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PROLOGO 

En est.a t.esis se hace una descripción de las diversas 

raciones del Sol: el lnt.erlor, la fot.ósfera, la cromósfera y la 

corona. Se dest.acan las caract.er1st.icas f1sicas principales de 

cada una de est.as reglones del Sol, as1 como las diversas 

manlfest.aclones de la act.ivldad solar que en ellas ocurren. En 

part.icular se describen los campos magnét.icos y las manchas 

solares, las ráfagas, los gránulos, las prot.uberanclas, los hoyos 

coronales y el vlent.o solar. Se describe t.amblén el ciclo de 

act.lvldad solar y su nat.uraleza magnét.lca. 

Tras anallzar la est.ruct.ura solar, se dest.acan los aspect.os 

generales más lmport.ant.es de sus emisiones elect.romagnét.icas como 

son el espect.ro elect.romagnét.lco, las vent.anas ópt.ica y de radio 

y el espect.ro de Fraunhofer. A cont.lnuaclón se describen los 

diversos mecanismos de emisión, los cuales, por su origen se 

dividen en emisión t.érmica, de plasma, bremsst.rahlung o "emisión 

de frenado" y las emisiones clclot.rónica y slncrot.rónlca. 

De las emisiones elect.romagnét.icas en general, pasamos a 

est.udlar, en part.lcular, las emisiones de radio del Sol, empezando 

por eKplicar cómo se generan las frecuencias de radio 

caract.er1st.lcas de la at.mósfera solar y haciendo después una 

descripclon de las dlferent.es emisiones de radio solares. En 

primer t.érmlno, se describe la emisión conocida como del Sol 

qulet.o, después, la llamada component.e lent.ament.e variable o 

component.e S 'y por últ.lmo, los dlst.lnt.os t.lpos de "est.alUdos". 

Post.erlorment.e, se habla de los principales lnst.rument.os 

ut.Ulzados en radioast.ronomia: radiot.elescopios, int.erferómet.ros y 

radioespect.rógrafos solares. En part.icular, se muest.ra la 

est.ruct.ura y funclonamient.o del radioint.erferómet.ro Ik que 

opera en forma cont.inua en el IGFUNAM. 



INTRODUCCION 

En los aftos sigulent.es al descubrimient.o de las ondas de 

radio, hecho por Helnrich Hert.z en 1888, se realizaron varios 

lnt.ent.os para det.ect.ar ondas de radio provenient.es del Sol. El 

primero de ellos lo hizo Thomas Edlson en 1890, ut.Uizando una 

gran masa de mineral de hierro que encont.ró en \11\8 mina en New 

Jersey. Edlson colocó grandes lazos de alambre alrededor de Ja 

mina con la idea de conect.arlos a un t.eléfono y convert.lr las 

ondas de radio en sonido. Est.e int.ent.o fracasó debido a la 

presencia de la ionósfera t.errest.re. 

En 1894, Oliver Lodge cont.lnuó est.a búsqueda de la 

radioemisión solar. Trat.ó de det.ect.a.t' radiación solar de ondas 

largas, fllt.rando las ondas de luz ordinarias por una pant.alla 

suficient.ement.e opaca. No t.uvo éidt.o en est.e experiment.o debido a 

las muchas pert.urbaciones t.errest.res de la lndust.rial Llverpool. 

El siguient.e int.ent.o infruct.uoso fue hecho en 1900 por un 

est.udiant.e francés llamado Charles Nordman, quien en su t.esis 

doct.oral se refirió a previos experiment.os fallidos hechos por 

Scheiner y Wllsing en Post.darn. llordman ut.illzó una ant.ena de 175 m 

y realizó su experiment.o a una alt.ura de 3100 m t.rat.ando con ello 

de evit.ar la acción absorbent.e de la at.mósfera t.errest.re. Nordman 

habla predicho que la act.lvidad de las manchas solaI'es podrta 

producir ondas de radio. De cualquier forma la ionósfera arruinó 

su experiment.o. 

En 1932 Karl Jansky descubrió 

Lillct.ea. Est.e descubrimient.o se dló 

ondas de radio de la Vta 

casi t.an pront.o como Ja 

sensit.ividad de los radiorrecept.ores de alt.a f"recuencia se volvió 

adecuada para det.ect.ar ondas de radio cósmicas y, de hecho, Jansky 

pudo haber det.ect.ado ondas de radio solares, pero no fue -1 

porque ent.onces era moment.o de minima act.lvldad de manchas solares 

y el nivel de radioemisión t.érmica del Sol quiet.o era muy bajo a 

longit.udes de onda de met.ros y decámet.ros. En los aftos que 

siguieron al descubrlmient.o de Jansky, hubo muchos report.es de 

alt.os niveles de ruido en recept.ores de onda cort.a en periodo& de 
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mucha actividad solar pero su verdadera significación no fue 

apreciada. Por ejemplo, H.\lt. Newton, en 1936, se refirió en un 

articulo a los chisporroteos de radio reportados en comunicaciones 

de onda corta, precediendo a los desvanecimientos que, se sabia, 

acompaftan a las grandes ráfagas solares. En 1938, D.\lt. Heightman 

se acercó a una explicación correcta cuando durante unos 

desvanecimientos recibió una radiación peculiar en su mayor parte 

sobre los 20 Mhz, que describió como un silbido muy alto que 

pensó que era causado por la llegada de parUculas cargadas 

provenientes del Sol. En 1939, dos investigadores japoneses, Miya 

y Nakagami, casi descubrieron la verdadera naturaleza de la 

radiación cuando midieron la dirección de llegada, incluyendo la 

elevación, del ruido a 23 y 17 m; y aunque la dil'ección 

correspondió con la del Sol, el'róneamente concluyeron que el ruido 

se originaba, probablemente, en o cerca de la capa E de la 

ionósfera. <Kundu, 1986) 

En febrero de 1942 Stanley Hey hizo el descubrimiento de las· 

ondas de radio del Sol. Este cient.tfico británico tuvo la 

iniciativa e imaginación pal'a rastrear la causa de la 

inter-ferencia de sus antenas de radar hasta la presencia de una 

act.ividad solar poco usual. El mismo af'lo o.e. Southworth detectó 

la radiación térmica de microondas del Sol ut.ilizando equipo de 

radar- en un experimento especialment.e planeado. Reber t.ambién 

repor-tó la detección del Sol a una longit.ud de lt2 m. De las 

obser-vaciones l'ealizadas durante la aparición del gran grupo de 

manchas solares en febr-ero de 1946, Applet.on y Hey est.ableciel'on 

que hay una int.ensa emisión en radio t.ras una rMaga solar. 

El descubrimient.o de Hey mar-có un cambio radical en los 

métodos utilizados para est.udiar el Sol. Hasta 1942 nuestro 

conocimiento provenia únicamente de las observaciones ópt.icas, las 

cuales se refieren principalment.e a event.os que se verifican 

dentr-o de una delcada capa alrededol' de la supel'ficie visible. A 

par-t.il' de ent.onces ot.r-os descubrimient.os sobre la natUJ'aleza del 

Sol en radio se sucediel'on l'ápidamente. Los nuevos J'esultados 

diel'on or-icen a nuevas técnicas; cada técnica nueva pl'odujo nuevos 

J'esultados los cuales, a su vez, sugiriel'on el próximo avance 

técnico. 
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Las primeras observaciones en radio del Sol f'ueron hechas con 

radlotelescopios simples de resolución angular limitada; tales 

aparatos se encuentran aún en uso, en ciertas f'recuencias, con el 

propósito de tener una medición continua del f'lujo total del Sol. 

Estas observaciones han revelado que la radio emisión del Sol en 

"calma" es lentamente variable. Por otro lado, en periodos de 

perturbación, y asociados con ráf'acas solares, ocurren ciertos 

tipos de emisión llamados "estallidos". McCready en 1946; Pawsey y 

Payne-Scott en 1947; y Ryle y Vonberg también en 1946¡ encont.raron 

que la tormenta de radiación se origina en un ál'ea pequefta del 

tamafto de una mancha solar, más o menos. McCready, Pawsey y 

Payne-Scott. determinaron también la posición de las f'uentes de tal 

radiación y encont.raron que estaban localizadas en la vecindad de 

grupos de manchas. Martyn, Appleton y Hey, Ryle y Vonber-c; en 

1946, mostraron que esta radiación estaba muy f'uertemente 

polal'izada en f'orma circular. <Kundu, 1986> 

De las observaciones en declmetros del Sol dul'ante un eclipse 

solar en 1946, Covington (1947> identit'icó la componente 

lentament.e Val'iable o componente S. 

Un gl'an avance para la comprensión de la f'lsica de los 

estallidos f'ue hecho en 1950, cuando WUd y McCl'eady intl'odujel'on 

el pl'imel' analizado!' espectl'al en la l'adio astl'onom1a sollu-, el 

cual es un dispositivo de bal'l'ido de f'i-ecuencia que l'egistr-a la 

intensidad del est.aUido como una f'unción del tiempo sobl'e un 

amplio i-ango de f'l'ecuencias casi simultáneamente. Las 

obsel'vaciones· hechas con este inst.l'umento mostral'on la emstencia, 

en longit.udes métl'icas, de dif'el'entes tipos de estallidos, 

ol'iginados poi' distintos pl'ocesos f'lsicos en la atmósf'el'a solar. 

La intl'oducción en 1953 del intel'f'el'ómet.l'o de val'ios elementos 

hecha por- Chl'ist.iansen, hizo pl'ogl'esar signif'icat.ivamente la 

técnica de estudio del Sol quieto y la componente S. Las 

obsel'vaciones con instl'ument.os de este Upo han mostl'ado que la 

componente S en cm y dm se ol'igina en r-egiones sobl'e las playas 

cl'omosf'ér-icas, mismas que se descr-iben en la sección 

col'l'espondient.e a la cl'omósf'er-a. 

El pr-imel' l'adiohellógl'al'o bidimensional f'ue consti-uido en 

Culgool'a en 1968. Con este inst.i-umento se pudo vel' claramente el 
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plasma coronal, alcunas veces en rorma de !arcos rizos at.ados al 

Sol y ot.ras como expulsiones aisladas moviéndose en el espacio 

lnt.erplanet.arlo. <WUd, 1968) 

En la act.ualldad, los vehiculos espaciales han aport.ado 

element.os muy import.ant.es para la comprensión de los diversos 

t.ipos de emisión de radio del Sol. 

Tres son las componentes de la emisión de radio del Sol: el 

Sol quieto, la component.e lent.amente Val'iable y los est.allldos. 

La componente del Sol quieto es la radiación que ocUl're en 

ausencia de ruentes localizadas y se debe a radiación térmica de 

la at.mósf'era solar. El radloastrónomo australiano J.L. Pawsey, 

haciendo reclst.ros diarios del ruido solar a t.6 m, encont.ró que 

incluso el nivel más bajo, correspondient.e al Sol quieto, tenia 

una temperatw-a de brillo de un millón de erados. D.F Mal-tyn y 

V.L. Glnzberc dieron en f'orma independlent.e la int.erpretación 

correcta, est.o es, que la radiación de Sol quiet.o proventa de la 

corona solar, donde la densidad electrónica serta suf'icient.e para 

volverla opaca a longitudes mét.ricas. De este result.ado se 

desprendió que se podian ut.iUzar dif'erent.es longit.udes de onda 

para exploral' dist.tnt.as regiones de la at.mósf'era solar- y que ya no 

era necesario observar la corona del Sol a grandes alturas. Por 

otro lado, se ha observado t.ambién que la densidad elect.róntca 

coronal varia con el ciclo de act.tvldad solar. Junt.o con los dat.os 

6pt.lcos, las medidas en radio han permlt.ldo det.ermlnar la 

dtst.ribuclón de t.emperat.Ul'a y densidad elect.rónlcas en la 

at.mósfera solal'. 

La component.e lent.ament.e variable se debe t.ambién a emisión 

térmica. Sw-ce en reglones muy densas de la corona llamadas 

"condensaciones", las cuales t.lenen una temperatura aproximada de 

unos 2 x t06 
• K. Est.as regiones se localizan sobre las playas y 

manchas. El f'uerte campo magnético de las manchas solares en los 

niveles més bajos de la atmósrera juega un papel import.ant.e en la 

generación de radiación intensa de estas reciones a longitudes de 

cm. Las observaciones de alta resolución de estas condensaciones, 

hechas simult.áneament.e sobre un amplio ranco de longitudes de onda 

han dado como result.ado la det.ermlnaci6n de la dlstribuclón de 

la densidad electrónica y la temperatura sobre regiones act.iv-
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del Sol. 

La t.ercera component.e, los est.allldos, se encuentra asociada 

con las ráfagas solares y se origina a t.odos los niveles de la 

at.mósf'era solar ent.re la part.e más baja de la cromósf'era y la 

part.e ext.erna de la corona, a alt.uras que pueden llegar a varios 

radios solares. Los est.allidos se dan en longit.udes de ent.re 4 mm 

y 40 m, exhibiendo propiedades muy diferenciadas de acuerdo a la 

lonci tud de onda. 

Los estallidos en cm son los más simples: se manifiestan como 

un répido aument.o de int.ensidad usualmente seguido de un 

decalmient.o més lento. La radiación esté parcialmente polarizada 

en forma circular. 

Los estallidos en dm son más complejos, muestran una gran 

variedad de f'luct.uaciones sobrepuest.as al cont.lnuo. Estas 

fluctuaciones las más de las veces se present.an en forma de 

estallldos que pasan muy rápidament.e <tOO MHz o más) de las alt.as 

a las bajas frecuencias o viceversa. 

Los est.allidos en met.ros y decámet.ros se caract.erlzan por una 

gran variedad y comple jldad. Algunos de est.os est.allldos se deben 

a radiación de 

<est.allldos tipo 

plasma excit.ada por 

111> u ondas de choque 

corrient.es 

<tipo ID. 

elect.rónlcas 

La radiación 

giro-sincrotróntca de elect.rones girando en el campo magnét.lco de 

las manchas solares es el mecanismo ut.illzado para explicar la 

emisión Upo IV. <Kundu, t965) 

Más allá de ser complement.arias a las observaciones ópt.lcas, 

las observacibnes en radio han cont.ribuldo enormement.e al estudio 

de los procesos fislcos que ocurren en plasmas t.otalment.e 

ionizados. El conocimiento preciso de est.os procesos en la 

generación de ondas de radio ha cont.ribuldo a la comprensión de 

las emisiones de radio de los planetas, galaxias y remanent.es de 

supernovas. 

A lo largo de est.a t.esis describiremos en más det.alle est.as 

emisiones y los mecanismos fisicos involucrados en la generación 

de las mismas. 



CAPITULO 1 

EL SOL 

I. t LA ESTRUCTURA DEL SOL 

l.t.t LAS CAPAS DEL SOL 

a) Introducción 

El Sol es una esfera de gas caliente, pero no una esfera 

homogénea¡ tiene una estructura diferenciada en capas concéntricas 

de diferentes propiedades. La mayor parte del Sol es hidrógeno 

(92%) y el resto es casi todo helio. Los demás element.os, que son 

los mismos que constlt.uyen a la Tierra, represent.an tan solo el 

0.1% del número totaJ de átomos. Ahora bien, hay que seftaJaJ- que 

estas abundancias corresponden a las existentes en las capas más 

externas del Sol (atmósfera solar>: la mayorla de las lineas 

obscuras de Fraunhofer se originan en las capas milis bajas de la 

atmósfera solar, mlent.ras las lineas de emisión solares <lineas 

brlllant.es) lo hacen en las capas altas de la at.mósfera solar. Por 

lo que, en ambos casos, se maniflest.an las condiciones especificas 

de la reglón en cuest.ión¡ es por ello que las proporciones 

sel'laladas arriba no son exactamente las mismas en las diferentes 

capas del Sol. 

La superficie visible del Sol es la fotósfera, que es una 

capa muy delgada, de apróxlmadamente 300 km de espesor (0.05" de,l 

radio del Sol>¡ vienen luego las capas superiores de t.enue brillo 

pel'O claramente dlferent.es. La primera de ellas es una capa de luz 

rojiza llamada cromósfel'a, de apróxlmadament.e 8000 km de espesor, 

por encima de ella se encuent.ra la corona, de t.enue luz apel'lada 

que se extiende hast.a mucho mAs all• de la Tierra, de hecho, el 

Sol no tiene una superficie bien definida, sino que su densidad 

disminuye continuament.e desde su cent.ro hacia a1'uera a trav•s de 

t.odo el slst.ema planetario y se mezcla, méa .U. de •l, con el 

mat.erial int.erest.elar. Lo que llamamos "radio del Sol" e• Ja 

dist.ancia del cent.ro al borde superior de la fot.ósfera. 

La est.ruct.Ul'a del int.erior del Sol no puede observal'se en 
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f'orma direct.a y solo puede deducirse medJant.e consldet'aciones 

t.eórtcas a part.ir de sus ca.-act.ertst.icas superficiales. Ast, se ha 

est.imado que su int.erlor est.éi dif'e.-enclado en t.res zonas. La mA& 

int.erna, el núcleo, que va desde el cent.ro hast.a una dlst.ancla de 

aproximadament.e 2/10 del radio del Sol, donde se produce en f'orma 

const.ant.e una enorme cant.idad de ene.-gta. Est.a energta es 

t.ranspo.-t.ada hacia la supel'f'icle del Sol, prime.-o en f'o.-ma de 

.-adiación, poi' absorción y emisión de rayo& X, y luego en f'orma 

convect.iva (poi' medio de burbujas de gas calient.e que suben hast.a 

la superficie). La primera región corresponde a la zona radlat.iva, 

que se ext.iende desde dos décim- hast.a sets u ocho décimas del 

radio del Sol, y la segunda ea la zona convect.lva, que va de ahi 

hast.a la supe.-f'icie. <Bravo, 1987) 

b) El lnt.erior del Sol 

Desechada la t.eorta de la c9nt..-acción de Helmholt.z, .-est.aba 

la idea de que la energia solar t.enta que general'se, en alcuna 

f'o.-ma, de la conversión de mat.eria en energta. En 1906, Einst.ein 

sent.ó una base cuant.it.at.tva al est.ablecer la ecuación E•mc2 
(1). 

Sin embargo, los det.alles del p.-oceso permanecieron desconocidos 

hast.a all'ededor de 1930 en que Hans Bet.he y Kal'l von \t/eiszacker 

formula.-on una reacción admisible. 

Se est.ima que la mat.eria próxima al cent.ro del Sol t.tene una 

t.emperat.ura de 15 x 106 °K y una densidad de 130 gm/cm9
. La 

presión se halla en la proximidad de los mil millones de 

at.mósferas. Bajo est.as condiciones eKtremas son frecuent.es las 

colisiones ent..-e éit.omos y muchos núcleos son desp.-ovist.os de sus 

capas prot.ect.oras de elect.rones. Las cl.-cunst.ancias, son, en 

consecuencia, p.-opicias para la p.-oducción de reacciones nucleares 

cuando est.os nucleos desnudos colisionan en t. re si a alt.a 

velocddad. La t.ranaf'ormaoión b6&1ica implica la combinación de 

cuat.ro núcleos de hldróceno, o p.-ot.ones, para f'ol'mlll' un solo 

núcleo de helio, He'. 

En est.a reacción hallamos que el núcleo de helio pesa 4.7 x 

t0-26 cm menos que el peso combinado de 1011 cuat.ro prot.ones 

originales, y que est.a mat.eria perdida reapal'ece como enercta de 
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acuerdo a: 

Dado que es ext.remadament.e improbable que cuat.ro prot.ones 

choquen simult.áneament.e, es necesario formular una cadena de 

sucesos, más art.iflciosa en ciert.o modo, para la formación de 

He'. 

En 1998, Bet.he 

veroslmtl requerla 

y von Weiszacker crelan que el 

no menos de seis reacciones 

proceso más 

diferent.es 

present.ándose una t.ras ot.ra. Est.a secuencia se conoce como "ciclo 

del carbono" porque ést.e ent.ra en él como conduct.ol' o cat.allzadol'. 

Act.ualment.e se est.ima que aunque el ciclo del carbono puede 

predominar en la generación de energla de las est.rellas muy 

masivas, desempel'ia solament.e un papel secundal'io en el Sol, que es 

una est.rella de masa promedio. 

El proceso <de la reacción prot.ón-prot.ón> comienza <Smit.h, 

1969> con la colisión de dos prot.ones <H'> para formar un núcleo 

de hidrógeno pesado <H2 > junt.o con un posit.rón e• y un neut.rino 

<v>, es decir: 

H' + H' ---- Hª +e· + V 

Poat.eriorment.e, el núcleo H2 choca con ot.ro prot.ón para 

rormar un isót.opo ligero de helio y un rayo gamma: 

La últ.ima reacción es la colisión de dos de los núcleos He9 

recten creados para producir un núcleo de helio ol'dinario, más dos 

pl'ot.ones y ot.ro l'ayo camma: 

Ea decir que a lo tarco de eat.as l'eacclonea 6 pl'ot.ones 

part.icipan en la ceneración de doa núcleoa de He8
, l'ecupel'ándoae 

dos de ést.os al final, poi' lo que la t.l'ansmut.ación nuclear net.a 
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f'ue la requerida: 4H'---- He'. 

Aunque esa reacción de f'usión se aut.omant.iene una vez 

iniciada, para comenzarla se neceslt.a una t.emperat.ura muy elevada, 

lo que const.it.uye el problema medular de la mayorla de las 

diftcult.ades que han aquejado a numerosos int.ent.os de generar 

energla en el laborat.orio medlant.e reacciones de f'uslón. 

Al parecer, la elevada t.emperat.ura inicial para producir en 

el Sol la reacción prot.ón-prot.ón se generó a t.ravés de la 

cont.racción cravlt.acional de la eran masa dJf'usa de gas que 

const.it.ula el Sol primit.tvo. 

Pal't.e de la energia nucleai- liberada apai-ece dlrect.ament.e 

como enercla radJant.e con la apariencia de f'ot.ones de rayos y, 

mlent.ras que el positrón de la primera l'eacclón es rápidamente 

atraido por un electrón negat.tvo ordinario, y los dos se aniquilan 

entre sl a part.ir de que: 

e•+ e ---- 2r 

es decir, liberando t.odavia más energla en f'orma de radiación 

gamma. Por lo que por cada núcleo de helio que se f'orma se emiten 

un total de siete Cotones de rayos gamma. 

En suma, el interior del Sol viene a ser una especie de 

enorme horno nuclear cuyo combustible es hidrógeno a temperatUl'a y 

presión enormes. Cont'orme se consume este combustible, la energla 

fluye hacia afuera en f'orma de radiación gamma, en t.anto que el 

helio es dejado atr.t.s como las "cenizas" de la reacción. Los 

f'ot.ones de rayos r son absorbidos y emtt.idos repetidamente a 

medida que encuent.ran innumel'ables át.omos en su largo viaje hacia 

la aupert'icie del Sol, y en eat.0&1 encuent.l'os •u enel'gla &• va 

degradando gradualmente, primero en la reglón de rayos X del 

espectro, después en la ultravioleta, finalmente en la luz visible 

y radiación lnf'rarl'oja inmediata a la superficie solal' o 

f'ot.ósfera. Asl, es la radiación, más que la conducción o la 

convección, lo que pl'oduce en eran medida el acarl'•o de en.reta 

desde el horno nuclear a la superf'icie donde puede ser radiada al 

espacio; sin embargo, la actt.aci6n violenta que es t.an visible en 

laa f'otograflas de la f'otósf'el'a mue&1t.l'a que la convección puede 
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llegar a t.ener import.ant.e papel en las capas más ext.eriores. 

Pese a ser part.iculas, los neut.rinos producidos en la 

reacción prot.ón-prot.ón escapan del Interior solai- mucho milos 

fácUment.e que los fot.ones de rayos gamma, puest.o que cal'ecen de 

carga y, esencialment.e, de masa <Morrlson, 1962>. Sin embai-go, los 

experimentos realizados por diversos grupos cient.it'icos indican 

que llega a la Tierra sólo la tercera parte de los neut.rinos 

pronosticados. Aún no se t.iene una respuesta a la falt.a de 

neut.rinos, pero se est.ima que al darse ést.a, habrá novedosas 

implicaciones sobre nuestras ideas en t.orno a la Cisica solal' en 

part.icula.- y la Clsica en general. <Bravo, 1987) 

c> La Fot.ósfera 

Como el Sol es un cuerpo gaseoso, la fotósfera no t.iene 

Umit.es bien definidos como, por ejemplo, la superf'icie de la 

Tierra. En cont.rapal't.ida, es una capa superficial de transición en 

la que la presión del gas y la densidad disminuyen muy rápidament.e 

al aument.ai- la alt.ura. En el fondo de esta región el gas es 

completamente opaco a la luz visible, pero cerca de la part.e 

superior es de gran t.ransparencia. Su espesor t.ot.al es de menos de 

400 km (0.06 " del radio solar), por lo que aparece como una 

superficie maciza a simple vist.a, o aún usando un t.elescopio. 

La mayor pal't.e de la energla solar que se recibe en la Tierra 

proviene, justamente, de la fot.ósfera, que emit.e un cont.inuo de 

radiación elect.romagnét.ica, casi t.oda en el visible. Las capas 

superiores de la fotósfera tambien absorben radiación, produciendo 

el espect.l'o de lineas de absorción de Fraunhofer que se sobrepone 

al espect.l'o cont.inuo de emisión. Est.as lineas se producen poi' la 

presencia de una capa de gas 11\U frlo que rodea a la fotósfera, 

denominada capa invel'sora. 

Sin embal'go sucede que en diferentes niveles de la fotósf'era 

superior y la cromósfera inferior se producen lineas distintas de 

absorción, de suerte que el concepto de una sola capa invel'sora 

bien definida ha llegado a sel' sumamente artif'icial. Adel!IÁS, las 

lineas no pueden f'ormarse simplemente por absorción en las 

frecuenci- de l'esonancia de los •tomos que intel'fieren, porque no 
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se dispone t.an fácilment.e de energia. Un át.omo que ha sido 

e1<ci t.ado por la absorción de un fot.ón t.lende a re irradiar su 

recient.ement.e adquirida energia en una fracción de secundo, y asl, 

no es t.an evldent.e que se haya perdido algo de la radiación 

incident.e. 

