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CAPITULO I. INTRODUCCION.

El Sol es la estrella més cercana a nosotros. La luz que
recibimos de ella es de fundamental importancia para la vida misma no
sélé del hombre sino de plantas y animales en general. Afortunadamente
el Sol seguird proporcionandonos energia por lo menos durante otros
4500.106aﬁos. en las mismas condiciones en que lo ha venide haciendo
porAun periodo de tiempo igual. Y no obstante el tiempo transcurrido,
no -deja de ser fascinante el estudio, no s6lo del Sol como una
estreila integrante de una galaxia, o como una estrella con un sistema
élanetario. sino del mismo y ain misterioso interior solar.

De hecho, el interior del Sol permanece aun inaccesible, de
manera directa . En efecto, lo. que vemos del Sol en realidad es sélo
su superficie, la fotésfera, la luz proveniente de ella tarda
millones de afies en salir del interior solar debido a las multiples
absorciones y emisiones que tiene con los &tomos que encuentra en su
trayectoria azarosa al exterior. Asi, alrededor de la década de los
76'5, se empezaron a desarrollar dos ramas del conocimiento que se
estan revelando muy prometedoras para estudiar el interior solar.
Estas son, los registros heliosismolégicos y la deteccién del flqjo de

neutrinos.



que ‘el

Pgﬁrl 10'&1ue respecta: a la heliosismologia, hace .poco . se descubrié

.Sol ‘presenta caracteristicas similares a la Tlerra, en ‘el

“"sentido de que se comporta como una cavidad resonante capaz de atrapar

en’ su .interior ondas de varias frecuencias. La superposicién de un

gran namero de estas ondas genera patrones observables, que

" similarmente como en la Tierra, se han convertido en una herramienta

muy poderosa para sondear las regiones méas profundas del interior del

“-Sol, "Por - su similitud -con las - técnicas de -exploracién del interior de

nuestro.  planeta, “se “bautizé - -a“esta . técnica como heliosismologia o

’ sismologia solar.

'Las oscilaciones - ‘solares fﬁer‘on descubiertas en los sesentas por
Leighton, Noyes 'y Simdn al medir patrones de velocidades en la
atmésfera del Sol por medio del desplazamiento Doppler de lineas de
absorcién. En lugar del esperado movimiento cadtico de la superficie
solar, se detectaron velocidades cuyo comportamiento era de tipo
oscilatorio, siendo la mas caracteristica una de aproximadamente 5
minutos. Este comportamiento fué atribuide a respuestas de la
atmosfera a eventos en la superficie del Sol, y no fué sino hasta 1970
que Leibacher y Stein propusieron la idea, que hasta ahora es la
e:;plicacién mas aceptada, de que nuestra estrella actia como una

cavidad acustica capaz de atrapar ondas excitadas en su interior.



L:’.iskondas pueden ser producidas por. fuerzas de tipo gravitacion&l
(on&as é) o por cambios de presién (ondas p). Las ondas tipo p son
Eeflejadas cerca de la superficie porque los cambios de densidad son
muy grandes e impiden que las ondas la pasen, y hacia el interior las
ondas se van refractando a medida que pasan de una capa a otra de
mayor densidad y, al aumentar la velocidad del sonido, pronto son
reflejadas. Como veremos en el Capitylo III, la profundidad que
alcanzan las ondas depende de su frecuencia.. El estudio de estas
oscilaciones permite, ademas de explorar el ir;terior del Sol, poner a
prueba las llamadas teorias estandard de su interior.

En cuanto a las predicciones de la teoria heliosismolégica, éstas
han sido ampliamente corroboradas por las observacicnes y, dado el
gran nivel de perfeccionamiento que se ha ido alcanzando, sobre todo
con la ayuda de mediciones desde el espacio, la heliosismologia esta
adquiriendo una gran madurez en la historia de la astrofisica.

Los estudios heliosismolégicos estdan divididos en tres dreas
principales: estudios de la estructura del interior del Sol, estudios
de la naturaleza de las oscilaciones y estudios astrofisicos
relacionados. En esta tesis nos concentraremos sclamente en la

heliosismologia como un medio para estudiar el interior del Sol.



Por lo que respecta al ‘f"lu_io'" derrne‘utrinés se sabe que el Sol esta
consﬁtuido mayoritariamente'por‘.nﬁcleo_s de hidrégeno, protones, los
q.ﬁe a su vez estan rodeados de una gran cantidad de electrones libres
productos -de la jonizacién irﬁperante por las altas temperaturas
prevalecientes en el nucleo solar. La velocidad enorme con que se
mueven esos nicleos en esa region a tales temperaturas, hace suponer
que el Sol se encuentra actualmente en la etapa inicial de combustién
nuclear. Actualmente se piensa que este proceso es el mecanismo que
origina la enorme cantidad de energia solar saliente. Y es en esta
etapa donde se producen un gran numero ‘de neutrones, positrones
(electrones positivos} y neutrinos (particulas que se supone tienen
carga neutra y masa muy pequefia, casi cero), con una energia
excedente de alrededor de 25 Mev (106 electronvolts}). Esta energia es
la correspondiente a la diferencia de masa, en el proceso de
conversidon, entre cuatro protones y el nicleo de helio resultante.

