esperaria que fuera
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 extension de hasta 100° en el medio

interplanetario (ver Levine et al., 1977).

Ademas, parece ser que lo comun en la evolucién de los hoyos
coronales son los camblios bruscos. En general los hoyos "nacen" en
tiempos del orden de algunas horas (Solodyna et al.1877) y exhiben
cambios temporales rapidos especialmente en sus fases Iniciales
(Krieger, 1877). Mas aun, Nolte et =al., (1978) estudiaron 1la
evolucién temporal de los hoyos coronales de baja latitud (a=40°)
¥ encontraron que toda la evolucién de estos hoyos se llevaba a
cabo mediante corrimientos grandes y mas bien "discretos'" de 1la
posicién de sus fronteras. Estos cambios, evidentemente
representan cambies bruscos de la estructura del campo magnético
en la base de la corona y puesto que la geometria del tubo de
flujo de un hoyo coronal (y esto implica su divergencia) esta
condicionada cerca del Sol por la estructura magnética, los
cambios en el campo afectaran los flujos provenientes de los
hoyos. De esta manera, el esperar camblios repentinos en el régimen
de flujo de un hoyo coronal, lo suficientemente rapidos como para
producir ondas de choque, no es nada extraordinario, especialmente
en épocas de gran actividad solar y en los hoyos de baja latitud

gue son los mas expuestos a camblos magnéticos bruscos.

4. Modelacidén de las Perturbaciones Producidas por Rafagas

Por otra parte, existe evidencia observacional de los
"choques generados por rafagas"” no pueden ser facilmente
atribuibles a éstas. Esta evidencia se deriva de los perfiles

temporales de velocidad y densidad de los chogques en el viento

78



solar observados a 1UA. Borrini et =al.(1982) describlieron el

comportamiento promedio de 103 choques observados entre 1971 y

1978 y sus resultados se muestran en las f{liguras 26a.
parte, Wu et al., (1882)

Por otra
hicleron una simulacién por computadora

del choque que se obtendria por la liberacién repentina de energia

en una -rafaga Yy obtuvieron también perfiles de velocidad y de

densidad para la evoluciédn temporal de la estructura vista a la

altura de 1la Tierra, los cuales se muestran en las figuras 27b.

Como puede observarse, los perfiles de velocidad observado vy

modelado son muy diferentes. En el perfil observado, la veloclidad

da un gran salto muy rapidamente pero después continta aumentando

con mayor lentitud hasta llegar a un maximo que se =alcanza dos

dias después y la veloclidad se mantiene alta por aproximadamente

sels dias. Esto contrasta con el répido =alcance del maximo de

velocidad y la rapida declinacién de la misma que se obtiene como
resultado de la modelacidn para rafagas y con las observaciones de
rayos X en las rafagas que indican gque poco tiempo después del
estallido reaparece en el sitio de la rafaga la estructura de

anillos cerrados caracteristica de la regién activa (ver
Svestka, 1988) lo gue no permite explicar un flujo de viento rapido

que dure varios dias surglendo de ese lugar.

Por otra parte, el perfil de densidad observado para los
choques interplanetarios muestra un prolongado decaimiento en ésta

después del aumento repentino debido al choque, gque tarda casi 6

(aproximadamente el mismo tiempo que dura el
viento rapido), mientras gque en

dias en recobrarse

l2a situacidén originada por una

radafaga la densidad se recupera aproximadamente en 3 dias. Los

perfiles observados concuerdan me jor con la im&gen de un

prolongado flujo de viento réapido con wvelocidad superior a 1la

normal (y densidad inferior) que forma el chogue, dgque con la de

una perturbacién violenta de corta duracidén, como seria el caso de
la réafaga o del estallido de un filamento.

compeortamiento observado sugiere més

Asi pues, el
un cambio repentino de

régimen en el flujo del viento solar prceveniente de un hoyo
coronal. Se pretende en el futuro realizar una simulacién numérica

de esta situacidn y comparar con las observaciones.
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Sin embargo, la ocurrencia de rafagas y erupciones de
filamentos en =algunas veces se da en regiones Yy tiempos tan
cercanos a la emisién del flujo eruptivo del hoyo coronal que es
posible gue estos eventos estén genulinamente relacionades y no
sean solo asoclaciones casuales. Por lo tanto, es posible que en
estos casos tanto las rafagas como las desapariciones bruscas de
filamentos sean también producidas por el mismo ffendmeno
subyacente que genera la perturbacién en el flujoe de un hoyo
coronal. Esto es, el flujo eruptivo del viento solar, la rafaga
y7© la erupcién de un filamento son todas consecuencias de un
mismo procese mas fundamental y de origen mas profundeo que
actuando sobre diferentes tipos de estructuras provoca diferentes
respuestas. Especificamente, una regién activa que sufra una
perturbacién magnética importante (como por ejemplo la intrusién
de flujo magnético nuevo de polaridad opuesta) estallariad en una
rafaga; un fendémeno semejante en los ples de una protuberancia la
haréd estallar, Yy el mismo efecto en un hoyo coronal cambiara
drasticamente sus condiciones de flujo y puede dar lugar a la

formacién de ondas de choque en el viento solar que surge de é1.

Desgraciadamente no se ha llevado a cabo ningdn monitoreo
permanente de los hoyos coronales como para percibir la ocurrencia
de cambios importantes en su estructura o en sus caracteristicas
fisicas que se lleven a cabo en tiempos lo suficientemente cortos
para ser capaces de originar camblos muy rapidos en las
caracteristicas de su flujo. Los registros gque generalmente se
hacen de los hoyos coronales muestran solo su forma cuando
cruzaron por el meridiano central del Sol {(ya que ahi es donde son
mejor detectados en la linea Hel 10 830) ¥y no consignan sus
variaciones durante su transito por el disco. Un analisis
detallado de este tipo de variaciones resultaria muy valioso para
determinar, sin lugar a dudas, si efectivamente siempre gque se
observa una perturbacién de gran escala en el viento solar, ésta
estéd asociada con la ocurrencia de cambios importantes en algun
hoyo coronal, semejante en Intensidad y violencia a las rafagas y

a las erupciones de protuberancias. Sin embargo, otra asociacién
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mas, que a continuacién mencionaremos, apoya la relacién entre

los hoyos coreonales y las perturbaciones interplanetarias de gran
escala.

S. Relaciétn de las Eyecciones de Masa Coronal con 1los Hovos
Coronales

Como se mencioné en el Capitule II, se ha encontrado una
estrecha relacién entre las eyecclones de masa coronal (EMC)
registradas cerca del Sol por medio de dispersiétn Thomson de la
luz blanca fotosférica y los frentes de choque registrados en el

medio interplanetario (Sheeley et al.,1985). La evidencia sugiere

fuertemente que 1las EMC representan una fase previa en el

desarrollo de los frentes de chogue en el viento solar, pero, como

ya también se indicd en el Capitulo II, el origen de las EMC no

estd aun muy bien determinado. Mientras que del 10 al 17% de las

EMC se han asociado uUnicamente con rafagas y del 30 al 34% se han

asociado con protuberancias eruptivas, una fraccién que va del 30

al 48% no se ha podido relacionar con algun evento

en la
superficie del Sol (Wagner, 1984). Con base en lo discutido
previamente respecto a la generacién de los choques

interplanetarios por fluJjos eruptivos de hoyos coronales, deberia

esperarse una asocliacién entre éstos y las eyecclones de masa

coronal, por lo menos aquéllas que también estan asociadas con
choques.

Sin embargo, exlste una dificultad en asociar las EMC con las
perturbaciones registradas en IPS pues las EMC son
predominantemente eventos del limbo 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 dispersion

Thomson. Como puede observarse, solo algunas EMC especialmente

grandes o convenientemente localizadas seran detectadas por ambos

métodos. Pero otra manecra de verificar la asociacién con hoyos
coronales es hacerlo directamente, esto es, mapeando hacia atras

las EMC y verificar 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 mas notables durante
con las posiclones de los hoyos coronales gque pudleron
También se ha listado la distancia angular
en el momento de ocurrencia de
que indican

1979 Junto
haber sido sus fuentes.
del centro del hoyo al 1imbo solar
la EMC. Se encuentran también en la Tabla los numeros
la referencia de donde se obtuvo la informacién sobre las EMC.

TABLA &
EMC ASOCIADAS CON HOYOS CORONALES

Longitud
Fecha EMC del Hoyo Coronal Ag Ref .