La capa baja de la fot.ósfera est.á compuest.a por mat.erial 

parclalment.e ionizado, del cual la mayor part.e corresponde a iones 

negat.lvos de hidrógeno, que son poderosos absorbent.es de la luz, 

lo que provoca la opacidad de est.a región. En las capas alt.as el 

hidr6ceno es principalment.e neut.ro. 

La densidad t.ipJca de la fot.6sfera es de manera aproximada de 

1/10000 de la del aire al nivel del mar y cont.iene en t.ot.al sólo 

t/5 de una billonésima part.e de la masa del Sol. 

En la fot.ósfera la t.emperat.ura disminuye de abajo hacia 

arriba, desde 8500 °K en su base, hasta unos 4500 ºK en la part.e 

superior; y su temperatura media es de alrededor de 5770 ºK 

<Bravo, 1987). 

Cuando se observa en det.aUe a t.ravés de un telescopio, la 

fot.ósfera present.a un aspect.o granuloso; la superficie del Sol 

está cubiert.a por un sinnúmero de pequel"las celdas brillant.es 

separadas por delcadas lineas obscuras. Est.as celdas, que se 

conocen como gránulos, t.ienen un t.amai"lo promedio, de 2000 kms y una 

vida muy cort.a <alrededor de to minut.os c/u). El aspect.o granular 

de la superficie solar, por lo t.ant.o, cambia cont.inuament.e. 

La caract.erlst.lca mu not.able de la fot.ósfera son las 

llamadas manchas, enormes regiones obscuras con t.amaftos ent.re 1000 

y tOOOOO kms, que rot.an con el Sol y cuyo número aument.a y 

disminuye siguiendo un ciclo de aproximadament.e U aitos; aunque el 

hecho de que la fotósfera sea un fluido implica un peculiar modo 

de rot.ación para el Sol; asl, una mancha en el ecuador solar 

complet.a una vuelt.a en 25 dlas, pero en lat.itudes de 30°nort.e o 

sur del ecuador, el t.iempo necesario es de más de 26 dias. En las 

lat.it.udes más altas en las que se ha medido la rot.ación, ést.a 

lleca a tomar hast.a 34 dtas. Es claro que si el Sol fuese un 

cuerpo sólido no habrtan t.ales diferencias en la duración de la 

rot.ación. <Smit.h, 1969> 
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d> La Cramósf era 

La cromósfera es un anillo de intensa coloración rojiza por 

encima de la capa inversora que rodea a la fot.ósfera; su grosor 

varia entre 1000 y 8000 kms. En la parte inferior de la 

cromósfera, la temperatura es de unos 4000 °K y sus primeros 3000 

km están compuestos en especial por étomos no ionizados de 

hidrógeno, con una densidad del órden de t0
12 átomos/cm•. Cerca de 

los 3000 km de alt.ura la tempratura empieza a subir rápidamente, 

llegando a toº °K alrededor de los 8000 km, donde la densidad ha 

bajado hasta tOP átomos/cmª y t.odo el mat.erial se encuentra 

Ionizado. Esta región, en la part.e alta de la cromósfera, se 

conoce como la región de transiclón. 

El gas de la cromósfera tiene una densidad tan baja que no 

emlt.e luz blanca, sino sólo en algunas U neas espectrales, de las 

cuales las más lnt.ensas pertenecen al hidrógeno, al helio y al 

calcio; y son las que le dan su coloración. De hecho la capa, en 

realidad, debe su t.inte rojizo fundamentalment.e al brillo de una 

de las Uneas de hidrógeno: la HOl, en una longitud de onda de 

6563 A. 
Existe una gran actividad fislca en la cromósfera. Sus gases 

tienen una estruct.ura fibrosa que ha sido comparada con las hojas 

de hierba de un prado espeso. A est.as estruct.u:ras se les llama 

esptculas, y son pequeftos chorros de mat.erial que se levantan y 

desvanecen constant.ement.e ent.re S y to minutos después. Emergen a 

partir de los' tSOO km de altura y se levantan hasta unos 8000 km, 

aunque algunas superan los 15000 km de alt.ura sobre la fot.ósfera; 

el mat.erlal en el chorro alcanza una velocidad de ent.re 20 y 30 

km/s. Las esptculas no se encuentran dispersas sobre la 

cromósfera, sino en grupos que semejan a:rbust.os; con frecuencia se 

encuent.ran en la base de est.os arbust.os zonas brillant.es llamadas 

"playas" que generalment.e est.én cerca de las manchas solares y 

const.lt.uyen la extensión cromosférlca de las fáculas. A estas 

reglones se les llama t.ambién "regiones act.ivas" pues en ellas 

suelen ocurrir intensas y brillantes explosiones llamadas réfagas. 
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Sobre el borde ror-mado por- las esplculas, y adent.r-ándose ya 

en la corona, surgen de vez en cuando Inmensos arcos de mat.er-taJ, 

enormes volúmenes de hidrógeno más denso y más fr-1o que el cas 

clr-cundant.e, que se alzan hast.a unos 5000 km o más sobre Ja 

super-flete del Sol, Jos cuales pueden permanecer- durant.e semanas y 

meses sin desvanecer-se: son las llamadas pl"ot.ubel"ancias 

est.acionar-las, se observan sobre el disco en Ja Unea Ha como 

largos ruament.os obscuros que se enrollan a lo largo 

de miles de kUómet.r-os. <Bravo, t987) 

Al parecer- la fuent.e de ener-cla que impulsa los 

movtmient.os mecánicos en la cr-omósrer-a y eleva 

de cient.os 

violent.os 

t.ant.o Ja 

t.empel"at.ur-a en los punt.os más elevados de la capa, l"adica en ondas 

de choque semejant.es a las ondas sónicas cl"eadas por- Ja aviación 

supel"sónica. La actt.acJón violent.a de Ja at.mósf'er-a sol.al- infel"iol" 

ea descr-it.a como cener-ando un cont.inuo sonido violent.o de 

podel"osas ondas de choque que sur-cen hacia aJ"l"iba, impulsando 

delant.e de ellas las espiculas como chor-l"os y caJent.ando los cases 

ligeros de la cl"omósfel"a a t.emper-at.ul"as muy poi" encima de la 

rot.ósfel"a subyacent.e. <Smit.h, 1969> 

Dado que el mat.er-iaJ en la cromósfel"a est.á ionizado y la 

presión del cas es muy baja compal"ada con Ja pl"esión macnét.ica, 

las Uneas del campo magnét.lco del Sol cont.J"olan y ol"denan los 

movlmient.os del mat.el"ial. 

e> La CoJ"ona 

La coJ"ona es la últ.ima y más e!<t.ensa capa del Sol; envuelve a 

t.odo el sist.eina pJanet.arJo y de acuel"do a est.imaciones t.eól"icas se 

cree que ae e!<t.Jende hast.a más allá de 100 u.a. 

Al pasar de la Cl"omósf'el"a a Ja col"ona, la densidad de 

par-t.iculas baja r-ápidament.e, siendo del orden de 1000 veces menol" 

en tOOOOO km. En la pal"t.e más densa de Ja corona, pr-ecJsament.e 

encima de Ja cr-omósfel"a, Ja densidad es de to"' par-t.1culas/cm1
, que 

es apl"oJdmadament.e Ja billonésima part.e de Ja densidad de Ja 

at.mósfel"a t.el"J"est.l"e al nivel del mar. 

Cel"ca del Sol, el brillo de la corona es de un millonésimo 

del brillo del disco y decrece muy l"ápidament.e con la dist.anc:ia; a 
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2 l'adios soiares su brillo es 100 veces menor. La mayor part.e de 

la luz de la corona es luz solar dispersada poi' elect.J'ones de la 

corona, pero t.ambién han sido regist.l'adas decenas de lineas de 

emisión, muchas de las cuales durant.e varios ai'los fueron 

at.ribuidas a un mit.ico element.o denominado coronio, hast.a que, en 

1940 el sueco Edlen demost.ró que est.as lineas el'an emit.idas por 

át.omos de hierro, ntquel y calcio que hablan sido desprendidos de 

hast.a 13 elect.rones. Tal grado de ionización indica las alt.tstmas 

t.emperat.uras de la corona, que llega a un valol' medio de 2 x 10.,ºK 

a una dist.ancia de 2 radios solal'es, hecho que aún no puede ser 

adecuadamente explicado. Sea cual sea el mecanismo que la 

callent.a, la corona tiene que apl'oximarse a un plasma puro, es 

decir, a un gas compuesto de iones positiva y negat.ivament.e 

cargados, ya que a t.emperat.uras del orden de 10., °K las part.iculas 

se mueven tan rápidamente y chocan con tal violencia que las 

moléculas no pueden exist.ir y los át.omos individuales son 

desprendidos, parcialment.e al menos, de sus elect.rones. Puest.o que 

la at.mósfera solar es abundant.e en hidrógeno, el plasma de Ja 

co:rona t.iene que consist.lr, fundament.alment.e, en prot.ones y 

electi-ones. 

La emisión más int.ensa de la corona no es en la región del 

visible, sino en las longitudes de onda más cort.as: el lejano 

ult.:raviolet.a y los rayos X, en los cuales la emisión co:ronal no 

t.iene compet.encia con las emisiones cromosféi-icas ni fot.osf"éi-icas. 

Pe:ro como est.as emisiones no at.raviesan la at.mósf"ei-a de Ja Tie:ri-a, 

es menest.er observarlas desde el espacio. Asi, a part.ir- de las 

imágenes proporcionadas, en especial por el Skylab, se supo que, 

en su part.e baja, Ja co:rona int.erna est.á const.i t.utda po:r f"lujos de 

mat.el'ial en f"orma de anillo& eat.l'echament.e t.ramado&, arco& grandes 

y pequetfos, algunos cer-:rado&1 en f"or-ma de r-izos y ot.i-0&1 abiert.os 

que se ext.ienden hacia la part.e alt.a de la corona y ah1 se 

desvanecen. Est.as conf"iguraciones arqueadas son el t.:razo que hace 

el mat.e:rial coronal de las lineas del campo magnét.ico sola:r que 

su:rgen de Ja f"ot.ósfera. Como el mater-ial co:ronaJ es un plasma sus 

movimient.os van a se:r cont.:rolados en pai-t.e po:r Ja conf"igu:ración 

magnét.ica local; en la corona baja, donde el campo magnét.ico es 

más fue:rt.e y el g- co:ronal menos calient.e, la est.i-uct.ura 
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magnét.ica domina y organiza el mat.erial a lo largo de los arcos 

magnét.icos. 

Por encima de est.os arcos y rizos se e1<t.ienden Jos largos 

haces f'Uament.osos y bulbos que forman la corona ext.erna; y que se 

Ol'iglnan como consecuencia de dos efectos: Ja configuración de las 

lineas del campo magnét.ico y las fuel'zas e1<pulsivas que sobre est.e 

mat.el'ial surgen como res:uJt.ado de su alt.isima t.emperat.ura. En la 

corona eKt.erna, el predominio pasa a manos de la fue1>za de 

e1<panslón t.érmica. La t.emperat.ura del plasma col'onal disminuye más 

lent.ament.e que la energla gravtt.actonal poi' lo que, a una ciel't.a 

alt.Ul'a, el Sol ya no puede ret.enerlo y la corona se evapora de 

manel'a cont.inua hacia el espacio int.erplanet.ario, const.it.uyendo el 

llamado "viento solar". 

Las imágenes en rayos X han arl'ojado el descubrimient.o de dos 

estructuras hasta ant.es desconocidas que han l"esultado sel" 

aumament.e impol'tant.es para el ent.endimtent.o de la col'ona y el 

viento solal': los hoyos COl"onales y los puntos brillantes de 

intensa emisión en r-ayos X y ultl'aviolet.a que cubl'en al Sol como 

viruela <Bl'avo, 1987). De hecho, ahol'a se sabe que todo el viento 

solar de alt.a velocidad sul'ge únicamente de los hoyos cor-onales 

<McLean y Labrum, 1985). 

1.2 ACTIVIDAD SOLAR 

a) Campos Magnéticos Solares 

La supe~ficie del Sol está at.foavesada por una complicada red 

de campos magnéticos que parecen cambiar aJ mismo ritmo que muchos 

de los otros f'enómenos que en ella ocurren. La primera evidencia 

de la eKist.encia de campos magnéticos en el Sol la obtuvo Oeorge 

E. Hale en 1908, al observar el desdoblamiento Zeeman de las 

lineas espect.l'ales pl'ovenientes de manchas solares. Hoy se sabe 

que en las manchas solares eKisten campos magnéticos t.an f'ue¡.tes 

como de 4000 causs, manchas que, con fl'ecuencia, se pl'esentan poi' 

parejas, most.l'ando polaridades magnéticas opuest.-, como los dos 

poloa de un lmén •n t'orma de herl'adUl'a. Exiate t.ambl6n la 

tendencia de la mancha pl'•cedent.e de cada pareja a moatl"ar la 
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miama polal'idad en t.odo un hemisf'el.'io del Sol, mtent.l'as que en el 

ot.l.'o hemisf'el'io las polal'idades est.én inve .... t.tdas, ast, si las 

manchas precedent.es del hamisfei-io noi-t.a son de polaridad noi-t.e, 

las del hemisfai-io sui- sei-én de polal'idad sur¡ y, al apal'ecel' las 

manchas del nuevo ciclo, est.- !'elaciones magnét.icas est.al'én 

complet.ament.e invei-t.tdas CSmit.h, 1969), Ast se complet.a un ciclo 

magnét.ico en 22 aftos. 

Dado que los campos magnét.icos at.raviesan genei-alment.e 

i-egiones act.ivas ant.es de que apai-ezcan manchas, se supone que los 

campos cont.i-ibuyen, de alguna manera, a la formación de las 

manchas. 

Los campos magnét.icos solares no est.án llmit.ados a las 

manchas solai-es. En 1948 se obt.uviei-on las pi-imei-as evidencias de 

la exist.encia de un campo general en el Sol, el cual fue medido en 

1952 por H.W. Babcock, quien encont.i-6 una magnl.t.ud en la 

supei-ficie del oi-den da t gauss. 

La est.i-uct.ura magnét.ica del Sol es bast.ant.a compleja y 

vai-iable. Aunque las zonas de alt.a lat.it.ud, cercanas a los polos, 

suelen t.enei- una sola polal'idad, el campo a bajas lat.it.udes 

muest.i-a zonas de ambas polai-idades unidas con fi-ecuencia en 

i-egiones bipol&l'es o dist.i-ibutdas en apai-iencia al az&I'. Pai-o t.oda 

est.a est.i-uct.ura es muy cambiant.e e incluso la polal'idad magnét.ica 

de las regiones bipolal'es se inviert.e de manera recurrent.e. 

b> Manchas Solal'aa 

A Galileo se la at.i-ibuye, generalment.e, el habel' descubiei-t.o 

las manchas solal'es en 1610, sin ambal'go, los anales chinos 

i-egi&t.l"an obsel"vactones a atmple vist.a de manchas solal'a& deade el 

arlo 28 AC. De cualquier manera, lo ciel"t.o as que, ut.illzando al 

t.elascopio, Galileo pudo i-egist.rai- que las manchas 

obscui-asaparecian en el lado est.e del limbo sol&I', en el 

t.ranscurso da unos 13 di.as se desplazaban hast.a pei-darsa en el 

ext.i-emo oest.e y aparaclan da nuevo en el lado est.e 13 di.as 

después. 

El número de manchas solares de una ciert.a fecha est.é 

propoi-cionado poi- el núrnai-o da Wo.lf', R, dado por: 
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R•k<f + 10g> <2> 

donde f es el número de manchas individuales det.ect.ables en el 

disco solar por el observador. E!dst.en t.amblen grupos complejos de 

manchas cont.eniendo alrededor de 10 manchas no dist.lngulbles 

lndivldualment.e, en cada uno de ellos, g denot.a el número de est.os 

grupos; k es un fact.or personal, cercano generalment.e a la unidad, 

que depende del observador y del t.amai"io de su t.elescoplo. 

El número de Wolf varia de casi cero en el mintmo solar a 

cerca de 200 en el máximo. El t.lempo ent.re los máximos es de 

alrededor de tt.25 ai"ios, siendo mayor el t.iempo promedio que t.oma 

pasar de un méximo a un mintmo <6.7 ai"ios) que el que t.oma ir de un 

mlnimo a un máximo <4.6 ai"ios>. <Smit.h, 1969> 

Aunque pueden verse en el Sol manchas individuales, es més 

frecuent.e que aparezcan en grupos que cont.lenen manchas c:randes y 

pequei"ias; las mayores pueden llegar a medir hast.a 40000 km de 

diámet.ro y las menores de 1 a 2 millares de ktlómet.ros. En 1858 se 

regist.ró una enorme mancha de 225000 km de diémet.ro. Una mancha 

individual pequei"ia puede durar un dia o menos, mient.ras que las 

manchas grandes y los grupos pueden est.ar present.es durant.e 3 o 4 

meses. En general, las manchas const.an de dos part.es bien 

definidas: un núcleo obscuro llamado umbra <o sombra>, el cual 

est.á rodeado de un borde filament.oso menos obscuro llamado 

penumbra. Las manchas pequei"ias ca:recen por lo general de la 

penumbra y en los grandes grupos de manchas, ést.as suelen est.ar a 

veces t.an cei:-canas que compart.en una penumbra común. Una mancha 

sola:r es una depresión en la fot.ósfe:ra de unos cuant.os cient.os de 

ktlómet.ros de profundidad con una t.emperat.ura en su cent.:ro de 

alrededor de 3800 °K, casi 2000 °K menos que en la fot.ósfera 

misma. 

Por medio del efect.o Doppler se han podido observa:r flujos 

del mat.e:rlal de la mancha saliendo del cent.ro f'rlo de la umb:ra 

hacia el ext.remo de la penumbra con una velocidad de 2 km/s. El 

efect.o Dopple:r se present.a cuando una fuent.e de ondas se aleja o 

ace:rca :radtalment.e, respect.o a un observado:r fijo, a una velocidad 

v . Durant.e un t.iempo t., ent.re la emisión de dos cil'est.-
r 
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sucesivas, la fuente se alejará una distancia t.v . Si c es la 
r 

velocidad con que viaja la onda, es decir, la velocidad de la luz, 

y v <<c, a la segunda onda le t.omai-á un tiempo t.v /c veces mayal' 
r r 

que a la pi-imera llegar al obsei-vador. Poi- lo t.ant.o, el tiempo 

ent.i-e llegadas sucesivas de la onda al obsei-vador se incrementa en 

un fact.oi- de v r /c. El tiempo ent.i-e ci-est.as de onda consecutivas es 

lnvei-sament.e pi-opoi-cional a la fi-ecuencia de las ondas; por lo 

t.ant.o la fi-ecuencla de la llegada de ondas al observador fijo 

desde una fuente que se aleja disminuirá en un faci.or de v /c de 
r 

la frecuencia emitida. 

En el caso de una fuente que se acerca al obsei-vadoi-, la 

frecuencia se inci-ement.ará en el mismo fact.oi-. 

Si f
0 

es la fi-ecuencia con que las ondas dejan la fuente, y 

f d es el cambio en la fi-ecuencla i-eglst.i-ado por el observado!', es 

decir: 

(3) 

entonces: 

(4) 

En los niveles más altos de la atmósfera solar sobre la 

mancha se ha obsei-vado un flujo Inverso; desde el borde hacia el 

cent.ro. El que las manchas sean más fi-ias que sus alrededores se 

debe al lnt.enao campo · macn•t.lco asociado con ellas, descubierto 

poi- Hale en 1008 a part.111' del efecto 2eeman, el cual consist.e en 

el desdoblamiento de 1aa Uneas eepect.i-ales emit.idas poi' los 

ét.omos cuando estos se encuent.l'an en un campo magnético. Dicho 

desdoblamient.o, 6X, est.• dado <Haynes, 1071> poi': 

(5) 

donde B es el campo macnét.lco; e es el fact.or de Lande; y X la 

longlt.ud de onda, dada en cm. 

Asl, un campo de 200 gauss causa un desdoblamient.o en la 
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ltnea espect.:ral del :rojo de 0.1 A en la longitud de onda. 

Alrededor del 84" de los grupos son bipolares, pe:ro la 

mayo:rla de los grupos de vida co:rt.a son untpolares. El a:r:reglo de 

las polaridades magnét.icas en los grupos bipolares en el 

hemisferio no:rte es opuest.o al del hemisferio su:r. El stst.ema 

ent.e:ro de polaridades se invie:rt.e cada ciclo. 

En general, mient.:ras más grande es una mancha, más intenso es 

su campo magnét.tco: una mancha pequefta suele t.ene:r un campo de 

alrededor de 600 gauss, mient.:ras que las grandes pueden alcanzar 

los 4000 gauss. En cont.:rast.e el campo general del Sol es de 1 

gauss. El campo magnét.ico en una mancha e11 méll int.enao en el 

cent.ro de la umb:ra y disminuye hast.a un valo:r muy pequellfo en la 

pa:rt.e ext.e:rior de la penumbra. En el cent.ro de la umb:ra las ltneas 

del campo magnético son perpendiculares a la superficie del Sol. 

Pe:ro hacia at'ue:ra de la mancha se van inclinando hast.a volverse 

caai pa:ralel- a la superficie sola:r en el ext.:remo de la penumbra. 

Más allá de la penumbra, el campo magnético vuelve a ent.:ra:r en el 

Sol, con frecuencia en una mancha vecina de polaridad opuest.a. 

Sabemos que los movimientos de los buenos conduct.o:res son 

fue:rtement.e afect.ados po:r los campos magnét.ico11, al g:rado de que 

un campo magnético intenso puede impedir el paso de un fluido 

conductor, como ocu:r:re con el vient.o sola:r en las magnet.opausas 

planet.a:rias. En la 

encuent.:ra ionizado, 

fot.ósf e:ra 

po:r lo que 

sola:r, 

el gas 

pa:rt.e del mat.e:rial se 

fotosfé:rico es un buen 

conductor eléctrico, asl que el enorme campo magnético de una 

mancha sola:r va a cont.:rolar el movimiento del mat.e:rial fot.osfé:rico 

en ella, y de alguna manera, va a det.ene:r los movimientos de 

convección de est.e mat.e:rial, produciendo con ello un enf:rlamiento. 

No solo el número de manchas solares va:rla en el t.iempo con 

el ciclo de once al'íos, sino que t.ambien la lat.it.ud de las manchas 

depende del ciclo solar. Al inicio de un nuevo ciclo las manchas 

aparecen en lat.it.udes alt.as, ap:roximadament.e a ±30°; en el méximo 

la latitud promedio es de ±1s•; y sigue disminuyendo hast.a llegar 

a uno11 ±8 • al final del ciclo. Ea asl como 11e di11t.inguen las 

manchas del· final de un ciclo de las del inicio de ot.:ro. CSmit.h, 

1969) 
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c) Ráf'agas 

Las ráfagas son enormes explosiones, originadas en la 

crom6sfera, que suelen durar desde unos minut.os hast.a una hora o 

más, alcanzando en ese t.iempo una pot.encia t.an grande como 1027 

eres/seg. Una ráf'aga "t.ipica" alcanza el máldmo de su brillant.ez 

en unos cuant.os minut.os y después lent.ament.e se desvanece en un 

periodo de alrededol" de 1 a 3 hol"as. 

Las ráfagas generalment.e se present.an cerca de los gl"upos de 

manchas <especialment.e grupos grandes), poi' lo que, aunque no se 

sabe aún como, segUJ'ament.e t.ienen que ver con los int.ensos campos 

magnét.icos de est.as regiones. Además, el númel"o de ráfagas por 

unidad de t.tempo depende del ciclo solar de 1t arios. 

Durant.e la explosión de una ráfaga se pueden generar 

t.emperat.uras superiores a los cien millones de gl"ados, 

considerablement.e mayores que la t.emperat.ura del propio núcleo del 

Sol, por lo que es posible que ocurran aqui t.ambien reacciones de 

rusión nuclear, aunque la densidad en la región de la ráfaga es 

muchlsimo menor. De hecho en 1972, con un det.ect.or de rayos y a 

bordo de un vehlculo OSO, se regist.raron por primera vez 

i-eacciones de fwaión nuclear pi-ovenient.es de una ráf'aga. Solo las 

i-áfagas más int.ensas pueden calent.ar la superficie y observal'se a 

simple vist.a: donde mejor se obsei-van es en la linea HOl. 

En una ráf'aga int.ensa se lanzan hacia la corona elect.rones a 

velocidades del oi-den de 1/3 c y ahi producen emisiones de 

i-adioondas de dif'ei-ent.es t.ipos. Tambien se lanzan elect.rones hacia 

abajo del ár•a de explosión y 6st.os se sumei-gen en la rot.6sf'era 

produciendo est.allidos de i-ayo• X y de mici-oondas. Además, al 

e111t.allar una r•f'aga •e genei-an veloce• nube• de pl-ma que •e 

lanzan hacia la corona pert.UJ'béndola y ps-ovocando ot.ras emisiones 

de s-adio. Fs-ecuent.ement.e, durant.e el est.allido de una s-éf'aga se 

emit.en part.iculaa individuales muy energét.icas, con velocidades 

muy cercanas a la de la luz: los s-ayos cósmicos solal'es, que son 

ps-incipalment.e ps-ot.ones y pal't.lculas aJt'a, aunque t.ambien se 

observan aJcunos núcleos més pesados. 

A veces, una s-áf'aga int.ensa puede provoc&I' el fin de una 

prot.ubel"ancia que se halle sost.enida pos- encima de ella, la cual 
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se desvanece en menos de una hora, aunque a veces vuelve a surcir 

después de un t.tempo en el mismo lugar y prácticamente con la 

misma configuración. Est.o sugiere que, aunque durante una ráf'aga 

debe haber alteraciones del campo magnético muy drAst.icas, éste 

puede volver a establecerse como estaba antes de la explosión. 

d> Gránulos, Protuberancias, Hoyos Coronales. 