La energia resultante de la cadena de produccion llamada
protén-protén, (p-p).se manifiesta a través de fotones y neutrinos.
Esta manera de producir nucleos de helio y neutrinos no es la unica.
El ciclo carbono-nitrégeno-oxigeno (CNO) da lugar a dos neutrinos con
ur;a energia maxima mayor de | Mev (para ambos ciclos ver Apéndice 1).
Los neutrinos del ciclo CNO provienen, uno del decaimiento radioactivo

del nitrégeno-13 y el otro del decaimiento del oxigeno-15.



Dé las tab}las’ .de -los divfereﬁtes ciclos (Aééndice l)y.se observa-
que. no todas las reacciones imrlolucradrz’xs producen neutrinos y que las
.en.ergias implicadas en las reacciones son muy especificas. Algo. muy
.Vimportante‘ también es que las- abundancias relativas de los diferentes
elementos que intervienen enlas reacciones nucleares en el interior
~.del Sol, determinan su .tiempo. de ocurrencia. E igualmente importante
es -la  temperatura - del interio_r solar, del- orden. de 10 millones de

. grados

"D la tabla I del -Apéndice I, la cual muestra la energia de
los - -neutrinos - resultantes de la;s ‘reécc}énesw ,.. e observa que la
energia: minima se obtiene de 'la reaccién p-p y es de 0.42 Mev y la
maxima se obtiene del decaimiento del Boro-8 y es de 14.05 Mev, Por lo
tanto de estos valores se pueden obtener los limites del flujo total
de neutrino$ solares. En efecto, basta con dividir el flujo de energia
total a la altura de la Tierra (la llamada constante solar) entre
estas energias. El resultado que se obtiene es 1.8 x 10° y 6.2 x 1010
v em? s respectivamente. Por lo que, si se considera wuna
temperatura del interior del Sol de 15 millones de grados se
esperarian aproximadamente 62 000 millones de neutrinos de baja
ex:\ergla (0.42 Mev), por cmzpor segundo,alrededor de 4 00Omillones de
neutrinos por cem? por segundo con energia intermedia (de 0.86 Mev) y
cerca de 2 millones de neutrinos mas energéticos {(de 14.05 Mev). Estos
resultados se obtienen de los modelos comunes del interior del Sol y

para los cuales el ciclo p-p es el mas eficiente.



-De'lo antéi‘jor"se'desprende que un gran nomero de neutrinos
" llegan: a:-la '\'I.'ierra ‘cada segunde pero, en contraposicién, su deteccién
‘es muy ,k diflc‘:il. En efecto, los neutrinos presentan una seccién
trans;ersal sumramente pequefia. Ademas, como la seccién transversal de
captura en general disminuye al aumentar la energia, uno esperaria
poder detectar solamente neutrinos demasiado lentos. La figura (I.1)
‘indica las probabilidades de captura para las diferentes reacciones,
segin los experimentos que se han realizado en reactores nucleares
utilizando diferentes blancos. Por su utilidad la unidad utilizada
para la tasa de captura de neutrinos solares es el SNU (solar neutrino
units). Esta unidad es igual a 10'36capturas por segundo por &tomo
blanco.

Asi entonces una forma de registrar la tasa de produccién de
energia en el nucieo del Sol, y por lo tanto de estudiar su interior,
es la deteccién del flujo de neuu;inos procedentes de él. El primer
experimento . para este fin consiste en la mediciéon del flujo de
_neutrinos solares provenientes del decaimiento del B® del ciclo PP Yy
se realiza desde hace casi dos décadas por Davis y colaboradores en el
Laboratorio de Brookhaven, en los Estados Unidos de Norteamérica.

En este experimento los neutrinos son detectados utilizando la
--reaceceién :-

ol o+ v os Tar o+ e, (LD



esperandose, en términos de unidades de neutrinos” solares, la captura
de un neﬁtrino por segundo por cada 10°® atomos de clorq—37. ‘Como se
necesitan muchos Atomos para obtener unos cuantos conteos en el
detector de Davis, se dispone de un tanque con alrededor de 400 000

litros con un contenido de alrededor de 2 x 10 *°

dtomos de cloro-37,
por lo que se espera una captura cada seis dias.

El experimento indica una tasa de captura muy inferior a la
esperada tomando en cuenta los modelos usuales, o estandard. El flujo
de neutrinos es de sélo 3 millones de neutrinos por cm? por segundo,
que representa alrededor de un tercio del flujo esperado.

Los resultados obtenidos por Davis podrian indicar que las
reacciones de la cadena p-p se estdn realizando en el nucleo del Sol
de forma ineficiente. Esto serfa un poblema bastante serio, porque se
podria suporier , por ejemplo, que la temperatura en la regiéon central
solar varia de forma tal que en la actualidad fuese menor que lo que
suponen las teorias usuales.

En efecto, como la seccidn transversal de los neutrinos es muy
pequefia, ya que tienen masa muy pequefia y carga nula, éstos tardan
solamente 2.3 segundos en atravesar el Sol y 8 minutos en llegar.a la
T‘ierra.