1979 May. 4 N20 - E CR1681 180-210 22° 1

May. 7 N45 - W CR1681 245-270 38° 2

May. 8 S45 - W CR1681 315-325 2s° 2

May.24 N45 - E CR1682 250-270 10° 3

May. 27 N15 - W CR1681 80-85 30” 3

Jun. 5 N10 - E CR1682 110-130 15° 4

Jun. 9 N4o - W CR1682 250-270 22° a3

Jun. 9 S40 - W .. CR1B82 230-250 5° 3

Ago. 14 sS20 - E CR1685 220-240 20° 4

Ago. 18 N4O - E- CR1685 200-230 25° a

Nov. 17 NBO - W CR1688 285-300 30° 1
Ref. 1 Howard et al. (1985)

2 Sheeley et al.(1980)

3 Sheeley et al. (1981)

4 Sheeley (comunicaciOn privada)

en la mayoria de los casos los

Como puede verse,
desplazamientos angulares respecto al limbo son =30 1lo que

e
corresponde a la zona donde se registran con mas sensibilidad las

EMC. Es poco probable que esta buena asociacién sea simplemente
estuvieron también

casual ademas de que muchos de estos hoyos
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asoclados con flujos eruptivos en las observacliones .de IPS ( ver
Tabla 4). Varias de las EMC en la Tabla 6 corresponden al tipo de
“"frente curvo", que, como ya se menciond, son las EMC mas
energéticas. Durante el periodo de observacliédn se encontré qgue
éstas tuvieron una frecuencia de 0.27 por dia que es comparable
con la firecuencia de los flujos eruptives en los datos de IPS. Asi
pues parece razonable suponer que las EMC son las manifestaciones
de los flujos eruptivos provenientes de hoyos coronales vistos

cerca del Sol.

En esta asociacién, un factor de relevancia es la
distribucién de densidad observada dentro de 1la EMC. Como ya
mencionamos en el Capitulo 11, se han encontrado muchos casos en
que las EMC tienen nucleos de densidad reducida (p.e. Sime et
al.,1984) y que las plernas radlales de densidad intensificada que
flanquean a los nUcleos pueden persistir por varios dias (Anzar y
Poland, 1878). Esto sugliere que los nucleos residuales pucden ser
corrientes de viento solar de alta velocidad y baja densidad,
rodeados de =zonas de compresién debidas a un exceso de presién
lateral eJjercida por el flujo saliente. Ademéas, el hecho de que
los transitorios de una fuente dada se supriman por un cierto
periodo después de una EMC (Wagner, 1884) seria una consecuencia
natural del establecimiento de un fflujo de viento rapido

persistente.

Otro aspecto de las observaciones de EMC que seria facilmente
explicable si fueran 1la fase cercana =al Sol de los flujos
eruptivos de hoyos coronales es la ausencia de observaciones de
arcos invertidos (reconexioén de lineas de campo) las cuales se
esperarian si las EMC surgieran de regicnes de arcos magnéticos
(regiones cerradas antes y después del transitorio). Si el
fendmeno surge de una regién magnética ya ablerta previamente y
que continUa ablierta después de la erupcién, no deberia observarse

ninguna reconexiétn.

Por otra parte, Webb et al. (1978) superpusieron las

posiciones de los transitorios coronales de rayos X, fuera de las
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regiones activas, con los mapas sinépticos Ha y las-{ronteras de
hoyos coronales durante 7 rotaciones solares del periodo del
Skylab ¥ obtuvieron que la mayoria de estos transitorios
estuvieron relacionades con camblos a gran escala del area de
hoyos coronales y tendieron a ocurrir en los bordes de los hoyos

coronales ecuatoriales en evoluclén.

De todo esto se concluye que los hoyos coronales del Sol son
regiones mucho mas activas de lo que se ha pensado, cuyo flujo
sufre variaciones que se manifiestan como transitorios de diversos
tipos y Qque eventualmente podrian conducir a la formacién de

choques en el medio interplanetario.

6. Pronéstico de Perturbaciones Geomagnéticas
Como hemos ya discutido, las observaciones continuas del

centelleo interplanetario permiten el rastreo de perturbacliones
del viento solar que viajan en el medio interplanetario. Estas
observaciones, ademas de permitir que se haga una proyeccién de la
perturbacilién hacia atras, como se hizo en las seccliones
anteriores, también permite hacer una proyeccién hacia adelante,
esto es, permite estimar si y cuando la perturbacién va a colidir
con la magnetésfera terrestre. De esta manera se puede predecir,
con buena anticipacién, la ocurrencia de perturbaciones

geomagnéticas.

En el periodo de observaciones que se utilizd en esta tesis
se registraron con anticipacién las perturbkaciones gque produjeron
44 de los 4B comienzos repentinos de tormentas geomagnéticas que
se registraron en la Tierra. Esto implica gque soclamente 4
perturbaciones no pudieron registrarse antes de su llegada a la
Tierra; dos de estos casos se debieron a suspensiones temporales
del sistema de deteccidn y las otras dos no pudieron registrarse
porque su centelleo quedd superpuesto al de otros chogues que
ocurrieron poco antes. Sin embargo, la mayoria de las
perturbaciones fueron registradas con mas de un dia de

anticipacién a su arribo a la Tierra y algunas de ellas pudieron
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observarse desde 4 o § dias antes. En el histograma-‘de la figura
28 se muestra el porcentaje de eventos con periodos de deteccién
anticipada en IPS que van de 6 a 120 horas.

Dada 1la importancia que reviste en nuestro mundo moderno el
pronéstico temprano de perturbaclones geomagnéticas (por las
alteraciones que se producen en las comunicaciones, las lineas de
alta tensién y las brajulas, entre otras) cada vez es mas
requerido un sistema de alarma eficiente. Tamblién el peligro que
representa para los astronautas en el espaclo la radiacién
corpuscular de alta energia que suele acompafiar a las
perturbaciones del viento solar, requieren de un adecuado sistema
de alerta. El monitoreco continuo del centelleo interplanetario de
fuentes estelares representa hasta ahora la posibilidad mas
prometedora.
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CONCLUSIONES

De todo *lo expuesto en esta tesis podemos concluir lo siguiente:

I. Las observaciones del centelleo interplanetario de las

radiofuentes estelares de diametro pequefio representan una
herramienta sumamente valiosa para explorar las condiciones de
perturbacioén del medio interplanetario, pues producen Iimagenes
globales del estado (principalmente densidad) del plasma del
viento solar que rodea a la Tierra, cosa que no es pesible obtener

por medio de vehiculos espaciales ni con otro tipeo de telescopia.

II. El uso de esta técnica para rastrear las perturbaciones del
viento solar durante todo un afio en la fase ascendente del ciclo
solar 20 permitié rastrear de regreso hacia el Sol la fuente de
estas perturbaciones Yy en todos los casos se encontré, dentro de
la regioétn estimada como fuente, un hoyo coronal de mediana o baja
latitud, mientras que solo en algunos casos se registraron rafagas
o estallidos de filamentos en esta regién en un periodo de 1 a S

dias antes del registro de las perturbaciones en la Tierra.

III. La relacién entre las fuentes de las perturbaciones y los
hoyos coronales no fue una relacidén casual por lo gque este estudio
establece que debe haber algiun tipo de =actividad de 1los hoyos
coronales, que se manifiesta 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 ademas la tdnica mas
que la excepcidédn en la evolucidn de los hoyos coronales, segun
indican las observaciones.

V. Cuando ocurren estos cambios repentinos en los flujos de los

hoyos coronales de baja latitud, es posible que también se
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disparen rafagas en las regiones activas contiguas, o que estallien
bruscamente las protuberancias que se encuentran en las cercanias.
Esto sugiere que posiblemente todos estos eventos estan
relacionados con una misma causa, mas fundamental y profunda, en
el Sol.

VI. La relaciétn entre 1los hoyos coronales y 1los choques que
viajan en el viento solar esta también apoyada bor el hecho de que
las eyecciones de masa coronal de frente curvo, que son las
manifestaciones cercanas al Sol de las perturbacliones que luego se
observan en el medio interplanetario, se muestra en este estudio

que también pueden asociarse con erupciones de hoyos coronales.

Todo esto neos 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 maximo y la fase
descendente, son estructuras mucho mas activas y determinantes de
las caracteristicas del medio interplanetario de lo que se habia
pensado. Por lo tanto wvaldria muche la pena que se hicilera un
esfuerzo para, por un lado, monitorear en forma continua estos
hoyos para poder apreciar sus cambios y, peor el otro, usar esta
informacién para realizar simulaciones por computadora de la
evolucién del flujo de viento en tales circunstancias y determinar
sl es posible que se formen choques de gran escala que se
propaguen en el medio interplanetario.
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FIGURA 2

Promedios tri-—-horarios de la velocidad del viento solar
observada cerca de la o6rbita de la Tierra entre el

15 de mayo y el
10 de abril de 1873.