Todo el material fot.osférlco está organizado en celdas o 

gránulos donde el material circula surgiendo desde 

de la fot.ósfera, desplazándose un poco por la 

hundiéndose nuevamente¡ las velocidades verticales 

la parte baja 

superficie y 

del material 

fot.osférlco varian desde 1500 km/h hasta 6000 km/h en la fot.ósfera 

superior. El material surge del cent.ro de 

tienen forma pollgonal irregular, y se 

Jos gránulos, Jos cuale11 

hunde en las orillas. 

Aproximadamente cuatro millones de gránulos cubren la superficie 

del Sol, los cuales duran ent.re 7 y 10 minutos, tiempo que le toma 

al material circular una sola vez. Posteriormente, el gránulo se 

divide y desvanece y en su lugar aparece un nuevo gránulo. La 

circulación del material fot.osférico se debe a que el gas caliente 

de su parte baja se expande y por t.ant.o se eleva¡ conforme se 

eleva se va enfriando radiando parte de su energia aJ ext.erior, y 

al enfriarse se va volviendo más denso, hasta que finalmente 

vuelve a hundirse hacia el Interior del Sol. La temperatura entre 

la base y la parte superior del gránulo varia de unos 10000°K a 

unos 4200°K¡ la profundidad de un gránulo es de varios cientos de 

kilómetros y 'su diámetro en Ja superficie es de ent.re 250 y 2000 

km. Los supergránulos, con dimensiones del orden de 30000 km, 

t.amblen const.i t.uyen circuitos de circulación del mat.erlaJ 

fot.osférlco en los que éste puede verse desplazéndose del cent.ro 

hacia las orillas con una velocidad cercana a los 2000 km/h. El 

mat.erlal que circula por los supergránulos va a profundidades de 

hast.a unos 8000 o 10000 km bajo la superficie. Del orden de 5000 

supercránulos a la vez pueblan el Sol, durando cada uno de ellos 

alrededor de un dla. 

Ade~ de est.os 

supergránulos, exist.en 

movlmient.os 

movlmlent.os 
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superficial con velocidades de 70 km/h que salen de reglones 

cercanas al ecuador y se dirigen hacia los poios. Est.e movlmient.o 

debe ser compensado por ot.ro flujo de mat.erlal de los polos al 

ecuador que se lleve a cabo bajo la superf'icle, si no el mat.erlal 

se acumularla en los polos. 

Ocaslonalment.e surgen en la supert'icle solar, en la luz de 

ia linea Ha, grandes chorros de mat.erlal que se levant.an y se 

arquean llegando hast.a la corona y permaneciendo erguidos durant.e 

dlas y aun meses. Est.os enormes arcos son las prot.uberanclas, que 

pueden alcanzar alt.uras de clent.os de miles de ldlómet.ros y, en 

ocasiones, t.ener vlolent.os movlmient.os de chicot.eo. Las 

prot.uberancias pueden permanecer suspendidas sobre la superficie 

solar, inmersas en la corona, durant.e semanas o meses, sost.entdas 

poi' el campo magnét.lco; de hecho, t.oda la est.ruct.ura de la 

prot.uberancia est.é cont.rolada por las 11neas del campo magnét.ico 

que, ancladas en la fot.ósfera, se est.lran hacia la corona solar. 

El mat.erial que const.it.uye la prot.uberancia es mucho més denso y 

más frio que el mat.erlal coronal que la rodea, pero puede 

mant.enerse as1, sin calent.arse ni diluirse, por la presencia del 

campo magnét.ico que inhibe el f'lujo de calor hacia est.as l'egiones. 

Las prot.uberancl- estacionarlas t.ienen t.emperat.uras entre 8000 y 

10000 grados, mlent.ras que las prot.uberanclas act.lvas que muest.ran 

oleadas y chicot.eos t.ienen t.emperat.uras de hast.a 100000 grados. 

Las prot.uberanclas suelen estar asociadas a las reglones act.ivas 

y, con frecuencia, las féculas fot.osférlcas const.it.uyen sus pies. 

Dichas fáculas son placas brillant.es que aparecen en la fot.ósfera 

y la cromósfe'ra como preludio del surgimlent.o de reglonea act.ivas. 

Ent.re las est.ruct.uras de mayor t.amaf'lo y de mu larga vida en 

el Sol se encuent.ran los hoyos coronales, que son zonas sin 

anillo111 en la corona baja, cuya imagen en z.ayoa X ea ob111aura. En 

e111t.aa regione111 no hay arolil magn6t.tcoa que const.rlf'lan el material 

coronal, sua lineas del campo se encuent.ran "abiert.-", y el 

mat.el'ial puede fluir en forma libre hacia el espacio, de ah1 que 

sean regiones obscuras en rayos X, pues ést.os son emtt.idos por los 

elect.rones confinados en los aros magnét.icos. En un hoyo coronal, 

el mat.erlal fluye velozment.e hacia afuera desde la base de la 

col'ona y las lineas de campo, en vez de curvarse en rizos,· se 
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alarr;an hacia el medio interplanetario. Los hoyos polares son Jos 

que alcanzan mayores tamai"ios. Alrededor del mtnimo de actividad 

solar se pueden observar claramente dos grandes hoyos, uno en cada 

polo del Sol, que pueden cubrir, entre ambos, casi 1/4 del área 

superficial total del Sol. Hacia el máximo de actividad solar, los 

hoyos coronales polares reducen su t..amai"io y eventualmente 

desaparecen durant..e algunos ai"ios, mientras que surgen algunos 

hoyos más pequei"ios e inest..ables a bajas latit.udes. El área t.ot..al 

cubiert.a por estos hoyos coronales alrededor del mtnimo de 

actividad solar suele permanecer constante aún cuando el área 

individual de cada hoyo polar cambie considerablemente. Los hoyos 

coronales individuales de baja latitud son en general pequel'los y 

cuando aparecen cubren en total entre el 1% y el 5% de la 

superficie del Sol. En general los hoyos polares viven alrededor 

de 7 ai"ios y los no polares entre 3 y 10 rot..aciones solares. Los 

hoyos coronales son regiones más frias que sus alrededores en unos 

6000 °K; su densidad t..ambien es menor por un factor que va de 3 a 

100 y el gradiente de temperatura en la zona de t.ransición debajo 

de un hoyo es de un orden de magni t.ud menos pronunciado que en las 

partes sobre las que no hay hoyo. Los hoyos est..án sit..uados en 

grandes celdas magnéticas unipolares, hacia el cent.ro de éstas¡ la 

int.ensidad promedio del campo en un hoyo coronal varia enti-e 3 y 

36 gauss alrededoi- del máximo y entre 1 y 7 gauss alrededor del 

minimo, semejant.e al de la corona circundante. <Bravo, 1988) 

e> Caradt.eristicas Magnéticas del Vient.o Solar 

En un plasma alt.ament.e conduct.or un campo magnético t.iende a 

"congelarse", es decir que las llneas de fuerza magnét..ica son 

arrastradas con el plasma cuando éste se mueve. Como el gas 

coronal es un plasma, con conduct.ividad infinita, al fluir hacia 

afuera del Sol, arrast.ra consigo las llneas del campo magnético 

que se encuent.ran establecidas en él. Esto hace que el campo 

.,iagnético del Sol sea transport.ado hacia el medio interplanetario, 

est.irando las llneas, que de ot.ra manera se cei-rarlan cerca del 

Sol, hasta distancias mucho mayor•• que el radio del •i•t•ma 
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solal>. Asi, el vient.o solar es un plasma macnet.izado que f"luye a 

enormes velocidades, propagando aJ espacio las condiciones 

magnét.icas del Sol. 

Debido a su rot.ación, las lineas del campo magnét.ico del Sol 

se curvan, por lo que, a la aJt.ura de la Tierra, t.lenen una 

inclinación de unos 45 º con respect.o a Ja linea rect.a que une a la 

Tierra y el Sol. Además como el campo macnét.ico del Sol t.iene 

reciones de dist.int.as polaridades y reciones con campos macnét.icos 

irrecuJares, est.as caract.erist.icas son t.ransmit.idas aJ medio 

int.erplanet.ario por el vient.o solar, de modo que eJ campo 

magnét.ico en est.e medio present.a zonas de dif"erent.es polaridades y 

se pueden regist.rar en él un gran número de irreguJlll'idades 

magnét.icas que varian de f"recuencia e int.ensidad dependiendo de la 

act.ividad solar. En ocasiones, cuando oc\Jl'ren ciert.o t.ipo de 

f"enómenos erupt.ivos en eJ 

pert.urbaclones que viajan en 

t.ant.o Ja velocidad como Ja 

magnét.ico del vient.o solar, 

Sol, se 

eJ medio 

densidad de 

de manera 

vient.o solar fluye, conocida como 

generan además 

int.erplanet.ario 

part.lcuJas y 

que Ja región 

ctert.as 

aJt.erando 

el campo 

donde eJ 

Ja "heUósfera", t.iene 

diferent.es grados de pert.urbación en diferent.es part.es y en 

dist.int.as épocas. <Bravo, 1087) 

Si consideramos que, a la aJt.ura de Ja t.ierra, el vient.o 

solar fluye a una velocidad de 3 x 107 cm/s, con una densidad de 

part.icuJas de 5/cm9
; y sabiendo que Ja dist.ancia ent.re Ja Tier-ra y 

el Sol es d•t.5 x t011 cm. y que la masa del prot.ón es de 

t.7 x tO-uc; podemos est.imar que eJ Sol pierde masa a una t.asa 

dada por: 

por Jo que dM/dt.•7.2 " to.. c/s; de donde result.a que 
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CAPITULO 11 

EMISIONES SOLARES 

2.1 EMISIONES ELECTROMAONETICAS DEL SOL 

a> lnt.r-oducclón 

Al hacer- pasa!' un r-ayo de luz solar- a t.r-avés de un prisma de 

cr-ist.al, Isaac Newt.on, en 1762, most.r-ó que la luz blanca podia ser 

separada en un espect.ro de color-es, desde el rojo hast.a el 

violet.a, pasando poi' el nal'anja, amarillo, ver-de y azul. Est.a fue 

la pr-imera evidencia e"periment.al de que la luz blanca est.á 

for-mada poi' diver-sos component.es. En 1800, el alemán WUUam 

Her-schel most.r-ó que habla rayos invisibles capaces de increment.81' 

la t.emper-at.ur-a de un t.ermómet.r-o; y que se localizaban más allá del 

rojo en el espect.ro de la luz solar-. Est.os rayos conforman la 

llamada radiación infrarroja. Poco después, en 1802, el inglés 

William H. Wollast.on most.ró que e"ist.tan radiaciones más allá del 

violet.a del espect.ro visible, a las que ahora se les llama rayos 

ult.raviolet.a. <Olasst.one, 1965) 

Asl fue como, al Inicio del siglo XIX, se sabta ya que habla 

radiaciones invisibles asociadas a la luz sola!'. All'ededor de esos 

mismos af'los se ret.omó la t.eor-la, surgida en el siglo XVII, de que 

la luz ... una forma de movimient.o ondulat.oi-io. La dif'ei-encia ent.i-e 

las dist.intas r-adiaciones se relacionó con diferencias en sus 

longitudes de onda, interpret.ación acept.ada en . la act.ualidad. En 

el espectro visible, la longitud de onda crece cont.inuament.e desde 

el violet.a hast.a el rojo; los rayos infral'rojos t.ienen aún mayor 

longitud de onda y, en cont.rast.e, los ult.raviolet.a son de longit.ud 

de onda menor a la del violet.a. El hecho de que las ondas de 

dist.int.a longitud sean refract.adas en dist.int.o ángulo en su paso a 

t.ravés de la materia, es lo que permite observa!' las radiaciones 

const.it.ut.ivas de la luz blanca. 

Un avance significat.ivo en el entendimient.o de la nat.uraleza 
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de la luz y las .r-adiactones .r-elacionadas con ella, lo dio el 

mat.emát.tco James Cle.r-ck Maxwell en 1864. En ese moment.o e.r-a bien 

sabido ya que los fenómenos eléct..r-icos y magnét.icos est.aban 

tnt,lmament.e relacionados pues, po.r- ejemplo, una corrtent.e 

eléct.rtca se eracuent..r-a asociada siempre con un campo macnét.tco y 

un campo magnét.tco va.r-iable puede 

eléct.rtca. Maxwell most.1'6 que cl.el't.as 

pr-oductr- una 

pel't.Ul'baclones 

cor-riente 

eléct.r-icas 

deber-tan gener-ar ondas eléct.r-icas las cuales est.ar-ian acompai'ladas 

poi' ondas magnét.icas de la misma longlt.ud. Flstcament.e los 

t.érmtnos "ondas eiéct.ricas" y "ondas magnét.lcas" implican la 

e1dst.encta de campos eléct.r-lcos y macnét.tcos respect.tvament.e, 

cuyas intensidades var-tan per-iódicament.e con la dist.ancta y el 

t.tempo en la misma for-ma que la amplitud de onda. La longit.ud de 

onda, es ast, la dtst.ancia ent.l'e punt.os sucesivos a los cuales la 

var-iación en tnt.ensidad se r-eptt.e. 

La combinación de las variaciones del campo eléct.rico y el 

magnét.lco const.tt.uyen la onda elect.l'omagnét.lca, que es t.al que 

puede ser- t.r-ansmit.ida a t.ravés de un vaclo pues no requiere de 

la p r- esencia de un medio mat.er-ial. Apoyado en dat.os 

el!pel'lment.ales, M8"well encont.r-ó que todas 

elect.l"omagnét.lcas, independient.ement.e de su or-igen 

debel'ian propagarse a t.r-avés del vacio con la misma 

velocidad de la luz. Consecuent.ement.e infil'ió que la 

forma de r-adlaclón elect.r-omagnét.ica. 

las ondas 

o longit.ud, 

velocidad: la 

luz es una 

A pesar de que las únicas ondas elect.r-omagnét.icas conocidas 

por- Mal!well el'an la luz visible y las adyacent.es l'adiaciones 

lnfr-arr-oja y ult.ravlolet.a; él dedujo que ot.r-os t.ipos de 

r-adtaclones, con longf.t.udes mayores y menores debertan ser 

encont.r-adas. Est.a expect.at.tva se hizo r-ealldad cuando, en 1887, 

Hetnrlch R. Hert.z pr-odujo las pr-lmer-as ondas de l'adio por- medio de 

una descal'ga eléct.r-lca oscilat.or-ia obt.enlda de una bobina. La 

l'aptdez de propacaclón de est.as ondas es la misma que la de la 

luz, pero su longlt.ud es consider-ablement.e mayor-. Después, en 

1895, W. C. Ront.gen descubr-ió la muy penet.l"ant.e l'adiación que 

llamó "r-ayos X" y, en 1900, Pier-r-e Villard, en Fr-ancia, encont.ró 

l'adiaclones de alguna fol'ma slmilal'es, conocidas ahor-a como J"ayos 

y, los cuales son emit.idos por- cier-t.as subst.ancias r-adioact.ivas. 
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Pront.o se est.ableció que los rayos X y Jos r eran radiaciones 

elect.romagnét.icas de muy cort.a Jongit.ud, menor al'.ln que Ja de Jos 

rayos ult.raviolet.a. 

b> El Espect.ro Elect.romagnét.ico 

El espect.ro elect.romagnét.ico de las radiaciones solares se 

ext.iende de manera cont.inua desde Jos cort.os rayos y, de Joncit.ud 

de onda de 10- 19m, hast.a las largas ondas de radio c1oªm o más). 

En Ja figura 

elect.romagnét.ico. 

1 fr.1'; ~ I 
I t'rt'ifS ( 1 

1 vifl11"1oltl4l 

"''-"' , ... 1 
1Ópf1úd 

<2.1) se 

/ti fta trO)O 

muest.ra 

_, ,,. .. 
un 

, ll(l'!fA~'t. U:' 
1 1 
1 ra.J10 1 

' 

esquema del espect.ro 

'º 100 tl.JtD ).(t"I/ 

ftitJtO 

Del esquema se desprende que la luz visible ocupa una reción 

muy Umit.ada de longit.udes de onda: desde aproximadament.e 3.85 x 

10- 7 m hast.a los 7.60 x 10- 7 m. Es decir, que en su mayor part.e, el 

espect.ro elect.romacnét.ico est.é compuest.o de radiaciones que no 

pueden ser vist.as y que solo pueden ser det.ect.adas por medio de 

inst.rument.os. Debe indicarse que no exist.e una demarcación 

precisa, sino una gradación cont.inua ent.re las ondas 

elect.romagnét.icas de los dlferent.es t.ipos indicados en el esquema. 
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Ast, las ondas de radio más cort.as son indist.ingllibles de los 

rayos infrarrojos más largos, y los rayos X más largos son 

idént.icos a los rayos ult.raviolet.a más cort.os. Es más, los rayos X 

de cort.a longit.ud frecuent.ement.e se t.raslapan con los rayos y; el 

nombre "rayo X" es comúnment.e ut.tlizado para describir las 

radiaciones que son originadas a part.ir de t.ransiciones de los 

elect.rones o de int.eracciones en las cuales el elect.rón no es 

aniquilado. Los rayos X que acompaf'ian la int.eracción eléct.rica de 

elect.rones libres con ot.ras part.tculas cargadas, por ejemplo 

núcleos at.6micos, se conocen como Bremsst.rahlunc; t.ales rayos X 

pueden cubrir un amplio rango de longit.udes de onda. Por ot.ro lado 

el t.érmino "rayos r" se aplica cuando la radiación es producida 

ya sea por una reacción nuclear, como un decaJmient.o radioact.ivo, 

o bien en un proceso en el cual la mat.eria es aniquilada y 

convert.ida en energia. Debido a las diversas formas en las que se 

originan las radiaciones, es posible t.ener rayos X de cort.a 

longit.ud en vez de rayos r aunque la sit.uación inversa, rayos r de 

longi t.udes mayores es la más comun. 

Las propiedades de las radiaciones del 

elect.roma;;nét.ico han sido consideradas en t.érminos 

espect.l'o 

de sus 

lon;;it.udes de onda, pero es lgualment.e posible usar la frecuencia 

como base de comparación. Si >.. es la longit.ud de onda en cm de una 

ciert.a radiación eiect.romagnét.lca; y c es la velocidad de la luz 

en cm/s, la frecuencia correspondient.e, f, en clclos/s est.á dada 

por: 

f•c/>.. (7) 

Asi pues, a longit.udes de onda cort.as corresponden alt.as 

frecuencias y visceversa. 

Las ondas de radio y emisiones similares son comúnrnent.e 

descrit.as t.ant.o por su longit.ud de onda como por su frecuencia; 

las longi t.udes se eHpresan generalment.e en m o cm y las 

frecuencias en ciclos, kilociclos o megaciclos por segundo. 

También se usa el t.érmino "Hert.z" equlvalent.e a un ciclo/segundo, 

principalment.e cuando se t.rat.a de ondas de radio. Las radiaciones 

elect.romagnét.icas en el infrarrojo y las l'egiones de longlt.udes 

29 



menores se ident.ifican genel'alment.e poi' sus longit.udes de onda más 

que poi' sus f'l'ecuencias. Dos unidades de longit.ud son empleadas 

comúnment.e: la mlcl'a, µ , que equivale a 10- 6 m, que se usa pal'a 

l:'adiaciones inf'l'al'l'Ojas, y el angst.l'om, .J., que es 

Los Umlt.es de la luz visible son, asl, de 3850 a 7600 

-10 igual a 10 m . 

.J.. 
En general, la emisión o absol'ción de l'adiación 

eiect.l'omagnét.lca est.á asociada con un cambio de enel'gla en el 

emlsol' o en el l'ecept.ol', con la única eMcepción del caso en el 

cual la mat.el:'ia se conviel'te en enl'gla emlt.ida como rayos y De 

acuel:'do a la t.eol'la cuánt.ica de Max Planck la enel'gla se da o se 

t.oma como un múlt.iplo entel'o de una cant.idad det'intda conocida 

como quant.um. La enel'gla del quant.um, E, pal'a una radiación 

pal't.lculal' se relaciona con su f'recuencia, f', por: 

donde h es la 

6.625 x 10- 21 ere seg 

como: 

ent.onces: 

(8) 

const.ant.e de Planck, 

usando la ecuación <7>: 

o bien 

c•2.988 x 1010 cm/seg 

E<ergs)•t.985 x 10- 16 /A(cm) 

que es ic;ual a 

(9) 

l'elaclonándose asl la energla en el'gs 

la l:'adiación l'espect.iva en cm. Se 

con la longi t.ud de onda de 

deduce ent.onces que las 

radiaciones elect.romagnét.icas de corta longit.ud, como los rayos X 

y los y, est.án asociados con cambios de energla gl'andes, mientras 

que las radiaciones de longit.ud mayor, como las ondas de radio, 

l'epresent.an cambios menores de energla. 

Una f'ol'ma altel'nativa de cal'acterizal' los rayos X y los y es 

hacerlo a partir de la energla del quantum correspondiente. La 
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unidad de energla empleada para ello es eJ eJect.rón volt., eV, que 

se define como Ja energla adquJrida por un elect.rón al at.ravesar 

una diferencia de pot.encial de un volt.. 

t eV•t.603 x to- u ere 

Asl: E<keV>•t.238 x 10- 7 A<cm) •12.38/A(A) 

o bien: E<MeV)•1.238 x to- 10 .-?..<cm> •1.238 X 

<t MeV•t x 103 keV•t x 106 
eV> 

Est.as expresiones relacionan la energta del quant.um con la 

longit.ud de onda de Ja radiación. Asl, los rayos X o r con una 

longl t.ud de 1 A pueden describirse como radiación de 12.38 keV. En 

1905, Aiber-t. Einst.ein sugir-ló que las radiaciones 

elect.romagnét.icas no solo son emit.idas y absorbidas como quant.a de 

energta definida, sino que t.ambién se t.ransmit.en en el espacio 

como "part.lculas" llamadas "fot.ones". Cada fot.ón lleva un quant.um 

de energla el cual se relaciona con la f'r-ecuencia o la longit.ud de 

onda de la radiación de acuerdo a las ecuaciones dadas. 

c) Las Vent.anas Opt.ica y de Radio 

Aunque el Sol emit.e radiación elect.r-omagnét.ica en t.odas las 

longit.udes de' onda, una buena p.art.e de ella es absorbida por la 

at.mósfer-a t.er-r-est.i-e exlst.iendo, de hecho, solo dos vent.anas a 

t.i-avóa de las cuaJea el Sol o cualquiei- ot.i-o cuei-po ext.ei-no puede 

ses- obsei-vado. Empezando con las i-adiaciones de menos- longlt.ud, la 

absorción at.mosf'éi-lca es casi complet.a hast.a una longlt.ud de 

ali-ededor de 3000 A. Desde aqut hast.a una longlt.ud de 7000 A, la 

at.mósfei-a es esenclalment.e t.ranspai-ent.e; a est.a región del 

eapect.i-o ae le denomina "vent.ana ópt.ica". En eat.a "vent.ana", el 

Sol puede ser est.udiado por medios visuales o f'ot.ogi-Mlcos¡ de 

hecho hast.a el afto de 1942, t.odaa las observaciones del Sol •• 

haclan a t.ravés de est.a vent.ana. 
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Ent.re las lonr;it.udes de 1 a 24 µ, exist.en rer;iones muy 

est.rechas en las cuales la atmósfera es transparente, pero est.a 

transparencia es severament.e restringida debido a la absorción que 

hacen el bióxido de carbono, el agua, el ozono y otras moléculas. 

De los 24 a los 300 µ la radiación solar es de nuevo absorbida 

complet.ament.e por la atmósfera t.errestre. Esta región es seguida 

por la "vent.ana de radio", que se extiende hasta longitudes de 

algunos met.ros, según las condiciones imperantes en la ionósfera. 

Las radiaciones elect.romagnét.icas del Sol con longit.udes 

mayores que la del limit.e superior de la vent.ana de radio son 

reflejadas por la ionósfera y su energia se dispersa en el 

espacio. Las radiaciones que son absorbidas, como los rayos X, 

infrarrojos y ultraviolet.a; son event.ualment.e convertidos en 

calor. <Glasst.one, 1965> 

d> El Espect.ro de Fraunhof er 

Los estudios de la radiación de la fot.ósfera solar por medio 

de t.écnicas de espect.roscopla muest.ran un espect.ro que es 

básicament.e continuo, pero que est.á cruzado por miles de lineas 

obscuras de diferent.es int.ensidades <un espect.ro continuo es t.al 

que la intensidad varia de manera cont.inua con la longit.ud de 

onda; la intensidad puede increment.ar, disminuir o incluao 

mant.enerse constant.e, pero los cambios, de ocurrir, son siempre 

graduales>. Est.as lineas fueron observadas primero, en 1802, por 

\o/Ullam H. Wo'llaston, pero son llamadas "lineas de Fraunhofer" en 

honor del alemán Josef von Fraunhofer quien, en 1814, detect.ó más 

de 500 lineas obscuras en el espect.ro solar. 

Las radiaciones elect.romagnét.icas de las regiones más bajas y 

calient.es de la fot.6sfera solar, donde ést.a colinda con la opaca 

capa convect.iva, se dan en forma de un espect.ro cont.inuo. Como 

esta radiación pasa a t.ravés de las capas superiores, más frlas y 

menos densas, de la fot.6sfera y los niveles inferiores de la 

cromósfera, los element.os present.es absorben part.e de la radiación 

a la longit.ud de onda part.icular que corresponda a su espect.ro. La 

radiación de la fot.6sfera se observa ent.onces, como un brillant.e 
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espect.ro cont.inuo int.errumpido por las lineas obscuras de 

Fraunhof'er. 

A part.ir de las longit.udes de onda a las cuales aparecen las 

lineas de Fraunhof'er en el espect.ro solar, es posible ident.if'icar 

a los element.os responsables de ello. La int.ensidad relat.lva de 

las lineas obscuras no es una indicación direct.a de la cant.idad 

present.e de un element.o dado en la f'ot.ósf'era. Para est.imar est.a 

cant.idad hay que considerar que el át.omo absorbe radiación de su 

longit.ud de onda part.icular, lo que depende de la t.emperat.ura, 

ent.re ot.ras circunst.ancias. Est.as probabilidades pueden ser 

det.erminadas en ciert.o número de casos y a part.ir de ello y del 

ancho de las lineas de Fraunhof'er es posible hacer est.imaciones 

aproximadas de las proporciones relat.lvas de varios element.os 

present.es en la f'ot.ósf'era. 