En contraposiciéon, la luz (les fotones), debido a que es
absorbida y emitida muchas veces por la gran cantidad de &tomos que
encuentra en su camino hacia el exterior, tarda cerca de 50 millones
de afios en atravesar el Sol. Entonces lo que nosotros observamos

sucedié en el Sol thace 50 millones de afiost.



Con51derando Alén_ a;jté}-iof, podria ﬁénsarée que, de acﬁerdo con el
expérimi‘ento:de Dz:ivis, la Vteméératixré:aét‘ﬁal del nucleo solar es menor,

Anté ei. problerﬁa del Vdé‘t‘ic‘:it én la tasa observada del flujo de
neutrinos solare#, se han jprc»puesto diversas explicaciones. Y éstas
vén,—desde la que dice. que éi Soi tiene por ahora un nlcleo menos
caliente hasta que los neutrinos tienen una masa muy diferente de lo
que se supone, que los hace decaer en el trayecto, pasando por modelos
que sugieren que la tasa.de reacciones nucleares es variable.

Es en este contéxto que la Heliosismoigia adquiere una
importancia mayor porque nos permitiria comparar los resultados
obtenidos de los registros medidos del  flujo de neutrinos con los
datos heliosismolégicos.

En esta tesis se hara. una eva:luacién de cédmo se comparan los
resultados de la Heliosismologia con ‘los del flujo medido de Neutrinos
para el estudio del interior del Sol. Para ello en el capitulo II se
estudia la fisica del interior solar. En el capitulo IIl se aborda el

flujo de neutrinos y la Heliosismologia de manera general. En el

capitulo .IV . se .analizan .los resultados del estudio del interior -del- -

Sol a partir de estas dos técnicas y, finalmente, en el capitulo V se

dan un resumen y las conciusiones.
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ILI.FISICA DEL INTERIOR DEL SOL.

'Actdalmente. la imagen que se tiene del Sol es el de una esfera

gaseosa muy caliente con una estructura diferenciada en. capas concéntricas,

_une a su vez poseen propiedades diferentes entré si.

A la superficie solar que podemos ver directamente se
fotésfera, palabra que significa esfera de luz.. La fotésfera
grosor de aproximadamente 300Km.,lo .cual representa 0.05% del
Sol. L

En efecto, durante un. eclipse: total k.de kSol, como el

directamente el 11 de julio de 1991 en ‘la Cd.de México, justo

le llama
tiene un

radio del

observado

cuando el

disco - lunar cubre la intensa Iuz de la fotésfera, se pueden distinguir dos

capas superiores de brillo tenue. La primera de color rojizo se le llama

cromésfera y tiene un espesor de S800Km.aproximadamente. Situada por encima

de ésta se encuentra la otra capa llamada corona, la cual se extiende

hasta mas alla del planeta Tierra, a saber, cubre todo el sistema

solar. A

la regién que es dominada por la corona solar se le conoce como helidsfera.



Por lo que respecﬁ a la sructu_r"a’ interna del’ Sol, como ya se

menciond, no puede observa Sin.‘embargo,  gracias _al
advenimiento de nuevas :técnic bservacion - las cuales incluyen la

deteccién del Tflujo 'de ~néutr;hos o_veniem;és:del ndcleo solar y la

heliosismologia, se - espera “tener '>lafb po§1b;iidéd- de . estudiar "directamente"

a ese misterioso y fascinante’ interior ‘solar::

Por el momento se :acepfcén: ’l:és:‘:icohqidéi;’aciones teér;icas basadas en
observaciones de la fotésfera,* dén’k légs'"cuales';f‘se infiere que el interior
consiste de tres. zonas. : - .

La primera llamada nﬂcle‘o,, ser»" extiende desde el centro hasta dos
décimas del radio del Sol.- Es:en esta 'iona donde se supone se produce la
enorme cantidad de energla solar por medio de reacciones termonucleares.

Las. otras dos zonas son las regiones en que la energia es trasportada
hacia el exterior. La primera es la zona radiativa llamada asi porque la
energia es transportada en forma de radiacién y comprende la regién que va
desde el nucleo hasta seis u ocho décimas del radio solar. La segunda es la
zona convectiva, llamada asi porque en ella la energia es transportada por
conveccién, y comprende desde la =zona radiativa hasta la superficie solar.
Un esquema de la estructura del interior solar se muestra en la figura

(IL.1).
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Flg(1l.1), _;Dlag’ré’ma “esquematlico’ - del ‘lpte‘r’\or- "_’rmostranqg_

“de-" - transporte

las reglones "de.’ " generaclon .|

" radiative . adiativa, clzona

A lo largo de la historia se han tenido diferentes modelos del Sol,
algunos de los cuales ahora nos pueden. parecer inverosimiles, pero que en
su época tuvieron amplia aceptacién y cierta influencia en el desarrollo

del conocimiento.

n



A rﬁedida que "f'ue'rbnrk;;x;éarl‘izaia;)sk'ﬁue;os'- hallazgos, se desarroliaron
otros esquemas del . Sol, y'crie'suint'er‘rfbrr. mas acordes con un mayor numero
de observaciones. Y asi, las linea .divisoria entre la primera fisica solar
y la moderna, puede ubicarse en la~década de 1920, cuando por primera vez
se desarrollé una comprencién teérica del mecanismo involucrado en la
produccién de espectros atémicos.