Aqui pueden observarse dos

corrientes de
viento de alta velocidad. (Tomada de Hundhausen,

1877)
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FIGURA 3 Un modelo fenomenolégico 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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FIGURA 4 (a) Esquema de 1la relacién de las lineas neutras
magnéticas/cadenas de prominencias, los rizos (o arcadas) dque
conectan celdas magnéticas adyacentes a través de esas lineas
neutras ¥y las 1llamadas =zonas fronterizas alrededor de un hoyo
coronal. (b) Esquema que demuestra la ausencia de un hoyo coronal
s1 la celda magnética no tlene tamafio suficiente (=30°). (Tomada

de Bohlin y Sheeley. 1978).
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FIGURA S Diferentes imdgenes coronales que mucstran 9 de las 10
clases estructurales de eyccciones de masa coronal clasificadas
por Howard et al. (1985). Las diferentes imagenes se construyeron
substrayendo una imagen coronal previa al evento de la imagen
tomada en la fecha y la hora que se indican bajo cada imagen. El
campo de visién se extiende de 2.5 a 8 Rs. (Tomada de Howard et

al., 1985).
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FIGURA © Propiedades de todas las EMC. Las distribuciones de
velocidad, extensioéon, latitud central, masa Yy energia cinética

estan graficadas como histogramas. Cada una de las graficas esta
normalizada tomando como 100% el numero maximo de EMC en un
intervalo. El1 valor maximo usado en la normalizacién se indica en
cada grafica. Notese que todas las medidas angulares estan

proyectadas en el plano del cielo (Tomada de Howard et al., 1985).
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al.,1984).
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FIGURA 9 Distribucién latitudinal solar de las EMC (lineas

s6lidas) y todos 1los filamentos (lineas punteadas) observados
durante el SMM (arriba) y el Skylab (abajo). Las columnas de las
EMC tienen 15° de ancho y las de los filamentos 10°. Las latitudes

Norte y Sur se han sumado Jjuntas. (Tomado de Webb, 1986).
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FIGURA 10 Distribucién

de la longitud solar de rafagas tipo II1/Ha
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los corondgrafos en el
escala de las ordenadas
longitudes al Este y al

Juntas. (Tomado de Webb,

Solwind (izquierda) y SMM (derecha). La
para Solwind es 2.5 veces la del SMM. Las
Ocste del meridiano central se han sumado
1886).
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FIGURA 11 Datos del viento solar obtenidos por la sonda Helios 1

que exhiben una fuerte onda de choque interplanetario gque siguié a

una EMC muy
Schwenn, 1983}.
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FIGURA 14 Representacién esquematica de los dos tipos de
perturbacicnes que viajan en el medio interplanetario: a) Haz

corrotante con el Scl, b) Cascarén que se desplaza radialmente.
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FIGURA 15 La elongacién (g£) de una fuente estelar es el éangulo

entre la linea de visién hacia la fuente y la linea Sol-Tierra.
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FIGURA 16 Este mapa del
recta y declinacién) de las fuentes que

identificadas y usadas para producir los mapas de centelleo.

cielo muestra 1la posicién (ascencién

cada una de fueron
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FIGURA 17 Valores diarios del promedio rms de la densidad de
flujo centelleante (A4S) graficados contra la curva promedio de
centelleo como funcién de la elongacién solar (g) para una fuente

tipica.
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FIGURA 18 Diagrama esquematico que muestra la localizacién de las
regiones dominantes de dispersién a lo largec de cualgquier linea de
visién y los limites de deteccidn para el uso de los métodos de
centelleo (linea punteada).
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FEIGURA 18 Mapas del cielo para los dias 24 a 29 de agosto de 1978

mostrando el centelleo de las fuentes estelares segun el cédigo
indicado en el texto. Para mayor claridad se ha delineado el
contorno de centelleo mas alto que muestra la aproximacién de una

perturbacién a la Tierra proveniente del Sol.
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FIGURA 20 Rotacién Carrington 1672 que muestra los hoyos que se

encontraban presentes en el Scol 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 fendmenc solar que diédé origen a la perturbacién

observada. La cruz indica el centro estimado para la fuente y el
la incertidumbre. Un filamento que estalldé entre el 22

extremo derecho del

circulo
Yy el 23 de agosto también se muestra en el

mapa.
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Los numeros del evento en el
en la Tabla 4. También se muestran los hoyos coronales

de las imagenes de Kitt Peak en la linea Hel 10830 R .
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FIGURA 22 (a) Histograma de las diferencias angulares entre los

centres estimados para la regién fuente de las perturbaciones, que
se obtienen proyectando hacia atras las observaciones de 1IPS, y
los centros de los hoyos localizados dentro de esa region. (b)) y
(c) representan lo mismo que (a) pero con las localizaciones de

las fuentes desplazadas 50° al Este o al Oeste, respectivamente.
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FIGURA 23 (a) Histograma de las
las observaciones y los centros de
una muestra de 12 choques

diferencias angulares entre la

fuente estimada de los hoyos

coronales en esas regiones para
intensos. (b) Histograma de las diferencias angulares entre las

mismas fuentes y las rafagas asociadas por Cane (1885).
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FIGURA 24 Velocidad del viento solar como funcién de la distancia
radial en diferentes instantes de tiempo para un flujo que cambia
rapidamente de una divergencia radial a una 11 veces mayor que
radial. La curva punteada representa el estado inicial (de
divergencia radial) y la curva discontinua representa el estado

final de gran divergencia. (Tomada de Hasan ¥y Venkatakrishnan,
1982).
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FIGURA 25 Densidad del viento solar como funcién de la distancia
radial en diferentes instantes de tiempo para la misma situaciédn

de la figura anterior. {Tomada de Hasan y Venkatakrishnan, 1982)
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EIGURA 26 (a) Perfiles promedio de densidad de plasma N y

velocidad V para 103 choques a 1UA (Tomado de Borrini et al. 1982).
(b)) Perfiles teéricos para los chogues esperados a 1UA, calculados
segin el modelo de Wu et =a2l1.(1883) considerando una rafaga como

fuente.
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FIGURA 27 Diagrama esquematico que ilustra el traslape,

relativamente pequefio, entre las zonas de observaciédn del

centelleo interplanetario y la regién (proyectada hacia afuera) de

la zona de deteccidn de translentes de luz blanca por dispersién
Thomson.
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FIGURA 28 Histograma gue muestra el porcentaje de eventos con
diferente At de 6 a 120 horas. At es la diferencia de tiempo
entre la primera deteccidén de la perturbacién en IPS y el arribo

del frente a la Tierra.
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APENDICE

ONDAS DE CHOQUE EN El, MEDIO INTERPLANETARIO

Las ondas de choque en plasma ocurren en forma natural en muy
diversas partes del sistema solar, asi como en todo el universo.
El medio interplanetario esta totalmente permeado por el viento
solar que es el flujo supersénico de un plasma sin colisiones
donde las ondas de chogque se producen por interacciones de flujos
rapidos con flujos mé&s lentos, por eyecciones de masa con grandes
velocidades desde el Sol, por el encuentro del flujo del viento
solar con los campos magnéticos planctarios v los hales
aiaJnagnéticos de planetas y cometas, por el movimiento de 1la
heliésfera misma a través del medio interestelar Yy por
liberaciones rapidas de energia en el Sol o en las magnétosferas
planetarias cuando hay reconexién de lineas magnéticas. Inferimos
de las observaclones telescopicas que deben estarse produciendo
ondas de choque como resultado de eventos explosivos por todo el
universo y razonablemente esperamos que los chogques que ocurren en
el ambiente solar-terrestre también ocurren en el interior de
otros sistemas estelares. De hecho creemos que parte de la
informacién que recibimos en 1la Tierra proveniente del cosmos
distante (p.e. los rayos cosmicos) se generan en choqgues, de
manera que existe una conexioétn entre lo que aprendemos
directamente en nuestra propia vecindad y lo gue 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 perturbacidédn viaja a través de un fluido a una
velocidad mayor que la velocidad caracteristica con la que se
pueden propagar ondas comprensivas de amplitud pequefia. El choqge
que se forma al frente de tal perturbacién es el medio por el cual
la perturbacién se comunica con el plasma ambiental en el que se

propaga. En el choque, el flujo normal a1 choque debe cambiar de
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un flujo rio—arriba "supersé6nico” a un flujo rio-abajo
subso6nico, donde "sénico” se reflere a la velocidad caracteristica
de las sefiales de presién de amplitud pequefin. Esta velocidad es
generalmente la velocidad magnetoacustica. La pérdida de encrgia
de fluja representada por esta disminucién de la velocidad en el
chogue se convierte en otras formas de energia. Hablando
burdamente, se puede definir un choque como toda la regién en la
cual tiene lugar cualquier porcidén de 1la conversiéon. En los
plasmas espaciales, esta conversién debe realizarse por medio de

mecanismos de disipacién no celisionales.