Las observaciones en la región ult.raviolet.a del espect.ro 

solar hechas por medio de espect.rógraf'os llevados por encima de la 

at.mósf'era t.errest.re indican que las lineas de Fraunhofer se 

vuelven menos dif'erenciables a cort.as longit.udes de onda y que 

t.ant.o ellas como el f'ondo cont.inuo son indet.ect.ables a menos de 

1850 A. <Olasst.one, 1965> 

2.2 MECANISMOS DE EMISION 

a) lnt.roducción 

El est.udlo de los mecanismos de emisión de las ondas de radio 

es de import.ancia f'undament.al en radioast.ronomta, pues un 

conocimient.o preciao del origen de una det.erminada emisión permlt.e 

deducir información import.ant.e sobre la nat.uraleza f'lsica de las 

f'uent.es <su t.emperat.ura, const.it.ución, densidad, ionización, el 

campo magnét.ico .. ,. la fuent.e, et.e.). En t.ant.o algunos mecanismos 

de emisión, como el bremsst.rahlung o el sincrot.rónlco, se 

comprenden miluil o menos f'acilment.e, ot.roa, como la radiación de 

plaama, eon muoho m ... oomplioadoe. 

Podemoa dividir lo• mecani•mo• de emisión en procesos 

microscópicos <o incoherent.es> y macroscópicos <o coherent.es>. En 
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el primer caso, cada part.tcula Celect.rón, át.omo o ión) emit.e su 

radiación independient.ement.e de las ot.ras y la suma de t.odas est.as 

radiaciones debidas a t.odas las part.tculas const.it.uye una emisión 

que puede variar solament.e si lo hacen las condiciones del medio. 

En el segundo, un grupo de part.tculas sigue un movimient.o ordenado 

y emit.e radiación con un ciert.o grado de coherencia. Est.as 

emisiones, que con frecuencia involucran fenómenos de resonancia, 

son muy irregulares. El bremsst.rahlung y la emisión sincrot.rónica 

son incoherent.es mient.ras que la radiación por oscilaciones de 

plasma puede ser t.ant.o coherent.e como incoherent.e. (l(undu, 1965) 

En un gas ionizado en equilibrio t.érmico, las velocidades de 

las part.iculas t.ienen una dist.ribución Maxwelliana. En ausencia de 

fuent.es ext.ernas de energta, la emisión no excede la radiación de 

un cuerpo negro a la misma t.emperat.ura y se dice que se origina de 

una fuent.e t.érmica. Si exist.en ot.ras fuent.es capaces de dar su 

energta al medio, las part.lculas t.endrán una dist.ribución de 

velocidades no Maxwelliana; en t.al caso se dice que la radiación 

se origina en una fuent.e no t.érmica. Por ejemplo, ciert.o número de 

part.iculas pueden ser aceleradas individualment.e a velocidades 

mayores que la velocidad t.érmica, o bien, el movimient.o ordenado 

de un grupo de part.tculas puede ser sobrepuest.o al movimient.o 

t.érmico. El primer fenómeno corresponde a la radiación 

giro-sincrot.rónica, y el segundo a procesos t.ales como las 

oscilaciones de plasma. 

b> Emi111ibn Téi-mica 

El Sol, como cualquiei- objet.o con t.empei-at.ura absolut.a mayoi

que cero, pi-oduce emisiones de radio. De hecho, la emisión de 

radio del Sol en calma es de oi-igen t.éi-mico. Generalment.e la 

i-adiación t.érmica se explica en t.érminos de la idealización 

conocida como cuei-po negro, el cual se ent.iende como un objet.o que 

absoi-be complet.ament.e t.oda la i-adiaci6n que cae sobi-e él, de 

suert.e que nincuna se refleja. De acuei-do a la ley de Kirchof'r, un 

buen absorbent.e es t.ambien un buen emisor,y ast, un cuei-po negro 

es el t.ipo más ertcaz de i-adiador t.érmico. 
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Ot.ro principio involucrado en est.a descripción es la ley de 

Wien, que relaciona la t.emperat.ura absolut.a T y la longit.ud de 

onda del pico de la gráf'ica, >..m, de la siguient.e rorma: 

>.. T•2.897 x 10 - • m erad. 
m 

(10) 

A longit.udes de onda grandes comparadas con la del máximo en 

la ley de radiación de Planck, según la cual: 

(11) 

con C
1 

y C
2 

const.ant.es numéricas; se puede emplear, t.al como se 

muest.ra en la ncura <2.2>, la aproximación de Rayleich-Jeans: 

Wat.t./m2 /Hz <12) 

donde P>.. es la pot.encia en Wat.t.s emiUda por un m2 de superncie 

de un cuerpo negro cuya t.emperat.ura absolut.a es T; k es la 

const.ant.e de Bolt.zmann <1.38 x 10- 2
• J °K- 1 > y el ract.or 2 se debe 

a los dos est.ados de polarización. Est.a pot.encia se mide sobre una 

banda de frecuencia de t ciclo por segundo de ancho cent.rada en la 

loncit.ud de onda <expresada en met.:ros>. Asl., por ejemplo, para ver 

cuant.a ene:rgl.a debe emit.ir el Sol en una longit.ud de onda de 1 m, 

suponiendo que :radia como un cuerpo negro a 6000 °K, t.enemos que: 

que es la pot.encia cont.enida en una banda de solo t epa de ancho. 

Cont.rolando la :radiación con un :recept.o:r que 

banda de 106 cps se capt.aria un millón de veces 

Pero, cuando llega a la t.ierra, la 

t.uvie:ra el ancho 

más ene:rgia. 

radiación solar. 

de 

es 

at.enuada por el 

d la dist.ancia 

z ract.o:r <R
0

/d> , 

del Sol a la 

en el que R
0 

es el radio del Sol y 

Tierra. La pot.encia recibida por 

unidad de area, o densidad de rlujo S, es por consigulent.e: 

SO .. ,T>•<2nkT.-?. 2 ><R /d)2 W/m2 /Hz o 
<13) 
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que es medida en una unidad denominada jansky; 

Una medida import.ant.e que se desprende de est.o es la 

int.ensidad especlfica o brillo b, que se define <Smit.h, 1969) como 

densidad de flujo por- unidad de ángulo sólido, es decir: 

b•S/C'l W/m2 /Hz/sr <t•> 

donde n es el ángulo sólido en est.ereoradianes. 

Si represent.amos el area t.ransversal del Sol como A
0 

ent.onces: 

<15>; (t6> 

Por lo que, si podemos medir b, es fact.ible calcular la 

t.emperat.ura correspondient.e de la fuent.e, bajo la presunción de 

que est.amos t.rat.ando con radiación de un cuerpo negro. La 

t.emperat.ura calculada sobre est.a base es la llamada "t.emperat.Ul'a 

de brillo" que, para una fuent.e arbit.raria <Smit.h, 1969) est.á dada 

por: 

(t7) 

Ast, para una fuent.e t.érmica a t.emperat.ura T y ópt.icament.e 

gruesa, se t.tene que T b •T. Se dice que la radiación es no t.érmica 

si T b>T. Exlst.e un valor máMlmo para la t.emperat.Ul'a de brillo de 

una fuent.e arblt.raria, T b <f>, pues part.lculas con energla E 

emit.iendo incoherent.ement.e no pueden hacerlo si kT b <f»E, ya que 

la absorción se vuelve import.ant.e para kT b <f>•E. 

Es convenlent.e, para analizar est.a rest.ricción, expresar la 

t.emperat.ura en unidades de elect.rón volt.s, usando para la 

const.ant.e de Bolt.zmann: 
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Asi, una t.emperat.ura de t keV corresponde a t.t6 x 107 °K; y 

una de 5tt keV (energia del elect.rón en reposo) equivale a 

5.93 x to" °K. Algunas emisiones de radio del Sol t.ienen una 

Tb>>tO" °K, de lo que se concluye que, si t.ales emisiones se deben 

a radiaciones incoherent.es, est.án involucrados elect.rones 

alt.ament.e relat.ivist.as, o bien que t.al emisión no puede ser 

incoherent.e. 

c> Emisión de Plasma 

El plasma es una mezcla de part.iculas cargadas eléct.ricamente 

en la que la carga negat.iva tot.al de las particulas es igual en 

magnitud a la positiva, de modo que, en conjunto, el plasma es un 

medio eléct.r-icamente neutr-o que conduce a la perf'ección la 

cor-riente eléct.r-ica. Si en un ciert.o moment.o en un pequefto volúmen 

del plasma la car-ca positiva tot.al no es igual a la negat.iva, 

sur-gen en el plasma campos eléct.r-lcos muy f'uer-tes que obst.aculizan 

la poster-ior- dlstr-ibución de las cargas y que pr-ovocan 

desplazamientos de ést.as tales que conducen al restablecimient.o de 

la neutr-alidad eléctrica del mencionado volúmen de plasma. Es 

decir, el númer-o de electr-one111 por unidad de volúmen del plasma no 

dif'iere en gr-ado considerable de la concent.r-ación de las 

part.lculas de carga posit.iva. Est.a es Ja condición de 

cuasineutr-alidad del plasma. <Milánt.iev y Temkó, 1987) 

Dist.inguimos el plasma f'uerte y el débilmente ionizado. El 

pr-imer-o cont.tene en lo f'undamental, electrones e iones positivos; 

en el segundo, además de ésto• hay átomos y mol6culas excitados y 

neut.ir-oa. En general, loa elect.ronea, ionea, átomoa y la111 mo16cu1-

en el plasma t.ienen diversas t.emperaturas; en semejant.e caso 

hablamos del plasma no isot.ér-mico. Si, por el cont.rario, loa 

indicados componentes tienen la misma temper-atura, decimos que el 

plasma es isotérmico. 

En general, a temper-aturas mayores de 10000 

subst.ancias se encuent.ran en f'or-ma de plasma. 

. 
c todas las 

En el plasma son caract.er-lsticas oscilaciones peculiares que, 

por esta causa, se denominan oscilaciones de plasma, las cuales se 
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originan cuando, 

la posición en 

por 

la 

ciertas causas, una carca negativa abandona 

que los campos eléctricos de todas las 

particulas se compensan entre si, sul'giendo un campo eléctl'ico muy 

fuel'te que t.iende a restablece!' el equilibrio violado. Al l'etol'nar 

a la posición de equilibrio, por inercia, la carca pasa de largo 

dicha posición, lo que de nuevo conduce a la aparición de un 

fuerte campo eléctrico, l'einiciandose el proceso. 

Si consideramos que se desplazan solo los electrones, en 

tanto que los iones permanecen inmóviles, y si no consideramos el 

movimiento tél'mico de los electrones, la frecuencia de las 

oscilaciones del plasma está dada <MUántiev y Temkó, 1997> por: 

(19) 

donde n es la concentración de electrones; e la carga del 

electl'ón y m la masa del mismo. Como e y m son constant.es 

conocidas, se puede eKpl'esal' la frecuencia de oscilación del 

plasma como función únicamente de la densidad de elect.l'ones, es 

decil': 

Cuando el 

suficientemente 

plasma 

alta, se 

se encuentra 

convierte en 

a 

una 

(19) 

una 

pot.ent.e 

temperat.ura 

fuent.e de 

J'adiaclón. La causa fundament.al por la que el plasma emite enercta 

radlant.e radica en los dlvel'sos t.ipos de colisiones entre sus 

part.iculas. Con toda variación de la velocidad de movimiento, 1-

particulas cargadas emit.en ondas electl'omagnét.lcas. 

Por otra pal'te y según el caréct.er del mecanismo micl'oscóplco 

de emisión de enel'gia radlant.e por el plasma se dist.inguen tl'es 

tipos de l'adiaclón: discreta <de lineas), de recombinación y de 

frenado <Bremsstrahlung>. A cont.inuación descl'lbll'emos brevemente 

los dos primeros tipos y la J'adiación de frenado se descl'ibil'• en 

la siguiente sección con más detalle. 

1.- Radiación Dlscl'et.a: El espectro de l'adlaci6n de los 

ét.omos e iones const.a de una serle de lineas que COl'l'esponden a 

39 



diversos est.ados energét.lcos de los ét.omos e iones exclt.ados en el 

plasma. Cada una de las lineas espect.rales surge como result.ado de 

la t.ransiclón de los elect.rones en el ét.omo de un clert.o nivel 

energét.ico a 

baja, los 

ot.ro mlls bajo. Cuando la t.emperat.ura del plasma es 

ét.omos neut.rales que ést.e cont.lene, o siguen 

permaneciendo neut.rales o bien piel'den sólament.e el elect.1'6n más 

ext.erno de débil acoplamient.o al nócleo; de est.e modo aparecen 

iones de carca unit.aria. Conforme aument.a la t.emperat.ura, empiezan 

a ser arrancados los elect.rones que est.lln mlls sólidament.e 

enlazados con el nócleo, lo que conduce a un aument.o del valor 

promedio de la carga eléct.rica de los iones poslt.lvos, al mismo 

t.iempo crece la enel'gia de excit.ación de los iones. Como l'esult.ado 

se observa el corrimient.o del espect.l'o de lineas hacia las 

l'egiones ult.raviolet.a y X. La emisión de la l'adiación 

elect.l'omagnét.ica de los ét.omos e iones excit.ados del plasma a una 

t.empel'at.ura no muy alt.a es una de las causas fundament.ales de la 

fuga de enel'gla del plasma. 

2.- Radiación de recombinación: Est.a se emit.e cuando el ión 

capt.ura un elect.rón. En el 

cant.ldad de energia igual a 

elect.rón libre y de la energia 

proceso 

la suma 

que fue 

de capt.ura se 

de la energia 

consumida para 

libera 

cinét.lca 

arrancar 

una 
del 

el 

elect.l'ón durant.e la ionización. Poi' ejemplo, si el elect.l'ón e• 

capt.urado por un prot.6n, como l'esult.ado se cl'ea un ét.omo de 

hidrógeno y la energia que se despl'ende es t.ransport.ada poi' el 

fot.ón que se emit.e en el proceso de recombinación. 

Como el valor de la enercia de los elect.l'ones libl'es est.é en 

const.ant.e vat-iaclón, los fot.ones que se emlt.en en el proceso de 

l'ecomblnaclón crean un espect.r-o cont.inuo. En .t.st.e se super-pone el 

eapect.l'o de llne- de loa •t.omoa excit.adoa. 

d> Bremsst.rahlunc 

En ausencia de campo eléct.rico o magnét.ico en la at.mósfera 

solar, solo las int.el'acciones mut.uas ent.l'e part.lculas son capaces 

de causar aceleraciones de cargas y, en consecuencia, emisión de 

radiación. La emisión que ocurre cuando la t.rayect.oria de un 
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electrón es desviada en el campo de un protón es llamada emisión 

por transición "free-free" o bremsstrahlung. El protón no es 

desviado apreciablemente debido a su masa mucho mayor, por lo que 

puede considerá!-sele como estacionario durante una colisión 

electrón-prot.ón. Por otro lado, el elect.l'ón suf!'e una desviación 

que se incl'ement.a con lo cercano del encuentl'o y disminuye 

conforme aumenta su velocidad. A la alta tempel'atura de la 

atmósfera solar, un elect.rón en el campo de atl'acción de un pl'ot.ón 

t.iene una velocidad muy alt.a por lo que su t.rayectoria tras ser 

deflectado y acelerado es una hipél'bola. El electrón acelerado 

emite un pulso electl'omagnét.ico cuya energta total es pl'oporcional 

al cuadrado de la aceleración sufrida durant.e la colisión <Ley de 

Larmor>. 

Si en su paso cerca del pl'ot.6n el electrón sufre una pérdida 

suficiente de energta por radiación, entonces puede cont.inuar su 

movimiento en una ól'bit.a ellpt.ica después de la colisión, en este 

caso, se dice que el electrón es capt.Ul'ado. Est.e pl'oceso se conoce 

como t.ransición "fl'ee-bound". Tales t.l'ansiciones son raras en la 

col'ona y contribuyen muy poco a la radiación en longit.udes de onda 

largas. Sin embargo, son muy import.ant.es en la baja cromósfera y 

pueden cont.ribuil' significat.ivament.e a la emisión de rayos X. 

La pot.encia radiada por unidad de fl'ecuencia, T)<w>, se 

encuentra mult.iplicando la energia radiada poi' unidad de 

f!'ecuencia en un encuent.ro por la l'azón de encuent.l'os <vN, 2nHdH> 

con iones de la especie i y con parámet.ro de impact.o entre H y H + 

dH y después sumando sobre i e integl'ando sobl'e H. Se divide est.a 

potencia poli- 4n para expl'esar la emisividad 

bremsstrahlung y se obt.iene <McLean y Labrum, 1985): 

pl'omedio 

(20) 

en 

con el fact.or de dispersión n<w>•<t- w2 /w2 >'" 2 para un plasma 
p 

isotrópico; G<v,w> es el fact.or de Gaunt., el cual, con el factor 

rr/"13 es el logarit.mo de la razón del par"1net.ro de impacto méximo 

al mtnimo. El parámet.ro de impacto máximo est• det.erminado por la 

f'recuencla del plasma¡ las colisiones a ciert.o parámet.ro de 

impact.o H llevan a una emisión en ~v/11 . El parámet.ro de impact.o 
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mínimo es ident.lflcado como aquél capaz de producir una deflección 

de 90 •, Est.o lleva a que: 

n/-13 CJ(v,w)•ln<2mv9 ffwZ e 2 /4n& ) 
' o 

(21) 

donde la pequefta cor r ecci6n 2/í' que involucra la const.ant.e de 

Euler r•t.781... result.a de un cálculo más det.allado <Scheuer, 

1960). 

Para elect.rones de elevada energta el paramet.ro de impact.o 

mlntmo viene a ser la loncit.ud de onda de Broglle, h/mv, por lo 

que <McLean y Labrum, 1985): 

n/13 O<v,w)•ln<2mv2 /hw> <22) 

e) Emisiones Ciclot.r6nica y Sincrot.r6nica 

Cuando un elect.r6n es inyect.ado en un campo magnét.ico en 

alguna dirección arbit.rai-ia, es forzado a describir espirales en 

t. orno a las llneas de campo. La frecuencia de giro f• con la que 

el elect.r6n circunda las lineas <Smit.h, 1969) est.á dada por: 

f
8
•Be/2nmc Hz (23> 

donde B es la int.ensidad del campo magnét.lco; e la carga del 

elect.r6n; m 'la masa del elect.r6n y e la velocidad de la luz. 

Sub&t.lt,uyendo lo& valore& de 1aa corwt.ant.ea, obt.enemos la ecuación 

aimpllflcada: 

<B en Oauae) <24> 

Dado que el elect.rón que est.á describiendo espirales est.á 

siendo acelerado col\St.ant.ement.e, es obligado a radiar, y 

normalment.e lo hace en la frecuencia de giro. La energla 

elect.romagnét.ica result.ant.e •e llama radiación ciclot.r6ntca, 

porque las carcas en un ciclot.rón de laborat.ol'io emit.en de est.a 

41 



B 



manera. 

El proceso de radiación sincrot.rónica deriva su nombre de un 

t.lpo especial de ciclot.rón de alt.a energta, en el que fue 

descubiel't.a poi' vez prlmel'a esa emisión, en 1947. La t.l'ansiclón de 

emisión ctclot.l'ónica ordinal'ia a sincl'ot.rónica se Ol'igina cuando 

la velocidad del elect.rón se acel'ca mucho a la de la luz, 

haciéndose más numerosas e impol't.ant.es las al'mónicas de la 

fl'ecuencla de gil'o f •, hast.a que desaparece vlrt.ualment.e la 

fl'ecuencla fundament.al y t.oda la l'adiación es nnatment.e 

concent.l'ada en un númel'o muy grande de al'mónicas, t.an próximas 

unas a ot.l'as que se absol'ben fol'mando un amplio cont.lnuo. 

Una pl'opiedad de la l'adiación slncrot.rónica es que casi t.oda 

la enel'gia es emit.ida en un cono angost.o que se abl'e en la 

dil'ección hacia la que est.á viajando el elect.rón <vel' CigUl'a 2.3>. 

Ast, si el elect.rón est.á gil'ando en ctl'culo, la emisión est.á 

confinada, en gl'an pal't.e, a un disco plano perpendicular al campo 

magnét.ico. Un observado!' sit.uado en el plano del disco l'ecibe un 

col't.o pulso de radiación cada vez que el elect.rón pasa poi' un 

det.el'minado punt.o en su 61'bit.a. En fol'ma general, cuando aument.a 

la energta del elect.l'ón se est.recha el cono de radiación y el 

pulso obsel'Vado se hace al1n más agudo. Desde la posición del 

obsel'vador cel'ca del plano de la ól'bit.a, el elect.l'ón pal'ece 

oscila!' hacia at.rás y hacia adelant.e con un movimient.o lineal y 

poi' t.ant.o, la emisión sincl'ot.l'ónica se l'ecibe como una onda 

llnealment.e polarizada, con el plano de polarización pel'pendicular 

al campo magnét.ico B. 

Como el · pl'oceso sincl'Ot.l'ónico l'equiel'e un campo magnét.ico, es 

de esperar que se produzca en los lnt.ensos campos asociados con 

las l'eglones act.ivas solares. De hecho, la fol'ma, int.ensidad, 

espect.l'o y polarización de los est.allidos impulsivos, son t.odos 

congl'uent.es con la emisión sincrot.rónica de elect.l'ones de energta 

l'elat.ivist.a gil'ando en un campo magnét.ico de uno• tOOO Oauss. 

Cuando la emisión sincrot.l'ónica es muy int.ensa puede 

sobNtY&nil' la reabsol'ción y !'educirse dl'amát.icament.e la l'adlación 

a las longit.udes de onda mayores. La aut.oabsorción af'ect.a 

part.tcularment.e fuent.es compact.as muy podel'osas. Se ident.tftca por 

una pronunciada calda en el espect.ro a longtt.udes de onda grande•, 
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•loncio un l1npo..,t..ant..o lndiaados- de loe t.arnaft.oa deo f'uont.ea peque,.._ 

pero muy poderosas. 

En la at.mósfera solar la frecuencia f 
8 

si empre t.ropieza con 

una región en la que el coeficient.e de absorción k es infinit.o, y 

as1 es incapaz de escapar. Sin embargo, si la energla inicial del 

elect.rón se encuent.l'a en el llamado int.eJ>valo J>elat.ivist.a, 

donde su velocidad es una fracción apreciable de la de la luz, 

radial'á no solo a la frecuencia de gil'o fundament.al, sino t.ambi•n 

en ciert.o nómero de armónicas de f 
8

• Como ést.as se present.an en 

frecuencias más alt.as, las armónicas pueden ser capaces de 

escapar a t.ravés de la at.mósfera solar sin eran absorción. <Smit.h, 

1969) 



CAPITULO III 

EMISIONES DE RADIO DEL SOL 

t. Int.z.oducción 

Debido a su alta t.emperatlll'a, era de esperarse que el Sol 

emit.iel'a radiaciones 

largas, i.e., ondas de 

elect.1>omagn4t.icaa de 

z.adio, asi como emit.e 

longit.udea de onda 

aquéllas de longit.ud 

int.ermedia <inf'rarrojo y visible> y cort.a <ult.ra violet.a y rayos 

X>; sin embargo no fue sino hasta 1942 cuando J.S.Hey en 

Inglat.e1>ra, y O.S.Sout.hwort.h, en Eatadoa Unidoa, ident.if'icaJ>on 

ondas de radio provenientes del Sol. Desde entonces se ha dedicado 

un considerable esfuerzo al estudio de est.as radiaciones, tant.o 

las que emanan del Sol en calma como de las que 

en periodos de act.ividad. Aunque las ondas 

radiaciones electromagnéticas como la luz visible 

t.ienen una ventaja import.ante en relación con 

Sol. El plasma que const.it.uye la cromósfera 

esencialment.e t.ransparent.e a la luz en el visible 

longit.ud de onda menores del espect.ro. Cuando las 

t.ales radiaciones se hacen a lo largo del disco 

lo hacen del Sol 

de radio son 

o los rayos X, 

los eat.udioa del 

y la corona es 

y en z.egiones de 

obsez.vaciones de 

solaz., es dificil 

det.ez.minar los niveles en los cuales se origina la radiación. Las 

deducciones se pueden hacer comparando fot.ografias obt.enidas con 

z.adiaciones monocromáticas a diferentes longitudes de onda, pero 

los result.ados son solo apz.oximaciones. P&J'a obt.ener información 

más precisa es necesario estudiaz. los cont.ornos que ae ext.ienden 

más allá del disco solar, ya sea dlll'ant.e un eclipse o poi' medio de 

un coronógrafo. 

Con las ondas de l"adlo, la tl"anspaJ>encia de un plasma depende 

de la longitud de onda de la l'adiación y de la densidad de 

electz.ones, es decil', el númel'o de éllos poz. unidad de volumen del 

plasma. Un plasma con alt.a densidad electz.ónica t.J:>ansmtt.il'á ondas 

de z.adlo de ·coz.ta loncit.ud pez.o l'efleJaz.• aquélla& de longitud 

mayal'; con una densidad decrecient.e de elect.J:>onea, las ondas de 
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z.adio d .. mayoz. longit.ud puedan s .. z. t.z.ansmlt.ldas. Con base en est.as 

consideraciones y con una est.imación de las densidades 

el .. ct.rónlc- .. n vario" nivela" del Sol ha 9ido posibl.. desarrollar 

una conexión ent.re las ondas de radio solares y la profundidad a 

la cual se originan. La nat.uraleza general de est.os result.ados 

lleva a la figura (3.t> en la que se muest.ran las má>Cimas 

longit.udee da onda en ·- que podrán s .. r t.z.ansmit.idas ondas da 

radio desde Val'ios niveles de la at.mósfera solar. As1, longit.udes 

de t cm provenient.es del Sol deben originarse just.o sobre la 

rot.ósf'era, y aquéllas mayores de to m se originan en la corona. 