Las primeras ideas acerca del interior solar fueron debidas a
W.Herchell en el siglo XVIII. Este autor consideraba al Sol como un cuerpo
sélido, con una superfiéié fria,” cubierta por capas de nubes calientes
luminosas. Y puesto que ‘no sé habia establecido la ley de conservacién de
la energia, a nadriey le "j:'rtfébc'upé cudl podria ser la fuente de energia solar.

Los desar_k‘ol}bé "post‘eriores en termodinamica y teorifa cinética de
gases, permitieron construir el primer modelo fisico del interior solar.

‘E;te modelo, suponfa al Sol como una esfera de gas ideal mantenida en
equilibrio por autogravedad. Lane, el autor de este modelo, encontré un
valor de la densidad central el cual es una sexta parte del actualmente
aceptado. T;mbién encontrd que la distribucion de temperatura correspondia
a. un . transporte de calor por conveccién hacia afuera desde el interior,
supuesto mas caliente.

Uno de los modelos mas relevantes que se desarrollaron después fue el
que Schwarzchild propusé en 1906. En este modelo se muestra que la sombra
del  limbo fotosférico es mAs consistente con un perfil de temperatura
ocasionado por el equilibrio radiativo que con la estratificacion

adiabatica supuesta en los primeros modelos.

12



interiér solar la energia puede

El modelo tambnén muestra que er.n el
ser transportada . por convecmén 0 por radxacxén y proporcxona ademds un
-’cntemo (el cmterlo de Schwarzchxld) ’el cual :sirve -para’ saber cuando se
da-uno u otro tipo de transporte de energla ‘

Posteriormente, con el mejoramiente de  los datos obtenidos por
cohetes, se llegéd al reconocimiento de que, ni los choques de meteoritos,
ni. la contraccién del Sol  (mecanismo propuesto por Lane), podrian proveer

combustible necesario para la potencia solar observada.

e

El siguiente paso importante en la construcci6n de modelos solares, no
se dié hasta 17320, afio en que A. Eddington sugirié que el proceso princiﬁal
en la produccién de energia solar. es la fusién de hidrégeno en helio. 7

En eéte capitulo se describen las Bases del -modelo teérico estandard y
se. comparan con las observaciones. Estas eran, hasta hace poco tiempo,
'-_-l;micamente la masa solar, su diametro, la,iumindsidad (la cual se define
pc;fﬁo Vel flujo neto de energia hacia afuera a trévés de una esfera de radio
r),-y la composicién quimica superficial:

Esta situacién ha mejorado en las dos ultimas décadas debido a la
astronomia de neutrinos, y a la heliosismologia, las cuales han permitido
hacer mediciones "directas” de las condiciones imperantes debajo de Ia
fotésfera, justo hacia el centro del Sol. Esto nos sitta, finalmente, en el
momento afértunado de poder "mirar" al interior y probar nuestras ideas

acerca de como una estrella genera su enorme cantidad de energia saliente.

13



111 ECUACIONES DETERMINANTES DE LA ESTRUCTURA ESTELAR.

‘li\‘.'vl’.Lj'»Ecﬁa'_éio‘nes de Equilibrio Mecanico.
tais ébndicibnes en el interior solar pueden ser estimadas estudiando
lros‘“ pérf‘iles de' temperatura y presién correspondientes, considerando al Sol
mismo como una esfera gaseosa en equilibric térmico y dindmico. Estos
perfiles a su vez son determinados por un conjunto de ecuaciones que
describen el balance de fuerzas actuantes sobre: el gas, la distribucién de
masa, la generacién de transporte de energia interna, y por altimo la
ecuacién de estado. Veamos a continuaciodn cada una.

En primer lugar tenemos que la ecuacién hidrb$tatica misma, describe .

el balance de fuerzas actuantes imperantes.

, SR o ILLY)

en donde p esla densidad, M es la masa, G es la. constantete de gravitacion,
p'es la presién y r es el radio, - e e

Ahora bien, la tasa de rotacién fotosférica es de aproximadamente
2km/s, por lo que, las fuerzas centrifugas resultantes no son
significativas para la discusién del equilibrio mecanico del interior del

Sol.

14



Por lo que respecta a a p el “interior solar, ésta se obtiene

en” ‘una buena aproxxmaclén de’ l‘ ‘ecuacidn’ de’ estado para un gas ideal. En

Zgrecto, la “densidad ‘en el «(ny o‘;s’blg} aceptada es de alrededor de

ISOg/cma. No -siendo este vaior, "sdt‘icientemente alto para causar efectos
significativos de degeneracioén “que pudieran ocasionar un comportamiento
diferente al de un gas ideal.