Las ondas de amplitud pequefia se puede propagar a través de
un plasma con diferentes velocidades caracteristicas Y se
clasifican como lentas, intermedias y réapidas. Asi también existen
choques, intermedios y raplidos que corresponden a perturbaciones
ﬁue exceden, respectivamente, la velocidad magnetoacustica lenta,
la velocidad de Alfvén y la velocldad magnetoacustica rapida. En
el espacio so0lo se han estudiado 1los choques rapidos aunque

también se han observado choques lentos en el viento solar.

Para el caso de fluidos compresibles, cuando las
perturbaciones son pequefias tenemos:

Ondas Intermedias { Transversales

(hidromagnéticas) Vy = V, cos ®
Ondas Rapilidas Trasnsversales y Longitudinales
2 _ 1
(magnetosénicas) VR =2 1e? « VA2 + v4c2+VA2) 2, VAzczcosze }

Transversales y Longitudinales

Ondas Lentas
E3E) 2
ccos O }

2. 1 2 2_
(magnetosénicas) VL™= 2 {c *Va V4c2+VA2)2—4V

A

donde VA es la velocidad de Alfvén, 6 es el angulo entre Bo y k.

Bo es el campo magnético no perturbado, k es el vector de
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propagacion de la onda, c es la velcoclidad del sonido y VI' VR v VL
son, respectivamente, la velocidad de las ondas intermedias,
rapidas y lentas.

. Ondas de Chogue Hidrodinamicas

Para mayor claridad, discutiremos primero la formaciédn de
ondas de choque en hidrodinamica (fluidos no conductores

o =0, B = 0) y trataremos después las ondas de choque MHD.

1. Formacitn de las Ondas de Chogue

En el caso en que la amplitud de las ondas en un fluldo no
sea pequeiia, los términos de Ordenes superiores a 1 ya no se
pueden despreciar y el sistema de ecuacliones gque describe la
propagacién de las perturbaciones es mas complejo.La ecuaciédn para
X queda de la forma

_a*

% 28%x [ 3x ]_(7'”)
3 t2 o ax2 axo
donde c°= x Po es la velocidad del sonido en el medio

o
imperturbado. Una solucién de esta ecuaciédn (dada inicialmente por

Poisson) conduce a la sigulente expreslién para la velocidad

8 x _ _ _ 1 - - -
7t —v—f[x {c°+2(7+1)v)t] (A-1)

Si v<<ec _ , la ecuacién (A-1) se reduce a v = f(x - cot) v
tenemos el caso de la propagacién de ondas sonoras ordinarias, con
velocidad uniforme <, - Sin embargo, en general la ec. (A-1) indica
que una onda progresiva en un fluido no se puede propagar sin
deformarse pues, sl dibujamos una curva cuya ordenada representa
el valor de v correspondiente a x en el instante t=0, entonces, la
forma de la curva en una instante t posterior se obtiene moviendo

cada punto de la curva original una distancia

{c°+é(7+ l)v}t
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en la direccién de propagaclién. Esto se llustra en la figura (Al)
que muestra que la onda cambia su forma continuamente, volviéndose

mas inclinada conforme avanza.

]
K

< W

e\

Fig. Al. Representacidn esquemftica del empinamiento
de 1a onda de amplitud finita que conduce a una onda
de choque. (A) zona de compresion, (B) zona de

rarcfacciOn.

El empinamiento continua hasta que se desarrolla una
discontinuidad cuando la velocidad tiene una tangente vertical y
las soluclones de las ecuaciones hidrodinamicas correspondientes
se vuelven multivaluadas y por lo tanto sin significade fisico.

Esto también se puede entender del hecho de que la velocidad del

sonido wvaria como p(7q)/2y por lo tanto es mayor donde hay una
condensacidén gque donde hay una rarefaccién. Considerando el
movimiento de 1la onda de amplitud finita, mostrada ecn la fig.

(A1), La regién de mayor condensacién (A) aventajara continuamente
a la regiéon de rarefaccién (B) de manera que la onda se volvera

cada vez mas empinada hasta que se rompa el comportamiento
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adiabatico . Cuando llega =a este estado, la conducclén de calor y
la viscocidad se hacen cada vez mas importantes conforme la onda
se hace mas empinada hasta gue se desarrolla una onda de forma
permanente en la cual se alcanza el equllibrio entre los efectos
de no linealidad ¥ los de disipacién. La zona de transicién en la
cual tiene lugar este equlilibrio 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 superficle de
discontinuidad. Tal superficie se llama también “onda de choque"
Yy las densidades, las presiones y las velocidades en los dos

lados del choque son diferentes.

El estado del fluido en un lado del choque se puede calcular
a partir del estado del fluildo en el otro lado, usando las leyes
de continuidad de los flujos de masa, momento Yy energia. La
naturaleza partlicular de 1las fuerzas disipativas determlna la
forma de la onda de transicién, pero no 1la relacién entre 1los

estados iniciales y finales.
2. Tratamiento Tebébrico de las Ondas de Chogque

Las ecuacliones de MHD lideal no pueden tratar al fluido en la
regién del choque, pero si antes y después de ella, mediante las
ecuaciones de continuidad. Se considera pues, gue una onda de
choque es una situacién del tipo mostrado en la figura (A2}, que
segara dos situacicones estaclonarias (gf=0) Y homogéneas

C ax_O) del fluido: el fluido imperturbado (no chocado),

considerando comoe el estado (1), y el fluido a través del cual el

chogque ya ha pasado (fluido chocado), considerado como el estado
(2). En realidad, la imagen de una onda de choque es mas semejante
a la mostrada en la figura (A3), en la que los efectos disipativos
eventualmente hacen que el fluido chocado recupere la
situacién original del fluido imperturbado. Pero si el tiempo
de relajacioén es grande, se puede usar sin problemas ia

aproximacién de la figura (A2).

Por simplicidad, restringiremos la discusién a chogues planos

que se mueven e€n la direccién normal al plano de choque y se usara
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un sistema de referencia que. se mueve con el frente de choque.
—_— Veh

Fiuido Chocado tlTuido no Chocado

(2)

AN

(2]
=4
o
o
c
m

Fig A2. Imagen ideallzada de una onda de choque
que nmuestra al flulde no perturbado y al fluido
chocado como estados uniformes.

h

Fluido no Chocado

|-
s
~
/

Fluido Chocado

CHOQUE
Fig A3. Imagen w&s realista de una onda de choque
El fluldo no perturbado esta en estado uniforme

pero despuds del choque hay una regicdn de 11iberacidn
u onda de expansidnh de manera que la regicdn (2) no
es unlforme.
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3. Relaciones de Rankine-Hugoniot
En hidrodinamica, las relaciones de salto que resultan de las
condiciones de cont inuidad se conocen como relaciones de

Rankine-Hugoniot. Es facil ver que esras relaciones son:
[ pvn 1l = 0O continuidad del flujo de masa

[ pv(vn) + Pn ] = O continuidad del flujo de momento

2

[vn (pe + é pvS + P)] = O continuidad del flujo de energia

donde el sufijo n representa la componente normal, el vector n es
un vector normal a la superficle de choque y e es la energia
interna por unidad de masa. El simbolo [£f] representa 1la
diferencia, fz_fx' entre el valor de 1la funcién en el fluildo
chocado y el valor de la funcién en el fluldo sin chocar. Si [f£]1=0

esto significa que la funcién no cambia con el choque.

‘Si el fluldo es un gas ideal, se tiene ademas la relaciédn
e = P
p (o — 1)

Y entonces la ecuacion de continuidad del flujo de energia es

— 2 p) =0
¥ - 1

{ vn( %pvzi-
Como un proceso de chogue no es un proceso adliabatico, pues

la entropia aumenta, la relacién

Pp ? =cte
yYa no puede usarse para relacionar presién y densidad. La relacioén
equivalente, llamada la "adiabatica" de Hugoniot o relacién de
Hugoniot se obtiene de 1la continuidad del flujo de energia,
eliminando 1las velocidades por medio de 1las demas ecuacliones.