El Sol en calma emit.e ond- da radio an un rango qua va de9de 

aproximadament.a t cm haat.a t5 m. Si e9t.as l!'adlaclones son da 

oll'igen t.érmico, ent.onces las int.ensidades son t.ales que las 

longit.udes cort.as corresponden a una t.emperat.ura de 

apll'óximadament.e 6000 °K y aquéllas mayores implican al menos t06 

ºK. A part.ir de lo seli"lalado ant.es es l'azonable asigna!' la 

t.empell'at.ura menoll' a la fot.ósfel'a y la mayor a la col'ona. Más aún, 

las sei'lales de ondas de l!'adio lall'gas se reciben de l'egiones más 

allá del disco solal' visible, de lo que se concluye que la col'ona 

se ext.lende a dlst.anclas considel'ables. Todo est.o concuel'da con 

las obsel'vaciones l!'ealizadas post.el'lol'ment.e en el medio 

lnt.el'planet.al'io y que se discut.iel'on en la sección del vient.o 

solall' en el cap1t.ulo I. 

2 Las Fl'ecuencias de Radio Cal'act.el'1st.icas de la At.m6sfera Solar 

Desde el punt.o de vist.a del l'adio, la at.m6sfel'a sola!' se 

puede consic:feral' pell'fect.ament.e definida en cada 

densidad de elect.l'ones <que es igual a la de los 

punt.o poi' la 

iones>, por el 

campo magnét.ico exist.ent.e en la región y por la t.empel'at.ura. 

Es convenient.e expl'esall' la densidad elect.1'6nica por medio de 

la fl'ecuencia cr1t.ica del medio definida como: 

con N en cm-• 

y la int.ensidad del campo magnét.ico 8 por la girofl'ecuencia de los 

elect.rones: r·. •2.8 8, con 8 en Oauss. 

A t.odos niveles en la at.mósfera solar, f P y f • disminuyen al 
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aumentar la altura. 

En la corona, donde la densidad es siempr-e menor que to" 

elect.rones/cm3
, la frecuencia crit.ica es menor que 300 MHz y llega 

a 30 MHz a una alt.ura de un radio solar. La girofrecuencta f • 

puede ser mucho mayor que f P sobre las manchas soléll'es, donde el 

campo magnét.lco puede alcanzar valores de varios miles de Oauss, 

pe:ro probablement.e siempre es menor que f P para alt.Ul'as mayores de 

medio radio solar sobre la fot.ósfe:ra; ahi, el campo magnét.ico 

coronal no eKcede de decenas de Oauss. <Aarons, 1965) 

En ausencia de campo magnét.ico y despreciando las colisiones 

se puede calcular que el tndJce de propagación µ. de una :radioonda 

de frecuencia r en un ptasma con frecuencia crtt.ica f P est.á dado 

po:r la fórmula básica <RatcUffe, 1959): 

<25> 

Est.a fórmula implica que, como ya lo ant.ictpamos en la 

int.roducci6n, cuando una onda de frecuencia f penetra en una 

atmósfera solar cada vez más densa el indice de propagación 

disminuye monótonamente y es igual a cero péll'a una altura 

part.icular para la cual la frecuencia crtt.ica f P se hace igual a 

la frecuencia f. Para todas las alt.u:ras por debajo de est.a alt.u:ra 

c:i-it.ica, f<f p' el indice de propagación es imaginar-to pu:ro; aqut 

no puede haber propagación. De aqui se sigue que t.oda la emisión 

sola!' que se recibe en una fl"ecuencia f necesar-iamente se origina 

a una altura mayor que la alt.\U'a crtt.ica donde f •r. 
p 

Como el indice de l"efracción de la corona es diferente de la 

unidad y va:ria con la altura, las t:rayect.orias de los rayos no son 

en general :rect.111neas y se deben cak:ula:r, especialmente en el 

caso de las ondas la:rcas, que se pueden p:ropagar- con baja 

absol'clón en la cor-ona ext.erior, donde los g:radientes de densidad 

son muy débtles. 

En la p:resencia de un campo magnét.ico, el plasma solar se 

vuelve bir:refr-igerant.e; cualquier :radiación se divide en dos ondas 

con diferente polarización, una de las cuales es una onda 

or-dina:ria y la ot.l'a una ext.l'aordinar-ia. Poi' ejemplo, cuando la 

pi-opagaclón ea paralela al campo magnot.lco (pl'opegación 
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longitudinal), los indices de las dos ondas son CAarons, 1965): 

µ 2 •t- f 2 /f(f + f > 
oL p • 

(26) y µ •t- f 2 /f(f - f > 
•L p 11 

(27) 

En est.e caso las dos ondas son circularmente polarizadas en 

sentido inverso, la onda extraordinaria rot.a en el mismo sentido 

que los electrones en el campo magnético. 

Cuando la propagación es perpendicular al campo magnético 

<propagación transversal> se tienen dos ondas Unealment.e 

polarizadas con indices: 

<28) y <29) 

Las ecuaciones anteriores son válidas solo en el caso de una 

atmósfera solar homogénea. 

De hecho en la corona existen ciertamente variaciones de 

densidad a pequei'ía escala; esto se puede ver claramente cuando la 

radiación proveniente de una fuente de radio se observa pasando a 

través de la corona, dando lugar a un fenómeno de difusión que ha 

sido usado extensamente para el est.udio de la corona exterior 

<Hewish, 1955>. 

Las ondas de radio son absorbidas en la atmósfera solar 

debido a coUsiones electrón-ión. El grosor óptico: 

<30) varia como 

y depende del camino del rayo en consideración <Wild, 1963). En 

estas ecuaciones µ es el indice de propagación, p la densidad y 

--345 logT' <en km> donde T' es la profundidad óptica medida a lo 

largo de la linea de visión: el nivel de refel'encia se localiza 

convencionalmente a T'•t, que es un punto al cual el brillo es de 

un 66% del correspondiente al limbo. 

La absorción calculada para ondas !are- <f<30 MHz> ea 

pequePla; en contl'-t.e, la 

impol'tante pal'a ond- mé8 

absol'ción puede 11er un Cact.or muy 

cort.- que •e originan cerca de la 

Crecuencia crtt.ica, especialmente paJ'a los gl'adient.es de densidad 

que COl'l'esponden a la atmóst'era solar no perturbada. 
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Sin embal'go, se han obsel'vado muchas emisiones que parecen 

pl'ovenil' de l'egiones cel'canas a la alt.ul'a Cl'it.ica de la col'ona 

media sin que apal'ent.ement.e suf"l'an ninguna absol'ción not.able; est..o 

se debe t.al vez al hecho de que est.as emisiones se pl'oducen en 

l'egiones donde exist..en gl'adient..es anol'malment.e alt..os. 

3 El Sol Quiet.o 

El concept.o de Sol quiet..o se dió simplement..e pol'que el Sol es 

un cuel'po calient..e, poi' lo que es de esperarse que emlt..a t.amblén 

en l'adlo y ot..l'as longit..udes, con una lnt..ensidad que depende da la 

t.empel'at.ura de acuel'do a las leyes de l'adlación para cuel'pos 

negros. El Sol pueda apl'oximarse a un emisor de cuel'po negl'o en 

el visible y bandas de longtt.ud adyacant.es; sin embargo, el Sol 

quiet.o en l'adio ha most..l'ado no sel' un simple cuel'po negl'o y 

algunas de sus pl'opledades no son aún del t..odo compl'endidas. 

Las obsel'vaciones de l'adio han most..l'ado que elldst..en t..z-es 

component..es de la l'adiación: a).- Los est..allidos de col't..a duz-ación 

(ll:i hol'a), asociados genel'alment..e con l'af"agas; b).- las t..ol'ment..as 

de z-adlación de algunos dtas de dul'aclón asociadas con z-egiones 

act..ivas y c>.- la emisión del Sol Quiet..o. Los est..allidos son 

fácilment..e dist..inguibles de los ot..l'os component..es de la z-adiación 

y se discut.lNl•n al final de est..e coitpit.ulo. Result..a mucho mú 

complicado discl'lminal' ent..l'e el Sol quiet..o y los incl'ement..os de 

lal'ga dul'ación paz-a det..el'minal' el nivel base. 

En long~t.udes de cm y dm la densidad de flujo t.ot..al de la 

l'adiación sola!' varia poi- un fact..ol' de ~ 2 de semana en semana y 

en el curs:o del ciclo de manchas solal'es:. El incz-ement..o obedece 

pr-lncipalment.e a bl'ertUillat.l'ahlung de 1- condeneaclonea col'onalea de 

pl-ma caUent.ea y dena-, conf'lnad- poi' loa podel'oaoa campoa 

magnét.icos de las l'ag-lones act.ivas. <McLean y Labl'um, 1985> 

La ident..lflcación del nivel base del flujo del Sol qulet.o en 

cm y dm es dil'ect.a cez-ca del minimo sola!' cuando es fl'acuent.e que 

no exist.an z-ectones act..ivas en el Sol. Una saz-la de medidas 

diarias del t'lujo aolal' l'evela un nivel b-e mínimo, la component.e 

del Sol quiet.o, en dlas en los que no exist.e int.enslflcación de la 

l'adiación. La densidad del Clujo aolal' en est.as longlt.udes es t.an 
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grande comparada con la de fondo del espacio que se 

una medida suficient.ement.e exact.a de ella. Sin 

medición del nivel base del flujo del Sol quiet.o en 

met.ros es complicada. Cuando se ut.Uizan ant.enas 

flujo del Sol quiet.o es pequefto en comparación con la 

fondo. A frecuencias por debajo de los 50 Mhz <>-•6 

puede hacer 

embargo, la 

longit.udes de 

pequeftas, el 

radiación de 

mt.s.) el Sol 

quiet.o solo puede ser det.ect.ado con un gran disposit.ivo, y aún ast 

a veces es imposible conseguir una medición confiable. 

Pawsey y Yabsley, en 1949, most.raron que la radiación del Sol 

quiet.o no est.aba polarizada, como era de esperarse par-a la 

radiación t.érmica. Observaciones subsecuent.es most.rar-on que la 

densidad de flujo varia aproximadament.e como r 2
, como en el caso 

del cuerpo negro. Algunas de est.as observaciones, que ar-rancan 

desde los arios 50, fueron hechas con especial cuidado y t.ienen una 

alt.a precisión. Sin embargo fueron hechas durant.e lapsos pequeftos 

de t.iempo y no dan información de cambios de lar-go periodo en el 

f'lujo, aunque sirven par-a ver que la densidad de flujo del Sol 

quiet.o en met.ros es menos variable que en cm y dm. 

En el est.udio de las observaciones del Sol quiet.o se asume 

que los efect.os del campo magnét.ico pueden ser ignorados; est.o es 

ast porque, fuera de las regiones act.ivas, la frecuencia de plasma 

en la corona es mucho mayor que la girofrecuencia. El radio brillo 

t.iene ent.onces un origen de bremsst.r_ahlung t.érmico debido a las 

colisiones elect.rón-ión en el plasma ionizado. La t.emperat.ura de 

brillo observada, T •, se puede relacionar con la den si dad N • y 

la t.emperat.ura T • elect.rónicas por las siguient.es expresiones: 

T •JT e-TdT (31) • • 

T•fkds (32) 

donde <34) 

y donde T e11 el grosor- 6pt.tco, k ea el coeftctent.• de ab11orct6n, n 

... el indice de r-e r r-acctón, f p la fr-ecuencta del plaama, 
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y ~ es una función lent.ament.e variable de N • y T •, 

la cual es t.r-at.ada como una const.ant.e t.al que ~ •1.4 x 10- 12 en la 

cr-omósfer-a y ~·2.0 x 10-
12 

k
9

/
2

Hz
2 
/m

6 
en la corona. <Chambe, 

1971> 

En la ecuación (32), T es el grosor ópt.ico a una dist.ancia s 

del obser-vador- y la int.egr-al se hace a lo largo del camino del 

rayo del obser-vador al punt.o s. La t.rayect.oria puede incluir 

difracción y r-efracción, y, posiblement.e, reflexión cerca del 

nivel del plasma. 

De la cromósfer-a a la cor-ona la t.emper-at.ura de los elect.r-ones 

se increment.a en alrededor de dos ór-denes de magnit.ud y la 

densidad elect.r-ónica disminuye en el mismo fact.or. Ast, la 

cant.idad NzT-9/Z en la expr-esión (33) par-a el coeficient.e de • 
absor-ción baja en alrededor- de siet.e órdenes de magnit.ud de la 

cr-omósfer-a a la cor-o na. Es por- ello t.ambién que el t.rat.amient.o de 

la emisión en met.r-os, originada casi ent.erament.e en la cor-ona, es 

dist.int.o que el usado a menor-es longit.udes, cuya emisión se 

or-lgina casi por- complet.o en la cr-omósfer-a. <McLean y Labr-um, 

1985) 

En longit.udes de met.r-os, en la cor-ona, el coeficient.e de 

absor-ción es pequel'lo en t.odos lados except.o cerca del nivel del 

plasma, donde f P •f, n•O. El gr-osor ópt.ico t.ot.al es del orden de la 

unidad. Debido a que el indice de refracción es bajo, <1, en una 

par-t.e impor-t.ant.e del camino del r-ayo, la refracción y la 

difr-acción juegan un papel pr-eponderant.e en la det.er-minación de la 

dist.r-ibución del brillo. 

En cont.rast.e, a longit.udes de onda menores, el coeficient.e de 

absor-ción mucho mayor de la cromósfer-a hace imposible ver hacia 

abajo, a niveles a los que el indice 

signiftcat.ivament.e dist.int.o de la unidad. 

3.4 La Component.e S 

de r-efracción es 

Se sabe que, superimpuest.a a la emisión t.érmica del Sol 

quiet.o, hay emisión de radio asociada con la presencia de cent.ros 

de act.ivldad del Sol. 

El desarrollo de inst.rument.os con gran poder de resolución ha 
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mostrado que , de hecho, est.a part.e de la emisión de radio solar 

se origina en fuent.es localizadas asociadas con las regiones 

densas y calient.es que est.án sobre los cent.ros de actividad 

(fáculas). Est.os cent.ros de radioemisión son llamados 

''condensaciones radloeléct.ricas". Cuando extst.en, est.as fuent.es 

rot.an con el rest.o del Sol y dan origen a la componente lent.ament.e 

variable <S>. Est.a componente se observa principalment.e en la 

regiones de cm y dm y cubre un amplio espect.ro de t'recuencias. Su 

radiación es relat.ivament.e est.able. Sus dimensiones, que varlan 

con la frecuencia de observación, no exceden a aquéllas de las 

fáculas. El t.lempo de dUl'ación se sit.úa en el de las manchas 

solares y el de las fáculas. Se ha observado t.ambien que extst.e 

una emisión mét.rica igualmente asociada a las fáculas ópt.lcas. Las 

fuent.es de enúsión est.~ siempre sit.uadas en 

campos magnéticos. Las invest.igaciones han 

regiones de fuert.es 

most.rado que los 

cent.ros de act.lvidad asociados con las condensaciones más fuert.es 

de radio son los slt.ios del t.ipo de rát'aga cromosférica que est.á 

acompai"íada por estallidos de radio que algunas veces provoca 

emisión corpuscular. <Kundu, 1959> 

a> La Component.e S en cm y dm 

Debido a la diferencia en aJt.ura en la atmósfera solar la 

radiocondensación se mueve a t.ravés del disco más répidament.e que 

el cent.ro ópt.ico correspondiente. Por lo t.ant.o, una medida del 

movimiento relat.ivo de est.os dos cent.ros da la alt.Ul'a de la 

radiofuent.e. Debe hacerse not.ar que el desplazanúent.o angular en 

una fuent.e ea <t' y que 1aa alt.it.udea encont.rad- vartan 

enormement.e de acuerdo a la frecuencia de observación. Asl, a 21 

cm, las alt.uras van de 20000 a 100000 km, siendo el valor medio de 

alrededor de 40000 km. A 10 cm y menos, las alt.uras son 

generalment.e menores. Las radiocondensaciones observadas a 21 cm 

muest.ran gran simillt.ud con las f6culas ópt.icas en su forma, 

ext.ensión, brillant.ez y en la posición de sus cent.ros ceomét.ricos. 

Por ot.ro lado, a loncit.udes <10 cm, las fuent.es de la component.e S 

est.án mejor correlacionadas con las manchas solare• que con las 

féculas, indicando el papel del campo macnét.lco en est.e rango de 
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frecuencias. Pareciera que uno observara la sobreposición de dos 

rer;iones emislvas asociadas a un mismo cent.ro de act.lvidad, cuyas 

lnt.ensldades relat.lvas oscilaran de acuerdo a la frecuencia a la 

cual son observadas. <Aarons, t965) 

La primera región que domina para emisiones decimét.ricas, 

corresponde a las fuent.es cuyos diámet.ros son comparables a los de 

las fáculas y cuya radiación est.á débilment.e polarizada. 

La segunda región est.á ligada a condensaciones angost.as e 

lnt.ensas. Est.as condensaciones, cuya predominancia indica periodos 

de fuert.e act.ivldad solar, son observadas pal't.iculai-ment.e en 

emisiones cent.im•t.ricas. Sus dlámet.ros son comparables a los de 

las manchas y su radiación est.á f'uert.ement.e polaJ'lzada. 

La exist.encia de est.as dos reglones f'ue demost.rada a 3.2 cm 

por Kundu, en t959, y conf'irmada a 9.t cm por Kaklnuma y Swal'up en 

t962 y a 8 mm por Salomonovlch en el mismo af\o. 

A est.as longlt.udes, una f'uent.e t-ipica consist.e de una reglón 

lnt.ensa de dlámet.ro muy pequef'io (del orden de 1'.5) y de una 

reglón menos intensa de diámet.ro mayor <~ 5'). Sin embargo, a to 

cm, puede haber predominancia de alguna de las dos component.es. 

Las fuent.es más lnt.ensas parecen t.ener los menores diámet.ros. 

La densidad de flujo S de una fuent.e de brillo uniforme que 

subt.lende un ángulo sólido en el punt.o de observación est.á dada 

<Aarons, t965> por: 

'W/m2 -Hz (35) 

Las dimensiones de las f'uent.es más lnt.ensas de la component.e 

lent.ament.e variable son comparables con el poder de resolución de 

los lnst.rument.os. Por conslgulent.e, la t.emperat.ura de brillo 

det.erminada por la ecuación (35) represent.a un ltmit.e inferior. 

A 2t cm, las t.emperat.uras de brillo est.lmadas son del orden 

de 5 x t05 ºK, pero pueden alcanzar valores de t.5 x t06 ºK. A to 

cm el valor usualment.e encont.rado es del orden de 4.5 x t05 °K. 

Las fuent.es más lnt.ensas t.lenen t.emperat.uras en el rango de 1.6 a 

3.8 x 106 ºK. <Chrlst.lansen y Mat.hewson, 1959; Mout.ot. y Bolschot., 

t96t) 

La radiación de alt.a f'recuencla est.á clrcularment.e 
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polarizada. El ,;rado de polarización disminuye con la frecuencia. 

A 3 cm la polarización es del orden de 20 a 30 %; a to cm es 

aproximadament.e tO %; y a 20 cm es solo 2 %. La fuent.e de la 

radiación polarizada est.á cont"inada a una pequefta área sobre las 

manchas. Mediciones hechas a 4 GHz muest.ran que, para una mancha 

bipolar, exist.en dos fuent.es polarizadas circularment.e en 

direcciones opuest.as. 

La variación de la int.ensidad de 

hace posible obt.ener una indicación 

emisiva. Dos efect.os cont.ribuyen a la 

variación sist.emát.ica con la longit.ud 

diarios import.ant.es relacionados con 

ópt.ico asociado. <Aarons, t965> 

una fuent.e con su longit.ud 

de la forma de la región 

variación del flujo: t>.- La 

del cent.ro y 2).- cambios 

la act.ividad del cent.ro 

3.4.2 La Component.e S para Emisiones Mét.ricas 

Para longit.udes de onda >20 cm, la component.e lent.ament.e 

val'iable disminuye gradualment.e, sin embal'go ha sido clarament.e 

observada a 60 y 88 cm <Swarup y Part.hasarat.y, t958; Firol', 1959>. 

Para emisiones mét.l'icas se vuelve dificil det.ect.ar la J'adlación 

t.érmica de los cent.ros de act.ividad, pal't.1cu1arment.e pol'que a 

est.as longit.udes de onda la t.emperat.Ul'a de brillo de la at.mósfera 

solar circundant.e es muy alt.a, cel'cana a la t.empel'at.ura coronal. 

Además, los cent.ros de act.ividad frecuent.ement.e emit.en radiación 

no-t.él'mica en las llamadas t.orment.as de radio, por lal'gos periodos 

de t.tempo. En pl'esencia de t.ales t.orment.as se t.orna imposible 

est.udiar la cont.ribución de la radiación t.érmica de los cent.ros de 

act.ividad. 

En alguno1;1 casos, la posición del máximo de la emisión 

locallzada cambia dia a dia como J'esult.ado de la rot.ación general 

del Sol. Por ot.ro lado, a veces el máximo de la emisión se 

mant.iene fijo o cambia en forma irregular, est.o sucede cuando 

exist.en muchos cent.ros de act.ividad present.es en el Sol y sus 

radiaciones se superponen. En el caso de cent.l'os bien aislados, la 

alt.it.ud encont.l'ada poi' Mout.ot. y Boischot. en 1961, midiendo la 

velocidad aparent.e de l'Ot.ación de las fuent.es es del ol'den de 0.2 

radios solares, comparable con la alt.Ul'a crtt.ica de est.a 
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frecuencia. Práct.lcament.e no se observa radiación cuando el cent.ro 

ópt.ico asociado est.á a más de 10' del meridiano cent.ral. 

La densidad de flujo y el diámet.ro aparent.e son 

proporcionales debido a que la t.emperat.u:ra de brillo es 

aproximadament.e const.ant.e (al menos para aquellos cent.ros cuyo 

est.udJo se ha hecho· posible en ausencia de t.ormentas de radio). La 

t.emperat.ura de brillo promedio es del orden de t.2 x 106 °K, algo 

as1 como 400000 °K más que la t.emperat.ura de brillo del Sol quiet.o 

observada a la misma frecuencia. 

El mecanismo más socorrido para explicar la component.e S, 

cuya radiación es marcadamente est.able, es la emisión térmica de 

las regiones densas y calientes sit.uadas sobre los cent.ros de 

act.ividad, generada por t.ransiciones "free-free" de elect.rones. 

Además, se puede explicar un incremento del grosor óptico por la 

exist.encla, sobre las manchas, del campo magnét.ico local que 

modifica las condiciones de propagación <Denlsse, 1960). La 

t.emperatura de brillo a lo largo de un rayo <Aarons, 1966) es de 

la forma: 

(36) 

donde T • es la t.emperat.ura electrónica y 1" el grosor 6pt.ico. Si 

admlt.imos que T • es const.ant.e en la corona y calculamos 

separadament.e la cont.rlbución de la cromósfera encont.ramos que: 

(37) 

donde Te es la t.emperat.ura de brillo de Ja cromósfera. T• no puede 

exceder la t.emperat.ura electrónica en la región considerada, pero 

hemos vlst.o que para las más intensas condensaciones de radio, la 

t.emperat.ura de brillo medida a una longit.ud de onda de 10 cm puede 

ser 3.8 x 106 °K. De acuerdo con t.e6ricos sovlét.icos y japoneses, 

este pico desconcert.ant.e puede indicar que una part.e de la 

component.e lent.ament.e variable es, en realidad, emisión 

glromagnét.lca de elect.rones acelerados en los fuert.es campo• 

magnét.lcos que at.l'avlesan las reglones act.lvas. 
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5 Est.allidos 

Cuando un cent.ro import.ant.e de act.ividad solar aparece sobre 

el disco, es el asient.o de numerosas ráfagas cromosféricas. En 

general, est.as ráfagas son seguidas de una secuencia de event.os de 

radio y de ot.ros t.ipos. Cualquiera de est.os cent.ros de acUvidad, 

aún uno moderadament.e act.ivo, se encuent.ra asociado con playas más 

o menos emisoras de radio y que se originan en las condensaciones 

relat.ivament.e densas que yacen sobre las fáculas cromosféricas. En 

general, la act.ivldad erupt.iva de un grupo de manchas coincide con 

un aument.o en brillant.ez en las ondas cent.lmét.ric- de loa cent.roa 

involucrado& 

fuert.ement.e 

<Plck, 1961>. 

localizadas en 

Est.aa regione& brillant.ea est.*1\ 

la vecindad inmediat.a de las manchas 

<condensaciones est.rechas> y por el caráct.er polarizado de su 

radiación revelan su asociación con los campos magnét.lcos de las 

manchas <Kundu, 1959>. La duración de est.a fase preliminar que se 

manlfiest.a a si. misma como un "calent.amlent.o" localizado de la 

reglón act.iva, varia esencialment.e de un event.o a ot.ro y puede 

durar varios di.as. 

El principio de la ráfaga propiament.e est.á marcado por una 

f'ase explosiva en el curso de la cual se producen muchos t.ipos de 

event.os not.ables. Se observa un rápido aument.o en la emisión 

cent.imét.rica que dura unos cuant.os minut.os; ést.e es el est.allldo 

cent.imét.rico. La fuent.e de esa emisión es est.able y parece est.ar 

localizada arriba en la cromósfera; de acuerdo a los est.udios del 

japonés Taka,kura debe t.ener su origen en radiación sincrot.r6nica 

de elect.rones de energia relat.ivist.a girando en órbit.a en un campo 

magnét.ico de unos 1000 Gauss, y que se manifiest.an a si mismos 

eml Uendo simult.áneament.e rayos X. 

Al mismo t.iempo aparece en la corona el est.aWdo llamado 

t.ipo 111, cuya duración no excede de unos cuant.os segundos y que 

es radiado por una pert.urbación que se eleva en la corona con una 

velocidad ext.remadament.e alt.a, del orden de una fracción de la 

velocidad de la luz. La caract.erist.lca 11\"8 ext.raordlnarla de la 

emisión t.ipo III es el rápido corrimlent.o de cada est.allldo desde 

alt.as a bajas frecuencias dUl'ant.e su cort.o t.iempo de vida. Fu• 

est.e comport.amient.o lo que dló origen al nombre de "est.allldos de 
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rápido corrimient.o" y lo que hace que los est.allidos aparezcan 

como lineas de pendient.e abrupt.a en los recist.ros de barrido de 

f'J>ecuencias <Smit.h, t969). A menudo, un est.ail1do va acompaflado 

por una secunda armónica, est.o es, un est.alltdo gemelo en una 

f'recuencia doble de la 01>iginal. El eat.aUido t.ipo 111 ae obae1>va 

en un 01>den de loncit.ud de onda ent.J>e unoa SO cm <600 MHz> y 1-

loncit.udea de onda rná8 largas que penet.1>an en la at.mósf'era 

t.e1>1>est.re C:t:SO m>. A veces, las ondas no est.án polarizadas, pero 

en ot.ras ocasiones exhiben polarización circular o elipt.ica. 