Asi entonces la ecuacién correspondiente sera:

Pe——— T (1.1.2)

en’ donde I7e ‘es el coeﬁcxente de peso molecular del plasma solar, my, es

la masa de hxdrégeno. “y“

: es ‘el coeficiente de absorcion media de

Rosseland.
Ahora la distr‘ibud_ién. de’ masa; fbai‘a una determinada densidad p esta

dada por la expresion: k

d M(r) 2 - . .
—_——— = 4urp ; . : (1[.1.3)



Ahora ‘bien, :la conéideracién en “la estrella (recordemos se supuso en
equilibfio tefmbdinamico)' ’kde’la ley 'de la conservacién de la energia,
requiere que el f‘lujo‘neto total de energia L(r)(=3,845+0.006).10°° W segun
la ‘medicién del satélite Solar Maximum Mission lanzado en 1980) hacia
afuéra a través de una esfera de radio r, sea igual a la produccién total
de energia resultante de los procesos termonucleares que se supone tiene
lugar en su interior.

La ecuacién correspondiente sera entonces:

L(r) = 4m 5§ rlpedr, T (11.1.4)

siendo € la ‘tasa de produccién de energia nuclear por gramo.
Ademas, como la mayor parte de la generacién de esa energia ocurre en
las = regiones centrales, tendremos que para las =zonas cercapas a la

fotésfera una buena aproximacién es L(r) = L, la luminosidad solar.
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por conyec‘éiﬂénn para otra;  Cuando “sucede une 'y cuando otro, nos lo dice el
criterio ‘de  ‘Schwarzchild.  Este criterio establece que la transferencia
radiativa a través de un.gas.es estable si el gradiente de temperatura es

menos pronunciado. que el gradiente adiabatico:

dT - dT
- DR s - (I11.1.5)
dr Tl e den 18
Pafjat 'éuyq ca
(11.1.6}

amr

‘con F(r) representando el flujo neto hacia afuera, y k wuna constante dada

por el coeficiente de absorcién media de Rosseland, dado por:
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(1.1.7)

a -frécuencia * v para;un:-

en : :vdc.;kntrie: . —!(V “ es
matérisl que 's’;éncﬁeﬁtre a.una te

':L:a f‘unci‘én ¢' = ¢(u.T) ‘;sr la f‘uncxén Vydre
..distribucién de Planck.

Para el caso en que el 'gr"adi;a"nte radiativo es mas pronuncriado que el
gradiente adiabatico, el gas se .vuelve inestable para movimientos
convectivos. El flujo de energia convectivo es entonces proporcional al
exceso en gradiente de temperatura sobre e! valor adiabatico. El exceso
requerido es unicamente una pequefia fraccién del exceso mismo, excepto en
las capas mas externas. De esta manera, la estratificacién puede ser

considerada efectivamente adiabatica sobre la mayor parte de la zona

convectiva, Se tiene entonces:
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; "Ahyér‘a:{ bieh,i ﬁara .dc.aterminar* las condiciones dentro del Sol se deben
':inf;ergx;ar ‘las: ecuacioneé (IL.1.1) " y (Ii.l.:?). "Pero estas contienen a p, p y
M(r)‘ que son variables dependientes, asi que se requieren ecuaciones
‘a;dic_ionales, para poder realizar la integracién con respecto a r. Para las
" regiones convectivas de la estrella la relacion buscada la proporciona la
ecuacién (IL1.8). Y para regiones en donde domina el transporte radiativo,
se ‘usa la ecuacién de estado (II.1.4), la cual introduce una cuarta

variable dependiente, la temperatura T, y relaciona p y p, junto con la

ecuacién de transporte radiativo, ecuacién (II.1.6) en la forma:

=3k pL{r) : : o
= R A (11.1.9)
lGo-T?@rzr‘-‘ N : 7 '

dT

dr
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Por otra parte,. cabe menciénar . que 1a luminosidad L{r) puede ser
expresada a .través _de la ,r’elaéién/{ _dg‘._gon,‘serrvaciéri 7([!.1;4),' ‘la cual. en

forma diferencial es: : -

d L(r)" , } v :
—— =AM pe. . (LL10)
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11.1.3 CONDICIONES DE ‘FRONTERA:

El conjunto _cinco . ecuaciones - basicas,  (ILL1) a (ILL4) 'y

, ('11.1.6)_, :

,,([I.'iy,’7).""'f p;l;a kéi ‘caso.. -convectivo, ~ pueden serr integradas
nﬁﬁéfic'aﬁienté ba‘ra"dar lo"s’pért‘iles radial'éé de presion, temperatura, masa
y'luminésidad, siempre y cuando los parametros 7, M, €y kR sean conocidos
sobrerel rango relevante de las condiciones fisicas. En principio, una
integracién puede ser llevada a cabo desde el centro hacia afuera del Sol,
ya que las condiciones de frontera para r=0 son MR =0y LR=0. En efecto, en
el centro del Sol (r=0) se espera que no haya masa y que la luminosidad sea
cero, .Pero los valores centrales de presion Pcy temperatura Tc deben ser
supuestos para este caso. La integracién es entonces llevada a cabo hasta
que la densidad y presion decrezcan hasta cero. En la practica una
integracién numéricamente mas estable es lograda procediendo hacia adentro
desde la superficie, y también hacia afuera desde el centro, encontréandose
en un punto intermedio.

La precisién del modelo puede ser evaluada al comparar los valores
resultantes de Ro Loy M con las observaciones del didmetro solar, su
luminosidad y su masa.