Esta expresién resulta ser

lel+2 P +P dIp'1=0
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Esta relacién, aungue no centiene Iinformacidn adicional a 1la de

las ecuaciones de continuldad, resulta muy uUtil pues solo contliene

variables termodinamicas.

4. Caracteristicas Generales de los Chogues

Mediante una manipulacién conveniente de las relaciones de

salto se pueden extraer las siguientes caracteristicas de los

choques

a)

b)

c)

d)

e)

£)

8)

hidrodinamicos:

Para que ocurran es necesario que el flujo sea
supersénico.
En el choque el flujo pasa de supersoénico a subsénico
Siempre son compresivos

p2/p1> 1 H F"_‘:/P1 > 1
Aunque esto solo se puede probar rigurosamente para un
gas ideal, parece ser cierto para todos los chogues en
gases. Landau y Lifshitz (1960) y Ericson y Bazar (1960)
han demostrado que en general todos los chogues débiles
son compresivos Y. haciendo algunas suposiciones
adicionales, también lo muestran para choques de
cualquier intensidad.

También aumenta la entropia

SZ/S N > 1
El valor de la compresién esta acotado entre dos limites
P
1 < -2 = 1
R 1
De aqui se puede ver que para un valor de *=5/3 la

compresién no puede ser mayor gque 4.
Sin embargo, el valor de Pz2/P1 no tiene limite y puede
demostrarse gque para chogues muy intensos

P2/P1 M7
donde Ml=v1/v::1 es el numerc de Mach del fluido en la
region (1).
La razén de las temperaturas a ambos lados del choque
esta dada por

T2 P2 £1

T1 P p2

Para choques intensos se obtiene que
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Tz _ 27(7-1) M2
T T, .2
(r+1)

1

Puesto que M1 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 T2 detras del choque
lo suficiente alta como para causar ionizacién.

h) Para un choque fuerte se puede mostrar que

2 _ .4
PV, T+1 P

N (=

de manera que se ve claramente cétmo la energia del flujo
es transformada por el chogque en energia térmica.

1) Para un choque fuerte

) il P2l ann
Va Py -1
3 La velocidad de propagacién de wuna onda de choque

respecto al fluldo es siempre supersétnica (U > c)

1 La velocidad de propagacién del choque aumenta con la
intensidad del mismo. Los chogques mas Intensos se propagan
mas rapldamente.

3 Las ondas de chogue se disipan mas rapidamente que las
ondas sonoras, pues gastan mucha de su energia en
calentar el fluido. Puesto gque las ondas de choque son el
resultado del empinamiento de ondas sonoras de amplitud
finita, al debilitarse acaban por transformarse

simplemente en ondas sénicas.

Ondas de Chogue Magnetohidrodinamicas

En un fluido conducter también se producen empinamientos de
las ondas magnetosénicas réapidas y lentas, pues la onda inictial
cambia las velocidades de Alfvén, del sonido y del fluido
(Petscheck, 1958).

Segun Kantrowitz y Petscheck (1960) 1las ondas rapidas y

lentas se empinan para formar ondas de choque cuandoc se cumple la
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siguiente relacién

v 2
P > (U+vii) 1 1 (7-1) A ¢
u

e 2 VAzczsenze + (u%-c*)*

2 2 2 2.2
sen“8 + (U"-c®) >0

Aqui U es 1la velocidad de 1la onda (rapida o lenta)

relativa al fluido, es l1la componente de 1la velocidad del

v
fluido paralela a la OA:a Yy 6 es el angulo entre la velocidad del
fluido ¥y la normal al frente de onda: 7(U+v11) es la velocidad de
la segunda onda relativa a 1la primera y 7p es el cambio en
densidad por el paso de la primera onda. Como en general » es
mayor que 1, la relacién anterior siempre es positiva y entonces
en un plasma todas las ondas compresivas (yp>0) se empinan. Las
ondas intermedias no se empinan pues no alteran la densidad, la
componente normal de la velocidad del flujo ni las velocidades de
klfvén o del sonido. Estas ondas, cuando tienen amplitud finita,

conducen a dliscontinuidades rotacionales.

Los efectos de 1los procesos disipativos en los fluldos
conductores son esencialmente los mismos que en los fluidos no
conducteores y en este caso es principalmente la resistencia
eléctrica la que determina la forma de la onda de transicidn, pero

no influye en la relacién entre los estados inicial y final.

En un plasma o fluido conductor 1la presencia del campo
magnético modificara, en general, el caracter de la onda de
choque. Si el campo magnético es paralelo =a 1la direccién de
movimiento del fluido, es claro que no se induciran corrientes en
el fluildo y el campe magnético no influira en la onda de chogue.
Pero si el campo magnético estéa inclinado respecto a la direccidén
del fiujo, se induciran corrientes que afectaran tanto el balance
de momento como el de energia del fluido en ambos lados del
chogque. En el caso en que el campo es normal al fflujo, la presidén
efeciva en el gas es la suma de la presién magnética y la presién
de gas, la rapidez de propagacidén de las ondas de compresién es

(como ya vimos)



donde c.es la velocidad del sonido y VA es la velocidad de Alfvén
locales en el gas. Asi, en este caso podemos esperar gue no se
desarrollara onda de choque si la velocidad del fluldo es menor

-
que c .
1. Relacién MHD de salto

En las relaciocnes de salto impuestas por las condiciones de
conservaclién de flujos, es necesario considerar ahora los términos
eléctricos y magnéticos. Asi pues, en una onda de choque

magnetohidrodinamica deben satisfacerse las sigulientes relaciones

n
B2 B
[p!(vn)*(P-f-ﬂ)g—Bn 4n]=°

-1 47 n an

[Bn ] =0

[v B~ B v ]
n— n

2 (B-v)
1 2 ¥ B - i =
[vn (z pve + E_ P + — ) B ] o]

[
o]

De la ecuacién de momento pueden derivarse las relaciones

siguientes
Bn
te, ) = gmpv L B}
n
B 2
2 By _ Bn
ten® [ 5] =3 ey

donde el sufijo t indica la componente tangencial a la superficle
de choque. De la ecuacidtn de energia puede derivarse la relacién

de Hugoniot para chogques en MHD

[Lel+2CP +P, ) [ o 1+10p"1IBI/16n =0
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Fig.A4. Refraccidn de campo magnético
en choques oblicuos

El hecho de que haya una discontinuidad en 1la componente
tangencial del campo magnético implica que en una superficie de
choque existe una hoJja de corriente tal que 1la densidad de 1la

corriente sera proporcional al rotacional del campo.
4. La Estructura de los Chogues Hidromagnéticos

La estructura de una onda de chogque en un plasma (la
variacién de la presioén, la densidad y dem&as) no se entiende aun
muy bien, especialmente para los choques en plasmas sin colisiones
que discutiremos después. Pero aun para choques dominados por
colisiones un calculo cuantitativo de 1a estructura del choque
involucra una labor considerable. El procedimiento consiste en
resolver las ecuaciones de transporte adecuadas dentro de la
regién del chogue, usando ya sea la regién (1) o la regioén (2)
como un conjunto de condicicnes a la frontera. Inclusoe no es facil
decidir en general qué forma toman las ecuaciones de transporte

adecuadas. Frecuentemente, los mecanismos disipativos importantes
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son la viscosidad, 1la conductividad térmica y 1la conductividad
eléctrica (calentamliento de Joule). Estos términos deben
introducirse en las expresliones de continuidad de momento y

energia para poder tratar la situacién de choqgue.

Marshal (1855) trabajo con un conJjunto seme jante de
ecuaciones para discutir la estructura del choque en los limites
de conductividad eléctrica alta y baja. Encontroé que para

conductividad eléctrica baja existe un valor critico para el campo

Vl_l)

B 2= 8nP1 (x+1) (vz
c 2(z-2) é% + 2y -7 (¥-1)(visvz - 1)°

Tal que s1 B es mayor que BC el espesor del chogque es muy grande,
del orden de 104 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 1lo
largo de una regién muy ancha. Si el campo es menor o igual que
Bc' existe un choque estrecho, del orden de un camino libre medio,
precedido por una zona ancha (del orden de 1041 Ac) donde se dan
cambios lentos en B, t y v. Sin embargo, en el chogue el campo

magnético ya no cambia.