En 19SO, el aust.1>al1ano J.P. WUd sugirió que los est.allidoa 

de J>ápido cor-J>imient.o podrlan br-ot.aJ> de per-t.urbaciones que ae 

escapan a t.1>avéa de la corona aolaJ> !'adiando t'r-ecuenci- máa baj~ 

a medida que aument.an su alt.ura. WUd calculó cuán rápidament.e 

t.endrtan que ascendeJ> las pert.urbaciones para producir los indices 

de corrimient.o, de 10 a 100 MHz po1> secundo. Las velocidades 

necesarias r-esult.aJ>on ser del or-den de 0.3c. Pa1>a coJ>r-obor-arlo 

WUd y sus 

barr-ido de 

comparleros 

frecuencia. 

const.ruyeron un int.erf'e1>ómet.r-o 

El inst.r-ument.o explor-ó la 

especial de 

banda de 

fr-ecuencias entre 40 y 70 MHz dos veces por secundo, y gracias a 

su linea de base de km pudo det.erminar- las localizaciones de 

f'uent.es de radio con una p1>ecisión de 1' de arco. Asl, WUd obt.uvo 

que las f'uent.es se alejaban de la super-Cicle solar a velocidades 

que variaban de . 2c a .8c. WUd y sus colegas hicieron la 

sucer-encia -aún acept.ada- de que la emisión nace de ondas de 

plasma Cer-enkov que son excit.adas por cor-r-ient.es de elect.r-ones 

rápidos dispar-ados desde los est.allidos que los generan CSmit.h, 

t969). Est.o ocur-r-e por-que la velocidad de la onda de plasma en la 

co1>ona es menoJ> que la de la luz, y po:r ello, la onda puede se:r 

adelant.ada po:r los mismos elect.:rones que la cene:ran; cir-cunst.ancia 

car-act.er-lst.ica de un proceso Cer-enkov. 

En est.as condiciones la onda cont.inl'.la creciendo en int.ensidad 

mediant.e la abso:rción de ener-cta de la coz-z-ient.e de elect.:rones que 

pasa, una f'o:rma de ampliación conocida como inestabilidad de dos 

co:r:rient.es. Apar-ent.ement.e, la onda ampliada de plasma no da ol'igen 

inmediat.ament.e a ondas de :radio por-que la onda de plasma es 

loncit.udinal mient.l'as que las ondas elect.l'omagnét.icas son 

t.r-ansvel'sales y no es pl'obable que una excite a la ot.l'a a menos 
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que ae dA algón mecaniamo de aooplamient.o en el . pr-ooeao de 

conY"l"'"i6n. En la col"ona '"ºlal" al acoplami .. nt.o n"º"'"al"io pu"d" .... ,... 

.. unúni .. t.l"ado poi' lnhomog"n"ldad"'" o poli' disp"l"'"ión. La.. 

inhomogeneidades pueden adopt.alr' la folr'ma de Yal"iaciones 

lr'elat.ivament.e grandes en la densidad del plasma o en el campo 

magnét.ico local. Est.e mét.odo de convert.ir una onda de plasma en 

una elect.romagnét.ica es más efect.ivo si la onda de plasma est.á 

viajando hacia abajo a lo lalr'go de lineas de campo magnét.ico en 

dirección de las raciones más densas de la corona inferior. La 

onda de radio reault.ant.e .. st.á t.ambi"n dirigida hacia abajo, "n 

dirección de la fot.ósfera, y por lo t.ant.o, solo podemo.. r"cibirla 

por reflexión. A causa de est.as Calr'act.ertst.icas direccionales, el 

acoplamient.o de ondas a t.ravés de inhomogeneidades no parece ser 

muy apropiado para la emisión t.ipo III. 

La conversión a t.ravés de dispersión sucede cuando la onda de 

plasma t.ropieza con numerosas y pequerlas irregularidades en la 

densidad de fondo del plasma. Esas irregularidades no son sino 

amont.onamient.os moment.áneos de part.tculas producidos por los 

movimient.os t.érmicos al azar de los iones y elect.rones. Si la 

dispersión es causada por un grupo de iones, se genera una onda de 

radio que t.iene la misma rrecuencia y dirección de movimient.o que 

la onda de plasma incident.e. Si la dispersión es debida a un grupo 

de elect.rones, la onda elect.romagnét.ica result.ant.e t.iene una 

frecuencia que es el doble de la de la onda de plasma original. 

Los soviét.icos V.L. Ginzblll'g y V.V. Zhelezniakov han apunt.ado la 

exist.encia de una segunda armónica en los est.allidos t.ipo 111 como 

consecuencia nat.ural de la dispersión de las ondas de plasma por 

amont.onamient.o t.ant.o de iones como de elect.rones y, por ende, el 

mecanismo de dispersión parecerla ser apt.o para explicar est.os 

est.allidos. <Smit.h, t969> 

Resumiendo: los est.allidos t.ipo 111 se originan por rápidas 

colr'rient.es de elect.rones que se remont.an a t.ravés de la corona. En 

cada nivel, los elect.rones excit.an ondas de plasma que oscilan en 

la frecuencia cr1t.ica local. Finalment.e, las ondas de plasma se 

conviert.en en las ondas de radio observadas, de frecuencias f y 

2f, probablement.e mediant.e la separación de pequerlos grupos de 

iones posit.ivos y elect.ronee. 
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Apróximadamente un 10 % de los grupos de estallidos tipo 111, 

son seguidos por un breve periodo de emisión continua: este 

f'enómeno se clasifica como estallido tipo V. De ordinario, la 

radiación dura de 1 a 5 minutos y en un espectrograma que barre en 

f'recuencias aparece como una burbuja amorf'a que se extiende sobre 

un amplio orden de frecuencias por debajo de 200 Mc/s, El erado de 

polarización circular es siempre bajo « 10 %) con un valor 

promedio de, aproximadament.e, 7 %. La caract.eristica más destacada 

de la polarización de los est.allidos de t.ipo V es que su sent.ido 

es generalment.e opuest.o al del est.allido t.ipo 111 ant.erior. 

El espect.ro, la duración y la int.ensidad de la emisión t.ipo V 

condujo a Wild a sugerir que se trat.aba de radiación sincrot.rónica 

de las mismas corrient.es de electrones rápidos (con energla l!:: 1 

MeV) que excitan los est.allidos t.ipo 111. Sin embargo, pront.o se 

vio la dif'icultad de que los electrones alcanzaran tal energla y 

la hipót.esis sincrotrónica f'ue descartada. En 1965 Weiss y Stewart. 

propusieron que los estallidos t.ipo V se deben a radiación de 

plasma de electrones atrapados en los rizos coronales alt.os 

adyacentes a las lineas de campo abiert.as t.razadas por los 

electrones del t.ipo 111. Esta hipótesis ha sobrevivido, aunque la 

idea de electrones atrapados ha sido cuestionada, especialment.e 

porque la radiación t.ipo V se extiende a f'recuencias de tO Mhz o 

menos, correspondient.es a grandes alturas en la corona donde f P S 5 

Mhz y los rizos cerrados no son comunes. Algunas ideas alt.enat.ivas 

sugeridas son: a>.- un amortiguamiento anormalmente lento de las 

colisiones debido al "exceso de calent.amient.o" <Warwick, 1967)¡ 

b).- una propagación anormalment.e lenta de un chorro de elect.rones 

debida a una dispersión de electrones en un ángulo muy grande 

<Melrose, 1974> y c>.- un alargamient.o poco usual del chorro 

debido a que incluye elect.rones de una variedad muy grande de 

velocidades <Robinson, 1979>. 

La t.esis de radiación de plasma es, por las evidencias, la 

rn*8 f'ue.-t.e. Los dat.os de polarización, en particular, implican que 

la l'adiación es de segunda al'mónica. Sin embal'go quedan muchas 

cuestiones por .-esolvel', t.ales como: el t.ipo de onda responsable 

de la dlspe.-sión, las condiciones especiales pal'a la inclusión de 

elect.ronea lent.os en el chol'l'O, et.e. <McLean y Labrum, 1995) 
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Cuando la fase explosiva es particularmente intensa, se dan 

algunos efect.os not.ables que se e>Ct.ienden más lentament.e en la 

corona eKt.erior y alcanzan incluso el medio interplanetario. Es en 

el curso de est.a fase de expansión que varios minut.os después del 

inicio de la ráfaga aparecen dos est.allidos caracterlst.lcos: los 

est.allidos de t.lpo 11 y IV. El est.allido de t.lpo 11, al igual que 

el de tipo 111, corresponde a una pert.urbaclón ascendent.e, pero la 

rápldez de la Upo 11 es del orden de miles de km, que es la 

velocidad de la onda de choque hidrodinámica supersónica producida 

por la explosión inicial <Aarons, 1065). La segunda armónica 

aparece más de la mit.ad de las veces en las emisiones t.lpo 11. 

Oeneralment.e, se acept.a que los est.allidos de desplazamient.o lent.o 

nacen t.ambien en oscilaciones de plasma exclt.adas por alguna 

pert.urbaclón en movlmient.o hacia afuera, pero la desviación de 

frecuencia corresponde a una velocidad de tOOO km/s. Como est.a 

velocidad es 10 veces la del sonido en la corona, se cree que la 

perturbación puede ser una onda de choque supersónica creada por 

la erupción de mat.erla que acomparia a la fase explosiva de la 

ráfaga. Observaciones de alt.a descomposición muest.ran que un solo 

estallido t.ipo 11 puede provenir de varias fuent.es bast.ant.e 

separadas, sugiriendo que la explosión ha producido una onda de 

choque fragment.ada con varias componentes disparándose hacia 

afuera en diferent.es direcciones. (\t/elss, 1063) 

Una caractertst.lca de ciertos fenómenos tipo 11 es que 

muestran una estructura menuda, casi como si realmente estuvieran 

integrados por un gran número de est.allidos t.ipo 111 muy juntos. 

Es posible que el frent.e de choque móvil acelere los electrones de 

la at.mósfera solar hast.a alt.as velocidades y que éstos generen 

ent.onces estallidos de rápido desplazamiento. Exist.e evidencia, 

por las pruebas espaciales, de que esa aceleración de electrones 

se produce en el frent.e de choque donde el viento solar t.ropleza 

con el campo magnét.lco de la Tierra. Algunos lnvest.igadores creen 

que todos los fenómenos de t.lpo 11 son simplemente superposiciones 

de mirladas de est.aWdos tipo 111 creadas de esta manera. Incluso 

cerca del máximo de manchas solares, suceden est.allidos t.lpo 11 

con un pl'omedio de uno cada 50 hol'as en contll'aste con los t.lpo 111 

que se pll'esentan una vez cada pocos minut.os. 
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Las primeras observaciones de las fuent.es de est.allidos t.ipo 

11 con el radioheliógrafo de Culgoora a 80 Mhz <Kai y McLean, 

1968¡ Wild, 1969) most.raron que est.as fuent.es son grandes <~5 R
0

) 

Observaciones a 43 Mhz <Nelson y Robinson, 1975) revelaron fuent.es 

aún mayores (~ R
0

>. Est.as fuent.es son generalment.e circulares o 

ligerament.e alargadas y algunas veces est.án compuest.as de varias 

subfuent.es diferent.es alrededor de un arco ancho cent.rado en el 

sit.io de la ráfaga. 

El est.allido t.ipo IV corresponde t.ambién a una pert.urbación 

ascendent.e pero complet.ament.e diferent.e de la ant.erior. La 

radiación es un cont.inuo bast.ant.e est.able cuya fuent.e se ha 

seguido t.an lejos como hast.a cinco o seis radios solares sobre la 

fot.ósfera <Aarons, 1965>. La relat.iva est.abilidad de la emisión 

t.ipo IV es, en ciert.o modo, engal'losa, porque hay, al parecer, por 

lo menos t.res clases diferent.es de fuent.es implicadas. Además, los 

est.allidos t.ipo IV varlan t.ant.o ent.re ellos mismos que es más 

dificil describir un fenómeno t.lplco que en los casos ant.eriores. 

Por lo menos una variedad de emisión t.ipo IV puede "brincar 

la barrera" y preceder al est.aUido t.ipo 11 asociado, esa 

radiación comienza durant.e la fase luminosa, pero est.á confinada a 

la región de microondas del espect.ro. Kundu denomina a est.a 

emisión como t.ipo IV A. La fuent.e de la emisión es una pequeKa 

región, de 4' de arco o menos de diámet.ro. Como se halla una ancha 

banda de frecuencias provenient.es del mismo pequel'lo volumen de la 

at.mósfera solar, se presume generalment.e que est.á implicado en 

ello el proceso slncrot.rónico pues, además, las ondas de radio 

muest.ran polarización circular, lo que evidencia la presencia de 

un campo magnét.ico. 

Los más espect.aculares y dist.int.ivos de los fenómenos t.ipo IV 

son aquéllos que comienzan en longit.udes de onda del orden de 

met.ros, unos mlnut.os después de haber desaparecido grandes 

est.allidos t.ipo JI. Siguiendo con Kundu, est.os est.allidos se 

conocen est.allidos t.ipo IV B. Las fuent.es de est.as emisiones son 

muy grandes, extendiéndose t.tpicament.e sobre un t.ercio del 

diámet.ro del disco visible. Sin embargo, su movimient.o es lo que 

realment.e las coloca apart.e de ot.ras clases de fenómenos t.ipo IV. 

Como los est.allidos 11 y JIJ, las f'uent.es de est.allldos t.ipo IV B, 
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se elevan rápidament.e a t.ravés de la corona, desarrollando 

velocidades hast.a de 3000 km/s y, en ocasiones, alcanzando -como 

ya se dijo- alt.uras de hast.a 5 o 6 radios solares ant.es de que se 

det.engan y desaparezcan en los regist.ros de radio. Est.a fuent.e 

t.ipo IV B cont.iene una enorme nube de elect.rones relat.ivist.as, con 

energias individuales de unos 3 MeV, los cuales están acompai"lados 

por un número igual de iones posit.ivos de masa mayor, formando una 

nube de plasma que arrast.ra una part.e del campo magnét.ico de la 

vecindad inmediat.a del dest.ello. Hay que supone:r que est.e campo 

magnét.ico se remodela :rápidament.e po:r si mismo para fo:rmar una 

"bot.ella magnét.ica" que se desplaza junto con la nube e impide que 

los elect.:rones de alt.a velocidad se sepa:ren difundiltndose 

I'ápidament.e. Muy p:robablement.e es la fuga de la botella magnét.ica 

la que limit.a el t.iempo act.ivo de vida de una Cuente Upo IV B a 

un pe:riodo que varia ent.:re tO minut.os y 2 ho:ras. <Smit.h, 1969> 

En algunas ocasiones, la emisión tipo IV B parece est.ar 

seguida por- un fenómeno de clase enter-amente difer-ent.e, de 

longit.ud de onda mét.r-ica, que es denominado como t.lpo IV C. Al 

par-ecer-, los dos f'en6menos pueden comenzar- al mismo t.iempo, más o 

menos, pero la component.e t.lpo IV C no se obser-va hast.a que su 

"compet.idora" ha desaparecido. Más allá de eso, el t.ipo IV C se 

dist.ingue por- su du:ración, que puede llegar a varios dias. A los 

est.allidos Upo IV C t.ambién se les conoce como "t.o:rment.a 

cont.lnua". La :radiación se o:rigina en una fuent.e pequel'la, fija, en 

lo pl'ofundo de la at.mósfer-a del Sol y muest.l'a f'uer-t.e polal'lzaclón 

cil'culal'. Una peculial'idad más es que la emisión es, 

pl'efel'ent.ement.e, lanzada en un haz agudo en dirección vel't.ical, de 

suer-t.e que no podemos l'ecibiz-la a menos que la fuent.e se halle 

cel'ca del cent.l'o del disco solar visible, donde está más o menos 

"apunt.ada" hacia la Tiel'l'a. Se ha pensado que la l'adiación se debe 

a ondas de plasma excit.adas poi' elect.l'ones l'ápidos, nacidos de la 

l'áfaga, que han sido at.l'apados en los l'lzos magn~t.lcos arl'iba de 

las manchas solares. Los elect.l'ones, oscilando hacia at.l'as y hacia 

adelant.e a lo lal'go de las lineas del campo, cl'ean ondas 

longit.udinales en el plasma cll'cundant.e, las cuales, a su vez, 

cenel'an la emisión de l'adio obsel'vada. 

El est.allldo t.ipo IV, descublel't.o poi' A. Boischot., debe mucho 
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de su importancia al hecho dE·• que muchos efectos c;eofisicos de las 

i-áfagas pai-ecen est.ai- directamente i-elacionados con las 

propiedades de est.e estallido, es el caso en part.icular de las 

toi-mentas geomagnét.icas y su velocidad de propagación a t.ravés del 

espacio int.ei-planetai-io; asi como la pi-oducción de rayos cósmicos 

solai-es. <Aarons, 1965) 

Cuando todas las t.razas de la ráfaga ópt.ica han desaparecido, 

aún queda en la coi-ona una emisión de i-adio permanent.e y estable 

cuya i-adiaclón puede persisit.ir varios dias. La fuente de esta 

radiación tiene una localización i-elativamente baja en la coi-ona, 

cerca de la alt.ura crit.ica, mienti-as que el est.aliido t.ipo IV 

tiene lugar a alt.uras mucho mayores. Al pi-incipio, la radiación de 

t.oi-menta es not.ablement.e estable, pero poco a poco se empiezan a 

obsei-vai- estallidos t.ipo 1 de vida muy cort.a sobi-epuest.os al 

cont.inuo, volviéndose cada vez más numerosos de modo que est.a 

emisión ya no se puede dist.inguli- del i-uido oi-dlnario de t.ormentas 

de i-adio, cuya radiación fluct.uante const.ituye la fuent.e más común 

de radioemisión solai-. Más t'i-ecuentemente estas toi-ment.as se 

originan poco despues de una ei-upción, posiblemente de poca 

importancia, bajo condiciones aún no definidas clarament.e, pei-o 

sin la secuencia completa de event.os que se acaba de deaci-ibir. 

Los diámeti-os de las torment.as vai-ian comúnment.e enti-e 4' y 

10' de arco, pei-o los est.allidos individuales provienen de fuentes 

mucho más pequef'las dispei-sas en esas regiones. La emisión de una 

toi-menta de i-uido es lanzada en dirección vei-tical, como en el 

caso de los estallidos tipo IV C. Como dat.o adicional dii-emos que 

cuanto más fuei-te es la toi-menta, más est.i-echo parece sei- el cono 

de i-adiación. <Smit.h, 1969) 

Tant.o el fondo cont.inuo como los estallidos tipo est.án 

polai-izados circulai-ment.e, y parecen dependei- del hemisfei-io solai

en el que se encuenti-a la t.ormenta. Cuando R. Payne Scot.t. y A.G. 

Llt.tle hiciei-on poi- primei-a vez esas mediciones, en 1950, hallaron 

que las t.ormentas al sui- del ecuadoi- solar pi-oduclan habit.ualment.e 

emisión polai-izada dext.i-ógli-a, mient.i-as que la i-adiación de centi-o 

de t.oi-menta al noi-te del ecuadoi- exhibia polarización levógii-a. Al 

pi-oducirse el siguient.a ciclo aolal' esta i-elación se invii-tió 

totalmente. 
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Aunque las tormentas de ruido han sido estudiadas por más de 

treinta ai'ios, solo en los últimos tiempos se han desarrollado 

teorias convincentes para su explicación. Se acepta generalmente 

que los estallidos t.ipo deben ser alguna forma de emisión de 

plasma; ést.a hipótesis explica algunas caract.eristicas observadas 

como la temperatura de brillo y la fuert.e polarización modo-o. 

Melrose <1980) desarrolló una t.eoria basada en las siguientes 

suposiciones: a>.- El mecanismo de emisión es la emisión de plasma 

y se debe a la unión de ondas de Langmuir con ondas de baja 

frecuencia; b>.- el agente excitador para las ondas de Langmuir es 

una población de particulas energét..lcas atrapadas en una 

estruct.ura magnét.ica cerrada sobre una región act..lva. 

Spicer et. al <1980 propusieron un mecanismo más o menos 

similar, en el cual las ondas de Langmuir interact.úan con ondas 

hlbridas que son producidas por choques débiles sucesivos 1011 que 

a su vez e11tán asociados con flujos magnét.icos emergentes. 

Las ondas de Langmuir son oscilaciones electrónicas del 

plasma modificadas por los movimient.os térmicos de los electrone11, 

no tienen asociado un campo magnético y su campo eléctrico se debe 

a una separación de carga entre los electrones y los iones. Es 

condición para la existencia de ést.as ondas que la velocidad de 

fase sea mucho mayor que la del elect.rón t.érmico. 

Una teorla alt.ernativa es que los estallidos tipo son 

producidos por emisión ciclotrónlca amplificada generada por 

chorros de electrones <Fung y Yip, 1966>. Una objeción a esta 

teoria clclot.rónlca, sei'ialada por Melrose en 1973, es que ésta 

favorece la producción de emisión de segunda armónica con 

polarización modo-x. Mangeney y Velt.ri <t976) argument.aron que el 

modo-o podla ser producido bajo circunstancias especiales y 

desarrollaron una t.eorla ciclotrónica detallada para los 

est.allidos t.ipo l. Sin embargo, se mant.iene la dificult.ad de que, 

int.rinsecament.e, laa teorlas ciclot.rónicas favorecen el modo-x, en 

el cual el sent.ido de la polarización corresponde a la dirección 

de movimient.o de un elect.l'ón girando en espiral en t.orno a la& 

lineas de campo magnét.ico. 
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CAPITULO IV 

EL RADIOINTERF'EROMETRO "IK" 

4.1 Radiot.elescopios 

Para poder det.ect.ar la radiación que nos llega de afuera por 

la vent.ana de radio, asi como para una mejor comprensión de las 

propiedades de las diversas fuent.es de emisión de radio, se han 

desarrollado diversos t.ipos de inst.rument.os. Los t.res principales, 

para el est.udio de la radioemisión solar, son: los 

radiot.elescopios, los int.erferómet.ros y los radio 

espect.rógrafos. Ninc;uno de ést.os inst.rumentos proporciona por si 

mismo t.oda la int'ormación deseada de la fuent.e de radio emisión: 

cada uno suminist.ra una cant.idad limit.ada de información, la cual 

es diferent.e para instrumentos diferentes. Una conjunción de 

información obtenida de diversos apa1•atos permit.e tener un 

panorama m~s o menos complet.o de las caracterist.icas de los 

dist.int.os t.ipos de radioemisión solar, las cuales, a su vez, son 

indispensables para la comprensión del origen de ést.os. 

El radiot.elescopio es el inst.rument.o fundament.al de la radio 

ast.rononúa. Consist.e esencialment.e de dos part.es: una antena 

direccional que t.ransforma la radiación elect.romagnét.ica incident.e 

en una diferencia de pot.encial; y un recept.or que amplifica est.a 

sel'lal y regist.ra la salida en un voltimetro o medidor de 

corrient.e. 

La figura <4-t> muest.ra un diagrama del t.ipo más sencillo de 

i-adiot.elescopio, que consist.e en una sola ant.ena conect.ada 

mediant.e una linea de t.ransmisión a un i-ecept.oi-. La sel'lal de 

salida amplificada del recept.oi- es conect.ada a un i-egist.i-ador que 

t.i-abaja permanent.ement.e, usando una pluma que mai-ca en una tira 

móvil de papel. 

Como vimos en el primer capitulo de este trabajo, la densidad 
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de f'Jujo recibida, S, esté dada por: 

S•2nkT/>.. 2 <R /d>2 

o 

Ast, si podemos medir S, es posible resolver la ecuación para 

despejar T. Pero la potencia total, P T , recogida por un 

radiotelescopio no es directamente igual a S, ya que S representa 

el f'Jujo incidente por unidad de érea, es decir, S•P T/A, donde A 

es el érea efect.iva colectora de la antena. Después que la serial 

de salida debida a P T ha sido regist.rada, se conecta la entrada 

del recept.or a un circuito de calibración que suministra un ruido 

variable, pero conocido, de potencia Pe. Cuando se ha ajust.ado el 

nivel del calibrador de suert.e que la salida del receptor sea 

igual a la originada por el Sol, entonces P T •Pe. CSmit.h, 1969) 

La naturaleza de la ant.ena varia mucho, dependiendo en 

granparte de la frecuencia que ha de recibirse. En la región de 

microondas del espectro de radio la ant.ena es, habitualmente, un 

reflect.or parabólico o platillo que concentra la energia sobre un 

pequerlo element.o receptor colocado en su punto focal. Para 

longitudes de onda més largas la antena puede ser un "yagi", 

consist.ente en varias varillas paralelas mont.adas en una barra 

común (como en el caso de las ant.enas de TV>. En algunas ocasiones 

se utiliza un sist.ema de dipolos, o ant.enas elementales, sostenido 

en méstiles fijos. Ciert.amente construir est.e t.ipo de ant.enas es 

más barat.o pero t.iene la desvent.aja de que no se puede guiar 

mecénicament.e para rast.rear un blanco celest.e a t.ravés del cielo. 

Las antenas empleadas en radio ast.ronomia solar tienen, 

generalmente, 

eficaces para 

próximament.e a 

gran direccionalidad, es 

recibir seriales 

la fuente. Cuando 

cuando 

est.a 

decir, 

est.an 

ant.ena 

solament.e 

enfiladas 

es hecha 

son 

muy 

girar 

separéndose de la fuent.e, la energta recibida cae verticalmente en 

la forma que muest.ra la figura <4-2). 

La direccionalidad se mide comúnment.e por el ángulo e, en el 

cual la energta l'ecibida sobl'epasa la mit.ad de su valor máximo. 