Un hecho interesante que cabe mencionar aqui es el de que, para una
composicion gquimica particular, estas ecuaciones definen una relacién Unica
entre el valor de pc(o Tc) y la masa, el radio y la luminosidad del modelo
estelar resultante. Esta relacién implica que las propiedades observables
globales del Sol y la estructura interna, estdn unicamente determinadas por
la masa y la composicién quimica del gas primordial del que esta formado. A
este resultado general e importante se le conoce como el teorema de

Vogt~Rusell.
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IL1.4 PARAMETROS REQUERIDOSPARA ‘LA :SOLUCION. "

Irl.l."'4.1 fComp051;:_16n Qufmic:

"l‘i.as"':kféystimaCione.sV‘VvdVe la  cérﬁpbsii:ibﬁ quimica interna del Sol estan
basé\das' ‘en las.rﬁediciones de su constitucién- atmosférica.

En efecto, las abundancias relativas de los elementos solares fueron
sitematicamente determinadas primero por H. Rusell en 1929, usando
estimaciones visuales de los anchos de las lineas del espectro solar y del
modelo de dos capas de la fotésfera. L. Goldberg y sus colaboradores
llevaron a cabo en 1960 un estudio comprensivo basado en la técnica de
curvas de crecimiento. Esta técnica fué primero introducida por M. Minnaert

en la década de 1930.

Ii.1.4.2 El peso molecular medio.

El peso molecular medio presenta una distribucién radial y esto
influye en la estructura del interior solar como se deduce de la ecuacion
de estado, ecuacién (I1.1.2), por lo que se espera que cada especie atédmica
presente en la mezcla con NI &tomos por unidad de volimen de masa atémica
Aly Zl eiectrones, contribuya solamente cuando sea ionizada a altas
Vtremperaturas. Asi, el peso molecular medio de este material, por unidad de
valimen, es la masa total de estas particulas dividida por el namero de
ellas. Debido a que la masa del electrén es pequefia, comparada con la masa

de las particulas, podemos despreciar la masa electrénica y obtener:

22



T UENAL - :
ple——ld - ~ L

mez)

esta .. relacién’ es  -util” cuando [ ““sei‘expresa - en términos de las
concentraciones. de. las.’ éspecies - individuales :por -masa. De hecho, en un

gramo de.materia solarrelvnﬁniérd;'dé"’par,t[cul'és libres est4 dado por:

(r.12)

siendo m, la masa del atomo de hidrégeno, x = NiAimH es el nimero de gramos

del elemento i por gramo de materia solar. Sustituyendo se tiene:

=3 . (II.1.13) -

a3



Por lo que, -si se tuviera lhidrégeno puro ‘éomplefamente’ionizado.

entonces k; = I, 4Z;= 2, y Ai% l. por‘lo zjué p. =1/2.

Cabe mencionar que p'V'EQ.G en’ eylivnterior éolar, éxcepto en el m]cleo.
en donde el helio se incrementa ‘.debido a la quema de hidrégeno, y cerca de
la fotésfera en donde la ionizacién de hidrégeno cae abruptamente debido a

la disminucién de la temperatura.
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11:1.4.3 La razén de' alores: especlf‘xcos '.'

La razén’de ‘calores spec[f‘lcos ¥se def'me- ',

(IL1.14)

" con C ~els calor espec[f!co 'a prestén constante y C elﬁi calor . especifico . a

volumen constante

El valor de ¥ determina . el gradiéhté "de temperatura adiabatico y por
lo tanto el punto en donde comienza la conveccién .en el interior del Sol.
Es precisamente a través del control del gradiente de temperatura
adiabatico, que también determinael perfil de temperatura de la zona
convectiva, puestc que la eficiencia de la conveccién lleva a una
estratificacién  esencialmente adiabatica. Esto significa que pequefias
incertidumbres en Cv pueden aparecer COMO €rrores en nuestra comprensiéon
del perfil de temperatura interna solar. Un ejemplo de esto es el efecto de
incertidumbre en el potencial de ionizacién del apantallamiento
electrostatico mutuo por particulas cargadas en el plasma solar.

Para un gas monoatémico Cv = 3R/2i, en donde R es la constante del

gas. Correspondientemente Cp= CV + R /u, el cual toma en cuenta el trabajo

mecdnico Pdv realizado por el elemento molar del gas.
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" Asf entonces. se_tiene:

ye = : , (IL.1:15)

en donde: se gstan‘v'despxjecikando.”‘klo‘s'Qcambios;en la. ionizacién a una primera

- aproximacién _ya' que_:en:-el interior . solar  los cambios en la ionizacion
juegan un papel. impérianté “al :determinar  los calores especificos y por lo

tanto .al determinar. 7. : D
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I1.1.4.4 La opacidad radiativa.

Para la regién comprendida entre la base de la ‘zona convectiva y el
centro del Sol, que se encuentra a 2 Yy 'iS ~millones - de grados
respectivamente, la opacidad apropiada esta deter-minada por el flujo de
radiacién  comprendido en el intervalo de 1 a 10 A que corresponde a la
llamada regién de rayos X. En efecto, lo anterior se debe a que un cuerpo
" negro en el rango de 2 a 15 millones de grados emite la mayor parte de su
flujo en ese intervalo de longitud de onda.