Segun los resultados de Marshal, los unicos cambios bruscos
en B se dan cuando la conductividad eléctrica es muy alta. Sin
embargo, hay muchas dudas respecto a si la descripcidn
hidromagnética de un fluido que €1 utilizdé es apropiada para la
discusién de una estructura de choque. En particular, es frecuente
que en un choque se caliente primero los electrones y solo hasta
después de un periodo de tiempo largo alcanzan una temperatura de
equilibrio con los iones. Asi, comunmente es necesaria una
descripcién que involucre por separado la temperatura de los iones
y la de los electrones. También, dependiendo de las condiciones,
puede‘ que haya otros mecanismos disipativos importantes como
podria ser, por ejemplo, la ionizacién, en el caso de que el gas

chocado tuviera cero o muy baja ionizacioéon.
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algunas estimaciones del orden de -magnitud del
la velocidad y la

Sin embargo,
espesor de la zona de transicién para el campo,

temperatura se pueden obtener de un analisis dimensional,
dejando a un lado la

o por

simples argumentos de érdenes de magnitud,

descripcién cuantitativa de la estructura del choque. Puesto que

las condiciones en cada lado del choque estan dadas por las

condiciones iniciales Junto con las soluciones de las ecuaciones

la raplidez total de disipacién de energia y
Si sabemos (o

de salto, se conoce
ésta debe ocurrir dentro del espesor & del choque.
suponemos) que la disipacién se debe a un mecanismo particular,
podemos escribir una relacién de orden de magnitud. Por ejemplo,

supongamos que el proceso disipativo ascciado al chogue es la

viscosidad y los demas son desprecliables. En este caso
AE v (Av )2
3t T P 3

pues en la ecuacién de transporte de energia, el término que

involucra a la viscosidad es proporcional al cuadrado del

gradiente de velocidad. Por otra parte,
At = S/va
entonces

A E .
3

s pr (vz - vi )2
vi A E

Habiames visto ya que en los choques fuertes 1la energia
disipada era del orden de la energia traslacional, o sea

A E = 1/2 pa vi®

por lo que tenemos (recordando que vi _ pz _ a+1 ) que
vz pP1 -1
S = ry_
v

De la teoria cinética de los gases
Ptec

p = —Z

P

donde Tc es el tiempo medio de colisiones ién-ién.  Si tomamos

P = (Pa+P2)/2 = é P2 y usamos la relaciéon

4 = 1 2
P
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obtenemos

5 = Tov B2 = o V/ EIZ
pz mi

donde mi es la masa de los iones y kK es la constante de Boltzmann.

Pero sabemos que
V fT/m = vrms
por lo tanto
3 = Acol

Asi, el espesor del choque es del orden del camino libre

medio ‘para colisiones de iones.

Si consideramos ahora el calentamiento de Joule como el
importante, la disipacién de energia ocurre a una
Jz/t. donde J es la densidad de corriente.

mecanismo
rapidez proporcional a

Entonces
. 2
A E = V2 AE = o
At r=) o
como
= _Ce =
J = aw VvV x B (ce vel. de la luz)
entonces, vi N ce 12 - - B, 2
A E=gZ (n] [ 3 ]

por lo tanto

2 B B
5= 1 Ce == - =1
o an vi A E
Si o = o , entonces 3 es muy pequefiio, del orden e incluso

menor que el camino libre medio para colisiones.

Chogues en Plasmas sin Colisiones

La imagen de un chogue desarrollada hasta ahora es la de un

cambio abrupto, no adiabatico, de las variables del fluido,

acompafiado de la propagacidn supersdénica
la que el cambio brusco en el e¢stado del fluido
encrgia ordenada  (de flujo) en e¢nergia de

de una perturbzcién, en

es producido por

la conversidén de

movimiento =aleatorio (térmica)l). En un fluido no conductor, esta

conversion sdélc puede tener lugar moediante colisiones ¥y hace 30

afios se debatia intensamente si podrian o no existir chogues en



plasmas sin colisiones. Algunos argumentaban que 1a escasez de
colisiones en un plasma de alta temperatura impediria laa
existencia de choques, mientras que otros sostenian que ia
microturbulencia colectiva reemplazaria a las colisliones entre
particulas para crear un chogue con un cspesor mucho menor que el
camino 17ibre medio para colisiones. Al descubrir el viento solar
en 18960, se encontrd gue éste tiene una velocidad de flujo del
orden de 5 a 10 veces la velocidad de propagacion de las ondas
rapidas y un camino libre medio enorme, comparable a la distancia
del Sol a la Tierra. Sin embargo los tiempos tan rapidos de
crecimiento de los comienzos repentinos gue inician las tormentas
geomagnéticas sugerian que la inyecciédn de plasma seolar rapido
ocurrida durante la rafaga asociada a la tormenta deberia crear un
choque delgado (Gold, 18955, citado por Sagdeev 1868; Levy et al.
1964). Puesto que habia resultado muy dificil crear plasmas sin
colisiones en el laboratoric, algunas personas previeron gue los
primeros choques verdaderos sin collislones se descubririan en el
espacio. Asi fue en efecto y no tarddé en descubrirse una onda de
choque en el viento solar frente a la magnetdsfera de la Tierra
(Sonett y Abrams, 1883; Ness et al. 1864). Esta onda de chogue es
del tipo de chogque de proa {bow shoch) gque se forma =al frente de
un obJjeto que se desplara supersdédnicamente a través de un fluido,
o cuando un fluido supersénico encuentra un obstdéculo en su camino
(en este caso, el campo magnd¢tico de la Tierra). Las observaciones
hechas por medlo de satélites del choque de proa de la Tierra
muestran gque ocurre un salto repentine en el campo magnético
promedio, el cual tiene lugar sobre una distancia de = 103km,
mientras que el camino libre medio del plasma es del orden de
108km. Este es tal vez el cjemplo méas claro de una onda de choque
sin colisiones. Mas recientemente este tipo de choques se han

podido observar en el laboratorio.

Puesto que 1los chogues sin colisiones han mostrado y=a su
existencia, es descable censtruir un modelos tedrico que lcs
explique; en particular se requiere un mecanismo adecuzdo par la
disipacidn sin ceclisiones. Desafortunadamente no existe una tecoria
generalmente aceptada para este tipo de choques. La situacidon se

complica por muchos factores. Primero que n=zda, en cualqguier
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situacién dada rara vez es claro, aun en forma cualritativa, queé
procesos fislcos proporciconan la disipacién de la energia. En
segundo lugar, la ausencia de colislones permite a las particulas
constitutivas comportarse en forma relativamente independiente, de
manera que la descripciétn de un fluido es inadecuada. En tercer
lugar, todas las teorias conducen &a una descripcién en la cual
inicialmente un cambio adiabaticeo conduce a un estado perturbado
en vez de a uno uniforme. El1 estado final uniforme se obtiene
cuando la energia de estas perturbaciones se empleaz en alimentar a
los movimientos aleatorios de las particulas por medio de alguan

proceso de amortiguamiento.

Hay dos maneras de tratar el problema, dependiendo de 1la
naturaleza del estado perturbado. Para ondas de choque déblles es
posible obtener una solucién bastante regular gque consiste en un
largo tren de ondas de gran amplitud gue son estacionarias 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 separacién de carga, la cual da
lugar a fuertes campos eléctricos que después dominan el
movimiento y establecen oscilaclones de plasma. Puesto gue no ha
ocurrido ningan aumento en los movimientos =zl azar, éste es un
cambic adiabatico. En la presencia de cualquier rapidez finita de
amortiguamiento, debido ya sea a colisiones o a amortiguamiento de
Landanu, estas oscilaciones son eventualmente amortiguadas, esto
es, se pierde energia que se transmite a los movimientos
aleatorios de las particulas, de manera que se obtiene un estado

final uniforme con una entropia incrementada.

El segundo tratamiento, con m&s probabilidades de ser va&lido
para choques fuertes, supone que el flujo de energia e convierte
inicialmente en movimiento turbulento. Este también es amortiguado
gradualmente para dar al final un estadc con cniropia
incrementada. Para este tipo de ondas de choque turbulentas los
cambics en la densidad promedieo, la velocidad promedio del flujo y

la intensidad promedio del campo magnético puede ccurrir en una

distancia en la cual la enesrgia que debe disiparse en la onda de

chogue se pone en cierta forma de energia acarosa. Asi, el espesor

o
Ly
=l



de la onda de choque definido por las cantidades promedio no tiene
que ser tan largo como el espesor requerido para que la energia
turbulenta se amortigiie en movimlentos de particulas. Por lo tanto
es poslible tener una onda de choque en la cual los camblios
principales en densidad, velocidad del flujo y campo magnético
ocurren en una region en la cual la energia =azzarosa esta en {forma
de energia magnética turbulenta. La regién en la cual esta energia
turbulenta se amortigua para alimentar los movimientos térmicos de
las particulas puede ser significativamente mayor, pere puede
ser que en ella solo existan camblos pequefios en la densidad, la
velocidad del flujo y en el campo magnético promedio asociado con
ella.