Este ángulo es conocido como "ancho del haz" de la antena. 

Desafort.unadament.e, las antenas existentes t.ienden a desplegar 

salientes secundal'ias en sus diagl'amas dil'eccionales, pl'oduciendo 
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los llamados "lóbulos lat.erales" que se ven en la figura ant.erior. 

Est.os lóbulos son análogos a las franjas de difracción que rodean 

las imágenes ópt.icas, pero en el caso del radio se present.an en 

escala mucho mayor debido a que la longit.ud de onda de la 

radiación es mayor en relación con la abert.ura del inst.rwnent.o. 

El radiot.elescopio es en suma, como un t.elescopio ópt.ico que 

se usa solament.e para enfocar la luz sobre una fot.océlula. 

Unicament.e puede const.ruirse una imagen de la fuent.e explorando 

con el inst.l'Ument.o at.rás y adelant.e y haciendo una gl'áfica 

bidimensional de la int.ensidad medida al apunt.al' el t.elescopio a 

difel'ent.es l'egiones de la fuent.e; esa imagen es análoga a un mapa 

t.opogl'Mico de un t.el'rit.orio, en el que las zonas más fuel't.es de 

la fuent.e se dest.acan como mont.ai"ías. La exploración solo puede ser 

efect.iva si el ancho del haz del radiot.elescopio es mucho menol' 

que el ancho angular de la fuent.e. El ancho de haz · de un 

l'adiot.elescopio est.á dado <Smit.h, 1969) poi' la expresión: 

El•>../L l'ad (39) o 8•67 >../L grados (39) 

donde L es el ancho efect.ivo de la ant.ena en el plano en el que se 

mide e y >.. es la longit.ud de onda opel'ant.e expresada en las mismas 

unidades que L. En el caso de un plat.illo parabólico, L es 

apl'oxtmadament.e igual al diámet.l'o del plat.illo. Pal'a el Sol, si 

t.enemos que El•O. 6 º encont.ramos que L•114>... Por lo que, para una 

longit.ud de onda de 1 cm, el plat.illo t.iene que ser, 

apl'oximadament.e de 1.14 m de diámet.l'o, si su ancho de haz ha de 

igualar el diámet.ro aparent.e del Sol. Para explol'ar eficazment.e el 

Sol, el plat.Ulo debe t.enel' alt-ededor de 10 veces est.e t.amai"ío. 

En 1966, el labol'at.orio de invest.igación naval de E.U., 

empezó un est.udio del Sol con un paraboloide de 3 cm que habta 

sido labl'ado de una sola pieza de aluminio fundido, con una 

precisión t.al que podta ser ut.ilizado en la longit.ud de onda de 

4.9 mm. El plat.o fue mont.ado en un pedest.al de l'adar ladeado de 

manel'a que un eje apunt.aba a la Est.l'ella Polal-. Con est.e 

disposit.ivo puede seguil'se al Sol <o a cualqulel' ot.ra fuent.e 

celest.e> haciendo girar el inst.rument.o sobre un solo eje. En el 

punt.o focal del pal'aboloide se colocó una pequefta bocina pa!'a 
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recibir la sei'lal reflejada, la que, después, era conducida por una 

;uta de onda hasta un receptor especial de bajo ruido, en la parte 

de atrás del plato. 

En la práct.ica, la ant.ena apunt.aba ligeramente adelante del 

Sol con la ayuda de un t.elescopio ópt.ico. Se bloqueó el montaje en 

est.a posición y se regist.ró la salida de recept.or a medida que 

pasaba el Sol a través del haz estacionario del radiotelescopio. 

Se repitió el procedimiento una y ot.ra vez durante el transcurso 

de un dla con el fin de obtener un gran número de exploraciones de 

la superficie solar. Partiendo de est.os datos pudo det.e:rminarse la 

dist.ribución de radiobrillant.ez a través del Sol, asl como el 

diámet.:ro y tempe:rat.ura aparent.es de la superficie solar. <Smit.h, 

1969) 

El mayor y más sofist.icado radiot.elescopio del mundo es el 

conocido como VLA <Ve:ry Larga Ar:ray>, ubicado en el desierto, 

cerca de Socorro, Nuevo México. Est.e disposit.ivo, capaz de 

producir mapas bidimensionales, consist.e de 27 paraboloides de 22 

met.:ros dist.ribuidos a lo largo de los t.:res brazos de una "Y", cada 

uno de ios cuales mide 21 km. Cada t.elescopio est.á equipado con 

recept.ores de cuat.:ro dife:rent.es longit.udes de onda: 1.3, 2, 6 y 

18-21 cm. El VLA 

Umit.ado solament.e 

es 

por 

capaz de producir imagenes 

el t.iempo de muest.reo que 

inst.antáneas, 

era de 10 

segundos en un principio y act.ualmente es de solo 3 segundos. La 

más alt.a :resolución posible puede ser t.an buena como 0.1" de arco, 

sin embargo, la mejor :resolución ut.ilizada ha sido de ::::!" de arco 

<Kundu, 1984; Kundu y Lang, 1985>. 

La resolución espacial del VLA en microondas, iguala e 

incluso supera la :resolución de los t.elescopios ópt.icos por lo' que 

es posible observar det.alles finos de la est.l'uct.ura de las 

l'egiones act.ivas. Asl, ut.ilizando el VLA, ha sido posible Yel' 

muchos rizos de l'egiones activas, asl como est.udiar la ubicación 

de la Ubel'ación de enel'gla de las l'áfagas con gl'an det.alle. La 

alt.a l'esolución espacial posible con el VLA, pel'mit.e det.el'minal' 

t.ambién la estl'uct.ura del campo magnét.ico de la l'egión de las 

l'áfagas a partil' de su estl'uct.ul'a de polal'ización <Kundu, 1984). 

Fue pl'ecisamente usando el VLA como se demostl'ó la exist.encia de 

una est.l'uctura de l'izos que conect.a a las manchas solares de 
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polaridad opuesta en una región activa a 6 cm de longitud de onda 

<Kundu, 1982). En suma, podemos decir que Jas observaciones con el 

VLA están proveyendo elementos muy importantes para Ja 

verificación de Jos distintos modelos de ráfagas. 

4.2 Intert'erómetros 

Para tener un alto poder de resolución en un telescopio 

óptico no es absolutamente necesario utilizar el Area entera de la 

lente del objetivo. Vamos a suponer que se tapa la lente con un 

disco opaco que tiene dos pequei''los agujeros taladrados cerca de 

los eKtremos de un diámetro, como en la t'igur-a <4-3(a)). 

Si estamos mirando a un objeto circular, el poder de 

l'esolución en un piano sigue siendo el mismo que si estuviésemos 

empleando una lente sin tapal' con diámetro igual a d, la distancia 

entl'e los agujel'os. Cier-tamente, e"ist.e una enorme pél'dida de luz, 

y Ja intel'pretación de Ja imagen se complica por et'ectos 

gl'andemente aumentados de intert'erencia y dit'racción. De hecho, la 

imagen ya no es un simple disco, sino una sel'ie de t'ranjas de 

int.el't'el'encia br-illantes y obscur-as. En 1920, el nor-teamel'icano 

Albel't. Michelson inventó un "inter-t'el'ómetro estelar" en el que Jos 

agujer-os de Ja t'igura <4-3(a)) quedaban separados a mayor 

distancia mediante el sistema de cuatro pequeftos espejos 

e"puesto en Ja t'igura (4-3(b)), dando asl al instrumento el poder 

de resolución de un telescopio de aber-tur-a D. Con este disposit.ivo 

incorporado al telescopio de 100 pulgadas de Mount WUson, 

Michelson y F.G. Pease t'uer-on capaces de medir Jos diámetros de 

algunas de las mayores estr-ellas cercanas, algo nunca ant.es 

conseguido. <Smit.h, 1969) 

Si se unen a un receptor común dos antenas ampliamente 

sepal'adas como en el t'igura <4-3<c», el sistema equivale a una 

sola antena muy grande cuyo tamafto total es ' el mismo que Ja 

distancia D ent.re las dos antenas. Desde Juego Ja capacidad 

colectora de energ1a del inter-t'erómet.ro es simplemente Ja de •

dos antenas pequel'las, y una vez més se complica Ja interpr-etación. 

En el int.ert'erómet.ro ópt.ico Ja imagen de un disco se transt'ormó en 
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sist.ema de franjas. Análogament.e, en el radioint.erferómet.ro la 

''imagen'' o sei'íal de una fuent.e se conviert.e en una serie de 

franjas en lugar de un solo máximo bien definido. 

Como invariablement.e el Sol radia mient.ras se mueve en el 

firmament.o, el radioint.erferómet.ro regist.rará un conjunt.o de 

franjas que se parecen mucho a las franjas de int.erferencia 

producidas en el experiment.o de Young por la luz que incide en una 

pant.alla después de pasar a t.ravés de dos est.rechas ranuras. 

Los dos casos son, efect.ivament.e, similares como podemos ver 

en la figura (4-4(b)), que muest.ra una onda de radio solar 

incident.e sobre un int.erferómet.ro en el moment.o en que el Sol se 

encuent.ra a (3 erados del eje vert.ical del inst.rument.o. supongamos 

que las lineas de t.ransmisión 1
2 

y 1
2 

son de igual longit.ud. 

Ent.onces, si el sen (3 de D es un número ent.ero de veces de 

longit.udes de onda, las seriales de las dos ant.enas al y a
2 

est.aran 

en fase cuando se combinan en el recept.or, y se reforzarán ent.re 

si. La condición para una sei'íal máxima, correspondiendo al pico de 

una franja es: Dsenf1-n>.. o sen[l-n>../D ; donde n es un número 

ent.ero. Cada vez que el Sol se mueve a una nueva posición t.al que 

(3 sat.iafaga est.a condición, se forma ot.ra franja. Por ot.ra part.e, 

cuando Dsefl/1 es un mult.iplo impar de >../2, las seriales de a
1 

y a
2
se 

anulan mut.uament.e y en el sist.ema de franjas se produce un cero. 

En el regist.ro idealizado de la figura <4-4<a», la 

envolvent.e de t.razos represent.a la figura direccional del lóbulo 

principal de cualquiera de las dos ant.enas si se ut.Uizara una 

sola. Hemos ~upuest.o que las dos ant.enas son fijas; nat.uralment.e, 

cuando el Sol se ha desviado de los haces de la ant.ena individual 

ambas sei'íales caen a cero y no pueden generarse más franjas de 

int.erferencia. El efect.o de combinar las dos ant.enas ha sido 

dividir el haz más bien ancho de una sola ant.ena en varios lóbulos 

en forma de abanico mucho más ancost.o y numerosos, cada uno de los 

cuales puede ut.Uizarse ahora como una sonda de alt.a resolución 

para descubrir det.alles o det.erminar posiciones. El aument.o de 

resolución solo t.iene lugar en un plano que cont.iene la linea de 

base ent.re las dos ant.enas, en un plano perpendicular a ést.a no es 

mayol' que la de cualquier ant.ena aislada. Es poi' est.a l'azón poi' lo 

que las lineas de base del int.el'ferómet.ro est.M\ orient.adaa 
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generalment.e de est.e a oest.e, de manera que los lóbulos de 

int.erferencia exploran a t.ravés de las fuent.es celest.es a medida 

que gira la t.ierra. Para observaciones del Sol, el rit.mo de 

exploración de 15° /hora es con frecuencia excesivament.e lent.o para 

represent.ar acont.ecimlent.os que ocurren rápidament.e y, a veces, 

los tnt.erferómet.ros solares incluyen una exploración rápida 

int.roductda mediant.e la variación periódica de la longit.ud de una 

de las lineas de t.ransmtsión. En muchos tnt.erferómet.ros, la calda 

en int.ensidad a ambos lados de la franja ~O se evit.a haciendo que 

las ant.enas individuales rast.reen al Sol de manera que sean 

posibles las observaciones durant.e t.odo el dia. 

En lugar de ut.ilizar un solo par de ant.enas colocadas en los 

ext.remos opuest.os de una linea de base, podriamos colocar un 

número mucho mayor de ant.enas a lo largo de est.a misma linea. En 

óptica est.o equivaldl'ia a subst.it.uir las dos ranuras del 

experiment.o de Young por ranuras mult.iples, o sea, por una rejilla 

de difracción. El efect.o de los element.os adicionales es el de 

suprimir muchos de los lóbulos de int.erferencia, aunque los anchos 

de los lóbulos rest.ant.es son los mismos que ant.es. Si el número 

t.ot.al de ant.enas en esa "rejilla de tnt.erferencia" es n, el 

espaciado ent.re lóbulos será de unas n veces el ancho de un solo 

lóbulo. Con un pat.rón de est.e t.ipo hay menos posibilidades de 

conf'usión debida a fuent.es secundarias en "lóbulos no ut.iltzados". 

Si aument.amos aún más el número de ant.enas individuales de 

manera que n se acerque al infinit.o, podemos pensar en el 

espaciado de lóbulos como habiendo aument.ado hast.a el punt.o que ya 

solo queda un abanico cent.ral. De hecho, est.aremos de nuevo en el 

caso de una sola ant.ena grande. Tal sist.ema es muy adecuado para 

est.udiar las galaldas, en las que t.enemos una mult.ltud de fuentes 

comparables regadas por todo el ftrmament.o y donde las 

posibilidades de confusión con un tnstrument.o mult.ilobular son 

grandes. En el caso del Sol, sin embargo, un solo lóbulo no 

const.tt.uye necesariamente una vent.aja, por que este lóbulo t.tene 

que estar hecho, de algún modo, para rast.rear el Sol a efecto de 

obtener más de una breve "ojeada" por dia. 

Si aftadimos un cable extra de longitud media de onda a una de 

las lineas de transmisión, l, o l
2

, de la figura <4-4<b)), se 
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desviará el sistema de franjas de suert.e que los picos se 

presentan donde acost.umbraban est.ar los valles. Conectando y 

desconectando eléctz-icament.e la longit.ud de cable, con el ciz-culto 

a ritmo muy rápido, podemos hacez- que las franjas ª"Piaren hacia 

atrás y hacia adelant.e entre dos regiones adyacentes del cielo. 

Supongamos ahora que una de estas dos reglones contiene una fuente 

de radio localizada, como el Sol. En una mit.ad del ciclo de 

cont.act.o el instrument.o "vez-á" a la fuente, mientras que en el 

ot.ro semiciclo no lo hará. Asi, el tntez-ferómet.ro generará una 

setlal alternativa que es fácilment.e capt.ada y amplificada poz- un 

z-ecept.ar adecuada. Par ot.ra part.e, una fuente amplia de ruido como 

la de fonda de la vta láctea da origen a una setlal pequetla, a na 

da origen a ninguna, puesto que el instrumento ve práct.lcament.e la 

misma int.ensidad pal'a ambas posiciones de la fl'anja. Este t.lpo de 

lnt.erferómetro, conocido como de "interrupción lobular", es 

altamente efectivo para capt.ar pequetlas fuent.es en la 

int.erferencia de fondo y t.iene t.ambien la vent.aja de reducil' los 

problemas del ruido e inestabilidad del receptor. <Smit.h, 1969> 

Los int.erfer6metros bidimensionales se construyen combinando 

adecuadamente las sei'íales de das sistemas lineales, una de 1011 

cuales se e"t.iende de est.e a oest.e y el at.z-o de nort.e a sur. 

Generalment.e, las lineas de ant.enas est.án dispuestas en foz-ma de 

cruz. El modelo de antena l'esult.ant.e puede imaginarse como la 

superposición de dos conjunt.os de haces en forma de abanico, con 

uno de ellos hecho girar 90 • sobre un eje vel'tlcal. Las zonas de 

superposición de los dos conjunt.os de abanicos llmit.an los lóbulos 

de interferencia de la combinación, dando origen a una se:rle de 

"hacecillos" dlvergent.es. A veces un sist.ema de est.e t.ipo es 

denominado Chriscl'oss, poi' su invent.o:r W.N. Christ.iansen. Si el 

número de antenas individuales en los b:razos de la c:ruz es 

demasiado g:rande, t.ant.o que cada brazo genera un solo haz en 

abanico, solamente se produce entonces un haz donde se sob:reponen 

los dos abanicos. Como est.e disposit.ivo fue pe:rfeccionado poi' el 

aust:raliano B.Y. MUls, es conocido como Mills Cross. El él-ea 

concent.z-ado:ra de energ1a de la c:ruz es bast.ant.e meno:r que la del 

disco equivalente, y su haz solament.e puede guiarse, con 

dificult.ad, medtant.e un complicado p:roceso de t'asaj• de· las 
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seriales de las ant.enas individuales. 

La Universidad de St.anrord ha dispuest.o 32 paraboloides de 3m 

f'ormando un int.erf'erómet.ro en cruz que es ut.ilizado para levant.ar 

un plano de brillo de la superficie solar en una longit.ud de onda 

de 9.1 cm; cada brazo de la cruz est.á compuest.o de 16 platos 

montados ecuatorialmente a espacios iguales a lo largo de una 

linea de base de t 15 m. Un solo motor de t HP acciona t.odas las 

antenas al unisono para rastrear al Sol cuando cruza el cielo de 

est.e a oest.e. El ancho de haz e de un solo paraboloide es de 2.3 °, 
en t.ant.o que el ancho a media capacidad ti> de uno de los hacecillos 

del pat.rón de interf'erencia es solament.e de ~ m <3.1 pies). El 

instrumento rue proyect.ado para garantizar que únicamente un haz a 

la vez pueda caer sobre el Sol. A medida que el Sol se mueve a 

través del pat.rón es explorado de oeste a est.e mediant.e un nuevo 

haz cada t.res minut.os aproximadamente, de manera que se 

desperdicie poco tiempo de observación ent.re exploraciones. Con el 

fin de obt.ener un mapa bidimensional, las exploraciones sucesivas 

son desviadas progresivament.e en dirección norte-sur mediant.e 

disposiUvos automát.icos de fasaje en el brazo correspondiente de 

la cruz. El resultado es que en menos de una hora ha sido cubiert.a 

la faz entera del Sol por unas 15 lineas de exploración paralelas, 

en forma similar al sistema mediant.e el cual se genera una imagen 

de TV. <Smit.h, 1969) 

4.3 Radioespect.rógrafos Solares 

Como vimos en el capit.ulo pasado, las explosiones de radio 

solares cubren un amplio rango de f'recuencias. En todo est.e 

espectro se present.an cambios muy rápidos en una escala de t.lempo 

que puede medirse en segundos, por lo que no hay posibilidad 

alguna de una exploración pausada y punt.o por punt.o del espect.ro. 

Para hacer una exploración en t.alea circunst.ancias se desarrolló 

el radioespect.rógraf'o, que e&1 un in&t.l'ument.o que proporciona una 

vist.a inst.ant.ánea, panormnica, de t.oda la escala de frecuencias. 

El radioespect.rógraf'o t.iene un recept.or con barrido de 

frecuencia, es decir, un recept.or que se sint.oniza repet.idament.e a 
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través del mismo ancho de banda de frecuencias mediant.e un 

dispositivo mecánico o eléctrico que, generalment.e, produce varios 

barridos de frecuencia por segundo. Posee t.ambien una antena cuya 

respuesta es casi constante sobre est.e mismo intervalo. 

F'inalment.e, la salida del l'ecept.or t.iene que disponel'se en forma 

t.al que proporcione un l'egit.ro permanente de la intensidad solar 

contra la frecuencia en todo momento. Est.o se realiza, 

habitualment.e, dejando que la sei'lal del receptor controle el 

fulgor de la mancha luminosa en un t.ubo de rayos cat.6dicos. La 

mancha barre el tubo en exacta sincron1a con la sintonización del 

receptor, 

realidad, 

produciendo un rastro de brillantez variable que, en 

es el tl'azo deseado de intensidad de radio vs. la 

frecuencia. Cada baJ'J>ido de frecuencia genera un nuevo rastro y 

los rastros 

pelicula que 

perpendicular 

mecánico de 

sucesivos se registran fotográficamente en una 

se mueve lenta y cont.inuamente en 

al movimiento de la mancha. Es este 

la pellcula el que establece la escala de 

dirección 

movimiento 

tiempo del 

registro resultant.e. 

Un radioespect.r6g1>afo elaborado puede const.ar de varias 

combinacionea receptol'-ant,ena, cubl'iendo cada una de ellaa una 

parte diferente del intervalo total del instrumento. La viabilidad 

del radioespectrógrafo estriba en el hecho de que el Sol resulta 

ser una fuente muy potente, puesto que el pequei'So ancho de banda y 

la rápida explo1>aci6n son f'undamentalmente incompatibles con la 

alta sensibilidad. 

los 

En el int.erfer6met.ro con barrido de 

principios del tnt.erferómetro y del 

frecuencia se combinan 

radioespect.rógraf'o. En 

tanto que el int.e1>fel'ómet.ro ordinario es un dispositivo poderoso 

para medir la posición de una fuente en una sola frecuencia, el 

inst.l'umento con barrido de frecuencia puede proporcionar datos de 

posición como una función de frecuencia as1 como de tiempo. 

La estación de radio astronom1a de Port. Davis opera un total 

de sets receptores de barrido de frecuencia que cubren los 

alcances de 25-50, 50-100, 100-180, 180-320, 320-580 y 2100-3900 

MHz. Las sef'lales para los dos canales de baja fl'ecuencia son 

proporcionadas por ant.enas bipolares de banda ancha de ligadUl'a en 

arco montadas encima de una pant.alla reflect.ora. Un pal'aboloide de 
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28 ples mont..ado ecuat..orialment..e suminist..ra sel'iales a los cuat..ro 

recept..ores de alt..a f'recuencia, cada uno de los cuales t..iene su 

propio bipolo o cuerno de allment.aci6n mont..ado cerca del punt..o 

f'ocal del plat..o para recoger su part..e de la energla solar 

concent..rada. Como t..area diaria, la ant..ena rast..rea aut..omát..icament..e 

al Sol desde el alba hast..a el ocaso. 

Cada uno de los recept..ores barre su banda t..res veces por 

seis t..ubos de rayos 

cámal'a f'ot.ograf'la los 

segundo, 

cat.6dlcos 

y las sel'iales son expuest..as en 

mont..ados en linea vert..lcal. Una 

seis t..razos en una sola pellcula cinemat.ográf'ica de 7 mm que se 

mueve cont..lnuament.e a una velocidad de t2 mm/min. Sobre 

práct.lcament..e t.oda la escala de f'recuenclas, la ant..ena de 28 ples 

ve al Sol merament..e como un punt..o de origen no resuelt..o. <Smit.h, 

t969) 

4.4 Descripción del lk 

a) Descripción General 

El lk es un radlolnt..erf er6met..ro 

const..ruccl6n sovlét..lca, que opera en 

Depart..ament..o de Flsica Espacial del 

sola!' de base pequefta de 

Ciudad Unl~erslt.arla en el 

IGF-UNAM. Posee una alt.a 

precisión para el est..udio de regiones act..ivas del Sol; su base es 

lo suficient..ement..e grande como para que el disco del Sol se vea 

como una fuent..e ext..ensa con ellmlnaci6n t..ot..al de sus 16bulos 

int.erferenciales, pero lo suf'icient.ement.e pequel'ia para que no se 

dest.ruyan los l6bulos int.erferenciales de las fuent.es locales. 

Asl, es posible eliminar la component.e correspondient.e al Sol 

quiet..o y observar únicament.e la component.e S pl'ovenient..e de las 

regiones act.ivas. El radioint.erf'er6met.ro Ik const.a de dos ant.enas 

parabólicas de t m de diámet.ro cada una, mont.adas en un eje polar 

común que det.el'mina la dirección de la base del int.el'ferómet.ro. 

Opera en una f'recuencia cent.ral de 7.7 Ghz <>-•3.9 cm> con un ancho 

de banda de 500 Mhz. La separación de las ant.enas es de 5.24 m que 

corresponde a t3t longit.udea de onda. El eje del apu-at.o eat.6 

Ol'ient.ado a lo largo del eje polaJ. y un mot.or sincl'6ntco lo gil'• 
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de est.e a oest.e -haciendo girar las ant.enas- siguiendo el 

movimient.o diurno del Sol para asegurar la independencia de la 

fase de la sei'ial int.erferencial del movimient.o del Sol. Cada 

ant.ena t.iene además un desplazamient.o independient.e en declinación 

ent.re ±25°. 

Los regist.radores t.ienen una const.ant.e de t.iempo de 1 s y un 

fact.or de amplificación de 106
• En condiciones normales regist.ra 

sei'iales poi' encima de 100 Jansky con una razón de sei'ial a l'uido de 

3 x 109 para el Sol quiet.o. 

Las sei'iales de las dos ant.enas se propagan a t.J'avés de gulas 

de onda a la ent.J'ada del anillo hlbl'ido <AH) donde ocul're una 

mezcla de sei'iales. Del anillo hlbl'ido la sei'ial viaja a la ent.l'ada 

del recept.or pasando, pl'eviament.e, a t.ravés del modulado!' de 

amplit.ud <MA>. En uno de los brazos, ent.re el espejo y el anillo 

hibl'ido, se encuent.ra el modulado!' de fa&e <MF), el cual 

suminist.ra el cambio cont.inuo de la fase. En cada ant.ena est.á un 

modulado!' de ferrit.a de polal'ización <MP>. 

El recept.or se const.ruyó en base al esquema de amplificación 

dil'ect.a con una et.apa de amplificación de bajo l'uido con ganancia 

de 60 dB; uaando 

la sei'lal ent.ra 

amplificadol'es de 

sint.onizados en 

int.erferomét.l'ico), 

t.ecnologla GAS-FET. De"pu6a del rect.if'icador CD), 

en forma paralela a las ent.l'adas de los 

bandas est.rechas de baja fl'ecuencia CABF), 

la frecuencia de modulación de fase <canal 

de amplit.ud y polal'ización. Después del 

amplificador de baja frecuencia se encuent.ran los det.ect.ores de 

fase <DF), cuyas sei'liales de salida son l'egist.radas por un 

aut.ol'regist.J'ador t.ipo EPP-09. A la salida del canal int.erfel'encial 

hay dos det.ect.ores de fase. Las fase11 de los volt.aje11 de 

referencia que se dan a est.os det.ect.ol'es se encuent.l'an a 90° una 

respect.o de la ot.l'a. 