A esta opacidad se le conoce como opacidad de Rosseland y es
importante porque de ella dependen la temperatura y la presion, las que a
su vez determinan al gradiente de temperatura  mediante . la- ecuacién
(IL1.6). '

Para las regiones externas a la =zona radiativa, la opacidad es
determinada  principalmente por lineas de absorcién ligado-ligado y Ilineas
continuas ligado-libre correspondientes a los elementos pesados.

En -las regiones centrales, las temperaturas y las densidades son tan
altas que la ionizacién del material es practicamente completa. Es por
ello que la dispersién por electrones libres (efecto Thompson) y
transiciones libre-libre de electrones en los campos electrostaticos de
nacleos abundantes de He e H, hacen contribuciones comparables a kR, el
coef‘icie_nte d-e absorcién media de Rosseland.

Es de notar que la opacidad por gramo de material interno solar se

incrementa dos ordenes de magnitud del centro solar a la fotésfera.
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11.1.5 PROCESOS DE GENERACION DE ENERGIA.

En 1854 Hermann von Helmholtz sugirié que ‘el Sol podria obtener calor
dé sﬁ energia gravitacional por la contraccién de su nube de gas
primbrdial. Sin embargoe se puede demostrar que la tasa de contraccion
resultante estd muy por debajo del limite observable.

Otras posibles fuentes de energia, tales como caldas de meteoritos y
cometas, reacciones quimicas o radioactividad -son también  consideradas,
pero al calcular la energia derivable de ellas, -resulta. un :valor bastante
inferior al que el Sol proporciona.

El Gnico mecanismo viable capaz de mantener la potencia de salida del
Sol: es .la fusién nuclear, como Eddington lo supuso.

En efecto, al considerar la fusién de hidrégeno a helio, se encuentra
que el exceso de masa de 4 atomos de hidrégeno sobre un &atomo de helio
corresponde "a una energia equivalente de 26.73 Mev = 4.283 . 10'5 ergs. Es
decir, "quemando" uUnicamente 5% del hidrégeno disponible, y en consecuencia
generando helio, seria suficiente para proporcionar la enorme cantidad de
energia saliente.

Por lo que respecta a la veracidad de las reacciones termonucleares de
fusién como el combustible principal del Sol, la evidencia la da en gran
pz;.rte. su plausibilidad energética, y recientemente, los registros del
flujo de neutrinos producidos por esas reacciones en su regi6n central.

Estas ideas son fuertemente apoyadas por la identificacién de cadenas
de reacciones nucleares especificas, las cuales nos permiten explicar la
evolucién de estrellas similares a la nuestra. Veamos con mas detalle esas

reacciones.
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IL1,6” REACCIONES NUCLEARES EN EL INTERIOR SOLAR.

' IL1,6.1: Factores’ que determinan: las: reacciones dominantes. -

Lo§ : fé;térés ﬁue ,'d'eterminank las reacciones Vtermonucle;res‘n mas
i)robables son dos. El  primero es la abundancia de 'blas especies
reaccionantes. Del material en el interior 71 % es hidrégeno, 27 % es helio
y 2 7% elementos diversos. El segundo factor és el alto wvalor de la
probabilidad de reaccién de los elementos componentes a las temperaturas
imperantes en el nucleo solar, aproximadamente 107 'K. Y como la repulsién
Coulombiana entre nlcleos cargados positivamente se incrementa como el
producto de sus cargas nucleares, los elementos ligeros tendrin mayores
probabilidades de reaccién. Entre los elementos ligeros presentes en el
nicleo solar figuran, por su abundancia, el H, He, C, N, O, Ne, Mg y Si.

I1.1,6.2" Reacciones dominantes.

Desde que Bethe en [938 lo propuso, es aceptado ampliamente que dos
ciclos de reacciones termonucleares parecen ser los mas probables en
contribuir a la produccién de la energia solar. Ambos ciclos tienen como
producto final la " quema" de 4 atomos de hidrégenoc para producir un itomo
‘de helio. De hecho, se piensa que uno de ellos, el llamado ciclo protén
pr.'otén. produce la mayor parte de la energia solar. En esta cadena se
funden dos nucleos con la mas baja repulsién Couiombiana. El otro
mecanismoes el ciclo carbén nitrégeno. En él, los nucleos de carbén y
nitrégeno actuan como agentes catalizadores en la formacion progresiva de
isétopos que llevan a la formacién de un nicleo estable de helio como

producto terminal.
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Ademas de estos nﬁcleos reaccionantes estan presenteé otros, pero la
. repulsién Coulombiana restringe fuertemente las .= posibilidades. Las
reacciones entre los protones y los nicleos de He* ,- aunque si bien mas
favorables desde el punto de vista Coulombiano, no dan lugar a la formacién
de nucleos estables. Lo mismo sucede entre dos nicleos de He®. Para el caso
de un nucleo de He' y elementos mas pesados, nuevamente la enorme repulsién
Coulombiana hace muy poco probables las reacciones respectivas.