En ambos casos, el espesor del choque est& definido por el
cambio iniclilal de plasn;a no perturbado a plasma perturbade. Los
valores promedio de las varliables del plasma en el estado
perturbado (promediados sobre las oscilaciones del plasma o el
movimlento turbulento) son significativamente diferentes de los
del plasma no perturbado , pero cambian poco en el proceso
posterior de amortiguazmiento. Se encuentra gue el espesor del
choque asi definido es del orden del radio de Lamor para los

(S = rL‘ ) lo cual no es demasiado sorprendente pues ésta es 1la

iones

escala de longitud que sigue en tamafio al camino libre medio. Sin
embargo, para el caso particular de propagacidn perpendicular al
campo magnético se encuentra que el especsor del choque es del
orden de la mediz geométrica de los radios Qe Larmor para iones y

electrones (& = r; r'L': ). El espesor de la segunda regién en la

cual tiene lugar el azmortiguamiento, éste si podria, por supuesto,
deberse a colisiones.

Una caracteristica muy interesante de los choqgues sin

colisiones es gue comunmente contienen una cesiructura elemental

cocnocida come el "antechogue", la cual no se presenta en los

chogues ordinarios. El antechoque se extiende una distancia

considerable por enfrente de la transicién de chogue principal.

Esta combinacién de chogue Yy antechoque s capoz de acelerar

E=3
muy altas energieas.

particulazs en la hel




La teorizacion de los choques sin collsiones esta todavia en
proceso y aun le guedan muchos problemas por resolver. Aqui no
vamos & detallar més el estado actual de la modelacién, pero en
Galeev (19768), Stone y Tsurutani (1985) y Stone (1985) pueden

encontrarse mayocres detalles.



APENDICE 11
CENTELLEO INTERPLANETARIO DE RADIO FUENTES ESTELARES

El centelleo observado desde la Tierra de las sefales de las
radio es un fendmeno similar al centelleo

fuentes estelares de
reciente, Hewish (1989)] hace una

&ptico. En un trabajo
descripcién detallada de este proceso la cual resumiremos en este

Apéndice.

El fendémeno de centelleo se debe a la modulacidédn de fase

producida en los frentes incidentes de radio ondas por su paseo a

través del gas ionizado (plasma) gque ocupa los diversos medios

que cruza la sefial desde su fuente hasta la superficie de la

Tierra, estos medios son, especificamente, los plasmas gque se

encuentran en el medio interestelar, el medio interplanetario y la

ionésfera terrestre. Por fortuna es posible distinguilr los efectoes
de las diferentes regiones ya sea por

caracteristicas o por sus anchos de banda de correlacidn.

sus escalas de tiempo

1.Centelleo NDifractive ¥ Refractivo

Especificamente, el centelleo es causado por la interferencia

de ondas dispersadas desde diferentes porciones del frente de onda
incidente. Un medio transparente irregular {(como seria el caso del
medio interplanetariol) puede considerarse como un ensamble de
diversos lentes. Para ilustrar este efecto, consideremos el caso

de una pantalla que produce un camblio de fase sinusoidal.
a) Pantalla de cambio sinuscidal de fase

Consideremos una pantalla delgada y transparente en el

plano =z=0, la cual impone una modulacldén de fase unidimensional
sinusoidal de numero de onda K. De esta manera, una onda plana

incidente de amplitud unitaria descrita por
1
A. Hewlsh, A User’s Guide to Scintlllation, J.Atm. Terr. Phys.

en prensa.



ex(kz—wt)

produce en la pantalla un campo de amplitud

Alx, t) = elA¢senhx ottt

eiA¢senKx

donde el término representa precisamente la modulacidn

de fase sinusoidal.

S1 A¢ es pequefia (menor que 1 radlan), que es lo que se llama
dispersidon débil, podemos escribir que

Alx,t) = (1 + 1A¢ sen Kx) e'“*

(1)
Ahora bien, dos ondas planas de amplitud unitaria que viajen
formando angulos O y -0 repecto al eje =z produciran una onda
resultante dada por ‘
2sen{kxsend) cos(kzcosf-wt)
Si1 consideramos que estas ondas tienen amplitud idgpr2 Yy que
e =isen—1K/k (aproximadamente = K/k para K«k) y sumamos a 1la
expresién (2) la onda original, obtendremos la expresién (1). Esto
quiere decir que el frente de onda gque emerge de la pantalla es
equlivalente a la onda original, combinada con un par de ondas
adicionales de amplitud iA¢ps/2 que viajan a angulos de 0=Kr/k
respecto a la direccion = (véase figura 1). lLas ondas que sec¢ han
afiadido corresponden a radiacidén dispersada o refractada por 1la

pantalla.

Si la radiacidn viene desde una fuente puntual en infinito,
un observador que esté después de la pantalla vera a la fuente
flanqueada por un par de imagenes débiles desplazadas por *6 a
ambos lados. A través de cualquier plano después de la pantalla se
observara un patrén de difraccidn de Fresnel que sera el resultado
de la interferencia mutua entre las tres ondas y que en general
exhibira variaciones sinusoidales, tanto en la amplitud como en 1la

fase, con el numero de onda K.
Nétese que la diferencia de fase entre las ondas dispersadas

¥ la no dispersada varia con la distancia a la pantalla como
KZz/2k
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Fig.1 Espectro angular de las ondas planas difractadas por
una pantalla de camblio de face sinusoldal

La componente de las ondas dispersadas que estad en fase con la
onda no dispersada tiene una amplitud
DA = A¢ sen (K22/2k) sen Kz

que es maxima para

K®z/2k = nns/2
con n impar. La dislancila caracteristica

z = nk/K2

se llama la distancia de Fresnel porque denota la localizacidn mas
alla de la pantalla donde ya se desarrolla totalmente por primera
vez la modulacidn de intensidad en el patrén de difraccidén de
Fresnel. Notese gue ésta corresponde a la distancia a la cual 1la
escala de las irregularidades en densidad en la pantalla se vuelve

mas pequeifia gque la primera zona de Fresnel.

b)) Imposibilidad de tratar la dispersidén débil con teoria de
refracciéon

A continuacidén se comparara el resultado exacto que se

ha obtenido con una teoria ondulatoria con el gue se esperaria con

base en una teoria elemental de rayos. Un observador gue viera una

fuente puntual a través de la pantalla desde una posicion cercana

veria una sola imagen refractada un cierto angulo e

r
correspondiente al gradiente local de fase d@/dx . donde
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Or = (1/k) d¢/dx = (K/K) A¢ cos Kx (2)

lLejos detras de la pantalla, a una distancia z»(Kor)_].

deoende 1los rayos refractados llegan al observador desde muchos
puntos de 1la pantalla, deberia ver muchas Iimagenes de la fuente
contenidas dentro de un rango angular establecido por el valor
extremo Qrz(K/k)A¢. Obviamente, las predicciones de la
refraccién elemental scn incorrectas cuando las variaciones de

fase que introduce la pantalla son suficientemente pequefias.

Evidencia adicional de que la tecoria de refraccién falla en
este caso se puede obtener al considerar el poder de resoluciodn
angular gue sSe¢ reguiere para observar un angulo de magnitud GH
Para poder medir Orz(K/k)A¢ seria neccsario usar un telcscoplo
que tuviera una apertura D > 2n/K, lo cual excede la escala
transversal de la modulacidén de fase. Asi pues no tiene ningun
sentido considerar corrimientos angulares debidos a gradientes
locales de fase cuando A¢p<l. Este ejemplo simple destaca 1la
necesidad de usar la teoria de difraccién cuande la modulacién de

fase en la puntalla es pegueha.

c) El especctro dinamico del centelleo

Cuando las wvarlacliones de intensidad se grafican como
funcidén de 1la frecuencia de la onda y el tiempo aparecen escalas
de tiempo caracleristicas, las cuales pucden proporcionar
informacidén de utilidad respecto al medio dispersor. La escala de
tiempo en general la establece la deriva del patréon de centelleo.

Si e_ es el angulo de dispersidn maximo en el espectro
angular deelas irregularidades que producen las wvariaciones de
intensidad que no son afectadas por el filtrado de Fresnel, 1la
escala del patrén de difracclén es

~1/ke_
Y per lo tanto, la escala de tiempogseré
At = l/kOSV

donde V es la velocidad de deriva.