Para garant.izar el diagrama viajero del int.erferómet.ro, en 

uno de los brazos del sist.ema se incluyó el modulador de fase que 

da un cambio c::ont.inuo de la fase i•Ot.. La acción de dicho 

modulador es idéntic::a al desplazamient.o de la fl'ecuencia de la 

set'lal sobl'e la magnitud O; que tiene como objetivo el c:amblo 

continuo de la fase sin c::ambio en amplitud en la l'Ut.a subsecuente. 

La influencia de los el'l'Ores en la c::oloc::ación de las plac::as y de 
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los errores en su longitud de f"ase y de las absorciones débiles 

<reClexiones) en ést..as, resultan poco signif'icat..ivas para t..al 

modulador (menos del .5%), La f'recuencia de modulación es de 22 hz 

bajo una f'recuencia de rotación de la placa de tt hz. <Bravo, 

Arreola y Pérez, 1988) 

b) Descripción de los Cuatro Canales 

El radioint..erf'erómet..ro lk t..iene cuatro canales: el de 

intensidad <I>, en el cual se registra el f'lujo t..ot..al del Sol; los 

canales seno <S> y coseno CC), en los que se registra la sel'lal 

<amplitud y f'ase) de los cent.ros de actividad, eliminando la sel'lal 

del Sol quieto; y el canal de polarización <V> donde se graba el 

Clujo de emisión con polarización circular ya sea levógira o 

dextrógira. 

El canal de intensidad est..á provist.o de un generador de ruido 

<ORI> que se conect.a al ampUf'icador <A> de manera alt.ernada con 

la seftal del Sol, para disminuir el ef'ect.o que la variación de la 

ganancia de los ampUCicadores t..endria si solo se captara la sel'lal 

del Sol. La rest.a de la sel'lal del Sol y el ruido patrón se logra 

mediant.e un 

resistencias 

circuito f'ormado 

se conectan a la 

por dos 

sei'ial y 

int.egradores 

al ruido 

respect..ivament..e, según el diagrama de la Cigura <4-5>. 

cuyas 

patrón, 

Durante medio periodo la ant.ena se conecta al ampUf'lcadol' 

mientras ést..e lo hace al circuito int.egrador superior. Durante la 

ot.ra part.e del periodo la f'uent.e de ruido patrón se conecta al 

circuito int..egradol' inf'el'iol' medlant.e el generado!' de 

interrupciones que slncl'oniza los dos int.errupt..ores en la entrada 

y la salida del ampUCicadol', obteniéndose en el l'egist..ro la l'est..a 

deseada. Apart.e de est..e generador de l'uido, hay ot.ro que se suma a 

las sei'iales en los cuatro canales y sil've para conoce!' la ganancia 

de los amplif'icadores. 

Pal' a que la sel'lal solal' y la sel'lal patrón pasen 

alt..ernadament.e a las guias de onda, se coloca un embobinado sobl'e 

una guia de onda circulal', a la cual entran las sel'lales de ORI y 

del Sol. Al pasa!' COl'l'ient..e poi' la bobina apal'ece un campo 
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magnético que hace girar la polarización llneal de la sei"lal en un 

ángulo de 90° debido al efect.o Faraday. A est.e disposit.ivo se le 

denomina modulador de int.ensidad. 

El lado "a" de las guias de onda que llevan la sei"lal del Sol 

hacia el modulador de int.ensidad, es perpendicula!' al lado "a" de 

las guias de onda que conducen la sei"íal del generador de ruido. La 

corrient.e que aliment.a a la bobina se comport.a como una función 

rect.angular de media onda, con valores cero e I. Durant.e el t.iempo 

que circula la corrient.e I, que produce el campo B, el modo 

principal de propagación del vect.or- eléct.rico dent.r-o de las guias 

<E
0

,> de la seiial de la fuent.e, cambiar-á de la dirección y a la x, 

y podrá pasar por- la guia de onda rect.angular que est.á después del 

modulador de int.ensidad. En cont.rapart.ida, el modo principal para 

la sei"lal del generador de ruido cambiará de x a y, y no podrá 

pasar por t.al guia de onda. Durant.e el t.lempo que la corrient.e sea 

cero, solo pasará el modo E
0

, de la sel"lal del generador de ruido, 

quedando eliminado el de la sei"lal de la fuent.e; lográndose asi la 

alt.ernancia en la ent.l"ada al amplificador de la sei"lal del Sol y de 

la del GRI. 

La corrient.e que aliment.a la bobina de Ml t.ambien cont.rola el 

awit.cheo en la ent.rada hacia loa cir•cuit.os int.egradores <GI>, 

sincronizando asi, los int.errupt.ores que est.án ant.es y después del 

amplificador. Después de est.os circuit.os int.egradol"es se encuent.l"a 

un filt.ro que solo pel"mit.e el paso de la sei"lal con la frecuencia 

de modulación de int.ensidad; de ahl la sei"íal pasa al regist.ro t 

para ser grabada. <Mendoza, 1996> 

En la ent.rada a las guias de onda, en cada ant.ena, se coloca 

una placa l"et.ardadora <de >../4) a 45• respect.o del lado "a" de la 

primera guia de onda rect.angular que encuent.ra la sei"íal. Con est.a 

placa ret.ardadora <o fásica> se logra que la polarización circular 

sea t.ransformada en llneal. La polarización circula!' izquierda 

origina polarización lineal perpendicular a la polarización lineal 

producida por la polarización circular derecha. 

Despu6s de la placa fásica se encuent.ra el modulador de 

polarización, el cual hace cirar 90. las dos polarizaciones, y 

como la gula de onda que sigue en el camino de la sei'lal es 

l"ect.angular- y est.á ubicada a 46 • de la placa, solo permit.e el paso 
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de una polarización. Al igual que en el modulador de intensidad, 

la bobina, alimentada por corriente rectangular de media onda, en 

un semipel'lodo dejaré pasar la seftal con polarización ltneal en y, 

y en el otro a la que la tenga en x. Los circuitos están diseftados 

para registrar la resta de las dos polarizaciones, para lo cual se 

emplean dos circuitos integradores. La serial con polarización 

circular izquierda de origen, llega a un circuito integrador y la 

seftal inicialmente con polarización circular derecha al otro; 

siendo controlado este swit.cheo por el mismo volt.aje que controla 

la entrada de una y ot.ra polarizaciones en cada antena; quedando 

ast ambas interrupciones sincronizadas. 

Para elegir solo la seftal con polarización modulada se coloca 

después de los circuitos integradores, un filt.:ro sincronizado a la 

frecuencia de modulación de polarización. La seftal se graba, 

finalmente, en el registro del canal de polarización. 

Después de pasar por el modulador de fase, la seftal de la 

antena sur se mezcla con la de la antena norte, dando por 

:resultado lóbulos int.er-fer-enciales viajer-os en dir-eccion 

nor-te-sur-. La seftal de la antena nor-te llega al lugar de 

int.erfer-encia con un cambio de fase debido a w, mi e nt.:ras que la 

sef'íal de la antena sur- lo hace con un cambio de fase pl'oducido por

w y O; evitando ast que se for-men lóbulos inte:rfe:renciales 

estacionarios. Como 0-22 hz << 7.7 Ghz•w; no se pier-de infor-mación 

por- una modulación de fase a f'r-ecuencia O. 

El pat.r-ón de int.er-f'erencia puede expr-esa:rse <Mendoza, 1986) 

como: 

P•A<t)/2 cos<2nOt.> <40) 

donde A<I> es la envolvente y 2nOt. es la f'ase de interf'erencia. A 

la posición del pat.l'ón de interf'el'encia en la que el mé:ldmo del 

lóbulo pl'incipal se encuent.l'a en ol'igen de f'ase se le denomina 

posición +coseno. La posición +seno se alcanza después de un 

int.e.-valo t.t.•(1/4) O. Es decil', para int.el'valos de tiempo 

t.t.•(1/4)0 subsecuentes, t.endl'emos posiciones coseno y seno 

alt.e.-nadament.e. Ast, la siguiente posición coseno <-coseno> se 

alcanza en un int.e.-valo t.t.•<1/2)0 después de la pl'imel'a . posición 
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coseno <el signo de seno y coseno es 

ESTA TESIS NO DEBE 
solo S&lJR ~f;tJ!snilBLUJUCA 

posiciones intermedias no se toman en cuenta porque entre una 

posición seno y una coseno transcurrre un t.lempo de 3 x 10- 3 s y 

el tiempo de integración de la sei"lal es -r•i s»3 x 10- 3 s•t.t. Esto 

es, en un intervalo de tiempo -r•t s, podemos tener información 

captada por 150 posiciones seno y otras tantas coseno. 

La sei"lal de interferencia se separa en dos canales: en uno se 

graba la sei"lal registrada durante las posiciones seno (canal S> y 

en otro la sei"lal registrada durante las posiciones coseno. Las 

distintas posiciones del patrón quedan representadas por: 

+coseno•A<t>/2 cos t 

-coseno•-A(i)/2 cos t 

+seno•A<t>/2 sen t 

-seno•A<t>/2 sen t 

(41) 

(42) 

<43) 

(44) 

Para grabar las sei"lales seno y coseno se deben tomar en 

cuenta las cuatro posiciones del patrón. La separación de las 

sei"lales se hace primel'o en dos grupos, poniendo en uno las sei"lales 

seno y en otro las coseno. Sobre la guia de onda circular que hace 

girair a la placa de )../2 del moduladoir de fa"e ae coloca una coirona 

ajustada a la guia de tal manera que gire con ella. De un lado de 

la corona se colocan dos focos a diferentes radios <r,, y r 
2

) y del 

otro lado se colocan dos fotodiodos, exáctamente enfrente de los 

focos, separados éstos y aquellos por la corona, a la cual se le 

hacen ocho orificios con una separación angular de 45 º. Cuatro de 

los orificios se hacen a un radio r,, y los otros cuatro a un radio 

r 
2 

de la corona. Los orificios se hacen de tal forma que los 

vecinos més próximos de cada uno está a un radio distinto. Al 

girar la corona se obtiene un estrobo y del otro lado de los focos 

los fotodiodos captarán un pulso cada vez que el estrobo presente 

un orificio entre foco y fotodiodo. Como son ocho orificios y en 

una vuelta completa de la gula el cambio de f'ase que provoca la 

placa retardadora es de 4n¡ entre dos pulsos seguidos el l'etl'aso 

de la f'ase de la sei"lal es de n/2. Asl, con los pulsos podemos 

sabe!' la posición de los lóbulos viajel'os y poi' ello a los pulsos 

producidos poi' los focos a una distancia l',, les llamamos pulsos 
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coseno, y a los producidos por el f"oco 

<Mendoza, 1986> 

en r 
2 

pulsos seno. 

Los pulsos seno y coseno pasan a t.ravés de un circuit.o que 

los t.ranst'orma en onda cuadrada, para cent.rolar la ent.rada de la 

sel'lal, alt.ernadament.e, a los canales seno y coseno, sincronizando 

asl las posiciones del pat.rón seno y coseno con las ent.radas a los 

canales seno y coseno respect.ivament.e. En la práct.ica, de hecho, 

no son necesarias las dos funciones cuadradas, pues con una sola 

se puede lograr el swit.cheo en la salida del ampllt'icador, usando 

solo los pulsos coseno y haciéndolos función cuadrada. La figura 

<4-7> muest.ra el diagrama de bloques de los canales de 

int.erferencla. 

Despues de separada la serial en los canales seno y coseno, en 

cada canal se separan alt.ernadament.e las sei'lales dadas por los 

pulsos de ese canal. Para est.o se coloca un circuit.o en cada canal 

que hace de la función rect.angular de media onda una función 

rect.angular complet.a <o alterna), es decir, con volt.ajes 

dlferent.es de cero alt.ernadan1ent.e posit.ivos y negat.ivos; con lo 

que, por ejemplo, para el canal coseno la ent.rada al regist.rador 

se hará solo cuando los . volt.ajes de la función rect.angular de 

media onda sean diferent.es de cero, y cuando est.os volt.ajes sean 

posit.ivos, después de pasar a función rect.angular alt.erna, la 

sei'lal se dirigirá a un circuit.o int.egrador, mient.ras que para los 

volt.ajes negat.ivos la sei'íal irá a ot.ro circuit.o int.egrador 

colocado en paralelo con el ant.erior. 

De est.a manera se graba en el regist.ro final la rest.a de las 

sei'lales capt.adas durant.e la posición +coseno y -coseno. La rest.a 

se hace t.omando ambos valores respect.o del cero para pot.encia de 

respuest.a y no respect.o del cero senoidal <O senoidal) es decir, 

T •<+coseno>-<-coseno). Para el canal seno el funcionamiento es el 
e 

mismo solo que las ent.radas . de la sei'lal se hacen en los int.ervalos 

de tiempo en los que el volt.aje de la función rect.angular coseno 

es cero. Si la sei'lal recibida durant.e la posición del patrón 

-coseno es mayor que la captada durant.e la posición +coseno, la 

fase t será negativa, indicando que la fuent.e está hacia el nort.e 

del mAximo de respuest.a. 

80 



(:...VALt) ~E.NO (s) 'I (O~t.NO. (e) 

Fig (4-7) · 



Si t=nn T =<+seno>-<-senol=O (45> 
• 

Si t=<2n+l/2ln T =<+coseno>-<-coseno>=O (46> 
e: 

En los registros C y S la sei'lal del cielo frie• se tomará como 

cero, entonces, para T >O y T >O la seftal deberá estar a la 
• e: 

derecha de la sei'lal del cielo frto y T <O, T <O, a la izquierda. 
e: • 

( l'lendoza, 1986 > 

La calibración del canal de intensidad se efectúa mediante la 

sei'lal de la placa de absorción del atenuador que se encuentra en 

la bocina de la guta de onda, con la cual se hace la comparación 

de la sel"ial, que va de la antena. La temperatura de la bocina 

dirigida al cielo es de 20 °K. Además los atenuadores están en 

ambos brazos que parten de las antenas. El cubrimiento simultáneo 

y escalonado de estos atenuadores se usa en calidad de etapas 

intermedias de la calibración. Igualmente durante la medición de 

las senales de los espeJos aislados. 

Para la calibración del canal interf'erencial se utiliza la 

seftal del tubo de descarga de gas, la cual se ramitica por medio 

de la conexión de modelo T, y a través de los acopladores 

direccionales con un debilitamiento de 24.5 dB pasa en ambos 

canales. En la entrada del receptor esta seftal forma 15° en el 

canal interferencial. 

La calibración de los canales polarizados se efectúa por 

medio del carnbio de la sección con la placa de X./4 en la sección 

con plac~ de absorción para cada uno de los radiadores del 

interfer6metro. 

La absorción en las guias de onda se mide a través del ruido 

propio de las guias de C•nda con las antenas dirigidas al cielo. 

Esta constituye de 1 a 1,5 dB, lo que se encuentra en 

correspondencia con los 250 °K que constituyen la temperatura de 

la antena del Sol. 

el Datos Observacionales 

Para concluir este trabajo, mostramos un ejemplo de registro 

de datos obtenido por el radiointerf'erómetro lk el 23 de junio de 
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1988 y en el cual hemos "alineado" el eje temporal de los canales 

de intensidad, seno y coseno; pues no hubo registro de 

polarización. Un anal is is detallado de datos obtenidos con el Ik 

fué hecho por Eduardo Mendoza en su tesis de licenciatura. 

Amén de la construcción de un local adecuado para el Ik, es 

necesaria la colocación de una mal la de alambre alrededor de sus 

antenas para disminuir las interterencias electromagnéticas. 

También serla muy úti 1 reducir el tiempo de muestreo para poder 

detectar fenómenos de muy corta duración, asl como automatizar el 

equipo. 

La utilidad futura del Ik está también ligada a la 

posibilidad de contar con gente especializada en las emisiones de 

radio del Sol, tanto en su aspecto teórico como en el que tiene 

que ver con el desarrollo y perfeccionamiento de instrumentos 

propios para la observación del Sol a estas longitudes de onda. 
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Conclusiones 

A lo larr;o de est.a t.esis t.rat.amos de dar un panorama general 

de Ja Radloast.ronomia solar, disciplina que se encuent.ra en 

proceso de franco desarrollo. 

Hemos vlst.o que el Sol es una est.rella que dist.a mucho de ser 

aquella superficie perfect.a que idealizaron varios pueblos de la 

ant.lcüedad. Muy por el cont.rarlo, en el Sol ocurren una gran 

variedad de fenómenos dinámicos. Los más evidentes son las manchas 

solai-es y las ráfagas. En particular en est.a t.esis t.rat.amos de 

hacer énfasis en aspect.os relacionados con est.as últ.imas, que son 

enormes eMplostones originadas en la cromósfera y que dan lugar a 

emisiones de radio de diferent.es t.lpos, de los cuales est.udiamos 

los cuat.ro más ~mport.ant.es y generales, as1 como los mecanismos 

espectficos involucrados en su 

t.ipos de emisiones de radio 

generación y en la de los ot.ros dos 

que son la del Sol quiet.o y la 

Component.e Lent.ament.e Variable, ambas de origen t.érmico. 

Por últ.imo dimos un vist.azo a los dist.int.os apa1•at.os 

ut.ilizados para est.udiar al Sol en radio, t.ant.o analizando su 

concepción general, como dando ejemplos de algunos de ellos, 

especialment.e nos ref'erimos al radioint.erferómet.ro de base pequei'ía 

"lk" del IGFUNAM cuyas observaciones a A.•4 cm seguramente 

coadyuvarán a formar una buena idea de Jos event.os solares a est.a 

lollgit.ud de onda ademas de constit.uir un buen punt.o de partida 

para el desarrollo, en un fut.uro, de la radioast.rononúa solar 

desde MéMico. 

Como result.ado de t.odo lo ant.erior podemos concluir que: 

El est.udio de los diversos fenómenos que ocurren en el Sol ha 

abtert.o un amplio, nat.ural y obligado campo de cooperación ent.re 

la risica y radioast.ronomia solar y ot.ras ramas de la Fisica como 

la hidrodinámica, la magnet.ohidrodinémica, la fisica at.ómica y 

nuclear y la flsica de plasmas, ast como con la elect.rónica. 

Los conoclmlent.os adquiridos en el est.udio del Sol 

a las demás est.rellas y, a la inversa, las Ideas de 

est.elar ayudan mucho a la flstca solar. Al respect.o 
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seríalar la enorme import.ancia de la radioast.rononúa y la fisica 

solar en el est.udio de la liberación de energia en los fenómenos 

explosivos, que conducen a una "ast.roftsica de alta energ;ia", al 

combinar las observaciones de rayos X, rayos y, radio y ópticas, 

con los est.udios t.eóricos respectivos. 

El desarrollo de la radioast.ronomia solar est.A 1nt.imament.e 

ligado a las innovaciones t.ecnológicas, por lo que fut.uros avances 

y descubrimient.os dependerán, en gran medida, de la factibilidad 

de cont.ar con inst.rument.os de mayor resolución t.ant.o temporal como 

espacial. Ya en la actualidad, el uso de instrumentos de alta 

resolución está llevando a un refinamiento de la t.eorta. 

Los avances en la teo1•ta tienen t.ambién que ver con una mayor 

comprensión de los procesos fisicos que se dan en los plasmas, 

para lo cual es muy import.ant.e el est.udio que se haga de ést.os en 

el medio int.erplanetas:-io, en la medida en que resulta 

ext.remadament.e dificil hacerlo en el laborat.orio. lndudablement.e, 

el estudio de 

solar y los 

las ráf'ar;as 

estallidos 

comprensión de los plasmas. 

solares, el calent.amient.o 

de radio, cont.ribub-an 

de la corona 

mucho a la 

Cuando recordamos las aport.aciones de gent.e como Fraunhof'er, 

Alfvén, Eddington y Bethe, por nombrar algunos, no podemos menos 

que decir que la fisica solar en general y la radioastronomta 

solar en part.lcular, t.lenen mucho que ofrecer para nuest.ra mejor 

comprensión fisica del Universo. 
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APENDICE 1 

POLARIZACION 

La pola:rlzación de una onda nos indica Ja fo:rma en que est.á 

vib:rando el campo elect.:romagnét.ico. 

La clase más sencilla de onda es la pola:rizada Unealment.e. 

En est.e caso, las vib:raciones del campo eléct.l'ico est.án confinadas 

a un solo plano que encie:rl'a la dil'ección de pl'opagaci6n, como se 

ve en Ja figul'a <A-1). También se dice que est.as ondas son de 

polal'izaci6n plana. En la figul'a <A-1) el campo eléct.l'ico est.á 

val'iando de al'l'iba a abajo, con int.ensidad val'iable senoidalment.e. 

La mayol'la de las ant.enas de l'adio t.l'ansmit.en o l'eciben ondas de 

est.e t.ipo. 

En el caso de una onda polal'izada cil'culal'ment.e, el vect.ol' 

eléct.l'ico es de ampUt.ud const.ant.e pel'o gil'a en el plano de Ja 

página a medida que las ondas adelant.an. En una onda polal'izada 

eltpt.icament.e, el vect.o:r eléct.J'ico gil'a t.ambién en el plano de la 

página, pel'o su ampltt.ud Yal'ta en t.aJ fol'ma que la punt.a deJ 

vect.ol' t.l'aza una elipse. 

Poi' últ.imo, en Ja figul'a <A-1) se muest.l'a t.ambién una 

l'epl'esent.ac16n de una onda polal'izada al azal', y que consist.e en 

una supel'po•ición de t.odos Jos planos posibles de polal'ización 

lineal, con component.es cir-cuJou-ea y elipt.icoa var-iable., al azaz

dispuest.as en for-ma aleat.ol'ia. A est.e t.ipo de onda se le conoce 

t.ambién como no polarizada a pesa!' de sel' una mezcla de t.odas las 

polal'izaciones. 

Los t.tpos comúnes de ant.enas est.án polal'izadas linealment.e, 

es decil' que solament.e l'esponden a aquellos component.es de 

vibl'aciones eléct.l'icas que sean pal'alelos a sus element.os. Si 

est.amos t.l'at.ando con una onda polal'izada linealment.e, podemos 

det.el'minal' su plano de polal'ización haciendo gil'al' Ja ant.ena sobl'e 

un eje pel'pendiculal' a sus element.os y anot.ando la Ol'ient.ación de 

la cual se l'acib• una sel"lal máxima. Si se sabe que la onda de 

l'adio est.á polal'izada cil'cuJal'ment.e, podemos medil' su sent.tdo de 
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giro mont.ando dos ant.enas simples en ángulos r-ect.os 

combinando sus salidas después de haber ret.ar-dado 

sei'lales mediant.e una cable de un cuart.o de onda 

ent.re sl y 

una de las 

de longit.ud. 

Dependiendo de que sei'lal es asl demor-ada, el slst.ema responderá a 

ondas de"t.rógiras o levógiras. 
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APENDICE 2 

RADIACION CERENKOV 

El amortiguamiento de las oscilaciones electrostát.icas en el 

plasma es posible no solo debido a los choques de las part.lculas 

del plasma unas con otras, sino también a que la onda transmite su 

energla a los electrones e iones. Semejante amortiguamiento se 

observa cuando el plasma est.á en estado de t.ot.al equilibrio. 

Cuando el plasma no está en equilibrio, la interacción de la onda 

con las partlculas cargadas puede conducir no solo al 

amo:rtiguamient.o, sino que en ocasiones a la intensificación de las 

vib:raciones. Esto sucede cuando el número de part.lculas que 

abso:rben energla de la onda plasmática es menor que el número de 

ellas que ceden a la onda su energla. Esto ocurre si en el plasma, 

por ciertas causas, se crea un grupo de partlculas en movimient.o 

con una gran velocidad, presentándose el llamado efecto Cerenkov, 

que se origina cuando una partlcula cargada viaja en ciert.o medio 

a una velocidad mayor que la velocidad de fase de la luz en dicho 

medio, generando en ést.e 

viajando muy rápidamente 

una onda luminosa. Asl, un elect.r6n 

puede excit.ar las ondas de plasma 

Cerenkov cuyas velocidades de fase 

del electrón. 

son menores que la velocidad 

En la at.m6sfera solar, muchas parUculas rápidas de un chorro 

pueden atraV'esar un plasma y producir el efect.o Cerenkov. Si los 

elect.rones estan lo suflcientement.e separados para act.uar 

independientemente, la radiación es incoherent.e y probablemente de 

no mucha impor-t.ancia dur-ant.e una ráfaga sola:r. Cuando los 

elect.r-ones forman un chor-r-o, como lo hacen durant.e una r-áfaga, 

radian colect.ivament.e, y la 

pr-opor-cional al cuadrado del 

pot.encia r-adiada total es entonces 

númer-o de pai-t.lculas. En este caso 

tendremos r-adiaci6n coher-ent.e. Estas ondas de plasma son ondas 

en las cuales los electrones en cualquier lnst.ant.e est.án agrupados 

alrededor de los picos de las mismas. Tales ondas t.ienden a 

"at.rapai-" el chorro de elect.rones en sus pozos de potencial por 

medio de fuerzas elect.rostát.icas. Si exist.e un gran número de 
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part.iculas cargadas viajando lir;eramente más lentas que Ja 

velocidad de rase de Ja onda y un menor número viajando 

ligeramente más rápido que dicha velocidad, Ja onda perderá 

energla; es decir, el plasma será amort.iguado. Este es el llamado 

amortiguamiento de Landau. Si por el contrario, hay más part..lculas 

rápidas que lentas, la onda "tomará" energía de aquellas dando por 

resultado una excitación o inestabilidad de Ja onda. Este fenómeno 

se conoce como inestabilidad de dos corrientes. 

Cuando la velocidad de rase es muy cercana a la velocidad 

t.érmica la onda se vuelve complet.amente desorganizada por los 

movimientos térmicos y empieza a disiparse. 

Considerando que la densidad de electrones en el chorro es 

mucho menor que en el plasma; y que la velocidad de los electrones 

es mucho mayor a la de fase, Bohm y Gross, en 1949, calcularon que 

la transrerencia de energia del chorro a la onda una vez alcanzado 

el equilibrio por medio de un amort.iguamlento por colisiones es: 

donde E
0 

es la amplitud del vector eléctrico. 
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