El ancho de banda sobre el cual estan correlacionadas 1las
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variaciones de intensidad depende de 1a distancia al medio
dispersor (o pantalla delgada equivalente). A una distancia dada
z , las componentes en el espectro angular con angulo 8‘ estan
retrasadas respecto a las componentes en el centro del espectro
por un tiempo

8t « zoZ/c
Entonces, el ancho de Dbanda maximo, sy, en el cual estan
correlaclonadas las variaciones de intensidad es

Ly c/zof
Por lo tanto el espectro diném’ico tiene una estructura

caracteristica como la mostrada en la figura (2).

Cuando un medio contiene irregularidades en un ampllo rango
de escalas, pueden ccurrir efectos interesantes, pues el patrédn de
difraccién causado por 1las Iirregularidades de pequefia escala es
refractado por las irregularidades de gran escala. Si la distancia
al medio (o pantalla delgada equivalente) estda dentro de 1la
distancia focal de las estructuras grandes y si el medio es
dispersivo, el patrén de difraccidén de pequena escala se desplaza
transversalmente a la linea de visidn por una cantidad gque varia
con la frecuencia v de 1la cnda. Para un medio que deriva a
través de la 1linea de visléon en la misma direccién que el
desplazamiento, el espectro dinamico caracteristico exhibe un

recorte caracteristico como se i1lustra en la figura (2).

<

Fig 2. Represcntacion esquemdtica del espectro de centelleo
dindmico que muestra el efecto de las Irregularidades de fase
de gran escala.
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Para un plasma es faclil mostrar que la pendiente del corte esta
dada por
dv/dt = Vu/zer

donde v es la velocidad de deriva y er es la refraccion

angular.

A distancias un poco mas alla de la distancia focal, donde
emplezan a ocurrir las imadgenes multiples pero el numero de
imagenes es pequefio., un medio azaroso puede generar centelleo
quasiperiddico. Esto ocurre cuando la refraccién de gran escala
e involucra angulos quc exceden la difraccion o_ debida a las
irregularidades de pequena escala. En este casﬂo‘ las bandas
sistematicas de Interferencia debidas a las imagenes multiples se
superponen al patrén azaroso de difraccién causado por las
irregularidades de pecquefia escala, como se muestra en la figura
(2) (Hewish et al. 1985)2. Para una informacién detallada sobre la

formacidn de imagenes multiples, ver Narayan y Goodman (1989).3

2. Descripcidén de los Medios Irregulares

En general, en el estudio del centelleo se tiene que tratar
con medios en los cuales el indice de refraccidon cambla
azarosamente en el espacio. Si AN es la variacidén de densidad
respecto a su valor medio, el medio se puede describir por su

transformada de Fourier g(Kx,K .KZ) donde
¥

ANGx,y,2) = SIS g KK ) ef BNIKrKD

dK_dK dK
x ' z
En términos del espectro de potencia
P(K_,K ,K ) = lg(K_,K .K)i®
B3 b z x p'g z
tenemos qgue
<anZ®> = SIS P(K_.K_,K_) dK_dK dK
b3 Y z E3 y =
Cuando se trata de un medio gue se caracteriza por tener un amplio

rango de escalas, con frecuencia se supone una ley potencial para

=)
Hewtish, A. ,Wolszezan, A. ,and Craham, D.,Hon.Not.R. astr.Soc., 213, 167,
1985

3
Narayan,R. and Goodman,J., Mon.Not.R.astr.Socc.,238,963,1989

155



el espectro de potencia. La turbulencia isotrépica se describe por
P(K_,K .K ) o« K &
x Y z
donde
2

K = Ki-‘- Kj* Kf 3% a = 11,3 (espectro de Kolmogorov)
La wvarlacién de la densidad a lo largeo de una linea en el medlo

{medida por un vchiculo espacial) esta dada por
<aN®> = JdK_ JF P(K_.K_,K_)dK dK _e J P(K_.0.0) K <K
x x y z y z > ® x

= I sz“" 4K« 5 K %7 ax (3)

x

(pars la turbulencia de Kolmogorov)
A veces es util modelar un medio azaroso en términos de nubes o
turbulencias de diferentes tamafios en cuyo caso es necesario saber

cémo depende la densidad promedio en una nube de su escala fisica.

En un cierto rango de 1longitudes de onda, de Kx a Kx+ AKx .
donde AKxo: Kx , tenemos que, para la turbulencia de Kolmogorov
<AN?> o K TTE o x 7273
x x
Asit, para nubes cuya escala fisica sca L o= Kx_1 la raiz
cuadrada promedio de la densidad &N varia como L3

El tratamiento e:xacto del centelleo causado por un medio
extenso que contienc irregularidades en un cierto rango de escalas
es, obviamente, bastante complicado. Una aproximacién uGtil es la

de la "pantalla delgada" en la cual se supone que el total de las

variaciones de fase integradas a lo largo de z ocurren en una
capa delgada a mitad del camino en el medlio. Para un
establecimiento formal de 1la validez de esta aproximacidédn ver
Booker et al. (1986).4 lLas variaciones de fazse integradas estan
dadas por
<AN®> o ff P(K_,K_,0)dK dK_ o« K™% (a)
x' Uy x
(para un  espectro  bajo  de potenclal

En condiciones de dispersién débil [@aY~] = 1rad) el patréon de

rms

difraccién de Fresnel se pucde considerar como la superposicion de

los patrones debidos a un conjunto de pantallas de fase sinusoidal

Booker,H.G. ,Pasricha,P.K., and

Powers,W.J. ,J.atmos. terr.Phys,
48,327,1986.
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correspondlientes a 1las componentes de Fourler que describen el
medio. Extendiendo el anallisis descrito en la seccién anterior sc
encuentra que el centelleo en amplitud esta dado por

an ®

2 2 2 . - -

= JJ sen (z(KZ+ Ky)/Zk) P(hx.xy.o) dkxdky (s)
El término sen® se llama el filtro de Fresnel"” y muestra que el
centelleo se desarrolla a una distancia del medio como lo haria
para una pantalla sinuscidal elemcntal. Expresua el hecho de que el
centelleo en amplitud en una escala fisica L regquiere que el radio

de la zona de Fresnel en la pantalla sea mayor que L.

Para dispersion diébil es evidente de (S5) gue hay una estrecha
correlacidén entre 1a escala de las variaciones de intensidad en
el patrén de difraccidén vy la escala correspondiente de las
varlaciones en fasc en el medio irregular. Esto ya no es asi para
dispersion fuerte cuando el efecto de refracciéon se vuelve
importante. Adcmas de la difraccién de pequefia escala, la accldn
de enfogue de las irregularidades de gran escala se debe tomar en
cuenta. Esto puede dar lugar a varlaciones dec intensidad en dos
escalas, donde la escala de refracclién aumenta con la distancia a
la pantalla debido & la distancia focal mayor de las
irregularidades mas grandes. En la practica pucde gque no sea muy
facil reconocer los diferentes fendmenos que pueden ocurrir, pero
el centelleo proporciona muchas posibilidades para el
sensoramicento remoto de los plasmas distantes. A continuaciéon
consideraremos la aplicacion de esto al rastreo de irregularidades
en el medioc interplane
tario.

3.Centelleoc Interplanetario

Desde principio de 1los ahos 50's ya se sabia gque las fuentes
de radio gue se observaban a una distancia de algunos grados del
Sol se wveian aparentemente extendidas por refraccidén azarosa

debida a irregularidades en la corona solar. No fue sino hasta

1964 que se descubrid que algunas fuentes de tamafio angular
excepclionalmente peguefio podian observarse centelleando en
frecuencias VHF en cualguier direccion desde la Ticrra. Esto
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proporcicna un método para medir la veloclidad del viento solar y
para linvestigar la estructura de pequefia escala de las variaciones
de densidad en el viento sclar desde Tierra. El tiempo de escala
tipico de 0.5 Hz es significativamente més pequeho que el del
centelleo ionosfeérico, mientras gque la escala de difraccién de
= 200 km es considerablemente mayor, de manera que el centelleo
interplanetario normalmente no sc confunde con los efectos
lonosféricos. Una ventaja fundamental del métode de centelleo,
comparado con las mediciones desde satélites es que, a diferencia

de estas ultimas., no esta confinado al plano de la ecliptica.

Una aplicacién muy importante del centelleo interplanetario
la constituye el scnsoramiento remoto de las perturbaciones
transitorias tales como los choques interplanetarios y los haces
corrotantes de viento solar rapido, Mediante una calibracion muy
cuidacdosa contra las observaciones in-situ realizadas por
vehiculos espaciales se ha encontrado que el grado de centelleo
varia como N.‘/2 , donde N es la densidad de plasma 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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