En el apéndice (1) se presentan en detalle los ciclos protén protén  y

carbén nitrégeno.
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“IL1.7 EL MODELO ESTANDARD DE LAS CONDICIONES FISICAS EN EL INTERIOR

SOLAR.:

Hasta. aquf se bh;‘a 'tv:ldrivéfsqdé las' que se obtiene la

estructura del interior:sola elven ' a través de usar mas precision

en las tasas ‘de réac‘ciohes; n sipara‘la cadena protén protén, asi como

dando mejores valcsres“,ini'cial‘gs de la .opacidad, y determinando la
eficiencia de la convecéiéﬁ e;rn las ‘capas mas externas. Los resultados de
estos calculos son referidos como: El Modelo Estandard del Interior Solar.

Cabe mencionar que en tales modelos los esfuerzos debidos a la
rotacién interna o campos magnéticos, no son tomados en cuenta en una
primera aproximaciéon. También se supone que el material de las regiones en
donde el transporte de energia es por radiacion, no se mezcla por los
movimientos de los plasmas , y ademds se supone que la generacidén de
energfa estd dada principalmente por el ciclc protén protén, estando el
pico de generacién de energla en aproximadamente 0.1 R_O.

A pesar de que los modelos normales nos han permitido conocer més del
Sol, y en general de las estrellas, las incertidumbres de un modelo tal
empiezan a surgir cuando se cuestiona acerca de la c0mposﬁcién inicial ¥ la
edad solar, asi como de errores en las estimaciones de las opacidades, en
la.s tasas de reacciones termonucleares y en las densas regiones centrales.
En efecto, los valores de la temperatura y densidad en las regiones del
nucleo solar son relativamente insensibles a la estructura de la envolvente
convectiva, si bien la luminosidad responde débilmente a los detalles del

transporte convectivo de energia.
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En resumen, el Modelo: EStandard ~describié todo lo conocido acerca del
interior solar hasta 1968, { -que’ "Jas “primeras observaciones de
neutrinos empezaron a revelar .diScrépan‘?;ias— significativas entre el [flujo

de neutrinos observados y el iflujo r‘mpchbv n;xaydr esperado (tres veces) del:.

Modelo Estandard.

La tabla (II.1) y la figura: (11;2) dan 'la'sr_‘;condici_ongs' fisicas

diagrama del interior solar. pr poran Modé}é' Sc_:;lak‘"E_standar'd :

reciente, respectivamente. :

Los valores de larf"igﬁ a 2 son’’ calculados kder ur 'mord‘elo ‘que
‘considera una comp:os'icicrbrnr‘&;(migafqumg‘ger;eg de X = 0.7, 'Y -= 027,y Z =
0.02. De la misma f‘igura‘se'qb\sélr-jva"gl'.ie’la densidad decrece suavemente de
un valor central de 150 g/cma Va' ‘n‘xrenosr del 0.1%2 de este valor para una
distancia de 0.75R0, regién en ‘[a‘ cual 'la conveccién toma el lugar de la
radiaciéon como mecanismo principal de transporte de energia. Después se
observa que ‘la densidad cae un factor de 10®> a través de la zona convectivar
hasta la fotésfera.

Por lo que respecta a la temperatura, la misma figura indica que
alcanza un valor de 15 millones de grados en el centro solar y decrece
hasta 1.9 * Iobgrados en la base de la zona convectiva. Es relevante el
hecho, ya mencionado y aqui mostrado graficamente de que, el comportamiento
de la funcién L.-/Lo muestra que la generacién de energia nuclear es

realizado dentro de una distancia de O O.BRO.
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El" registro de la tasa -del flujo - de neutrinos . ha llevado a una
reexaminacién de la validez de las premisas y pardmetros en los cuales
estan basados los Modelos Estandard. Consecuencia de ello ha sido la
busqueda de nuevas técnicas de observacién del interior solar y el
surgimiento de Modelos No Estandard que introducen opciones més amplias de
generacién de energia solar y por equilibrio’ dinamico en el interior del
Sol.

Dada la impgrtancia de,l‘

flujo. de -neutrinos 'y la heliosismologia que

son estas nuevas técnicas que procederemos a estudiarlas en el

siguiente capitulo. -

Figura "2 (IL2): . Una . .. el interior  solar. La

stan “--dadas; relativamente . ::.a.
la.- tabla ~ (IL1), - Junto

& hidrégeno,
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Tabla . (11.1). Condiciones - en el ‘nte‘rlor_ solar,

m(r)/Mg r/Rg T p L./Lg R¢
0.00000 0.0000 1.56E + 07 1.48E + 02 0.000 0.34111
0.00001 0.0039 1.56E + 07 1.48E + 02 0.000 0.34103
0.00005 0.0083 1.56E + 07 1.47E + 02 0.000 0.34317
0.00017 0.0120 1.56E + 07 1.46E + 02 0.001 0.34546
0.00040 0.0158 1.56E + 07 1.45E + 02 0.003 0.34885
0.00078 0.0197 1.55E + 07 144E + 02 0.007 0.35328
0.00135 0.0237 1.55E + 07 1.42E + 02. 0.012 0.35868
0.00214 0.0277 1.54E + 07 1.40E + 02 0.018 0.36499
0.00320 0.0317 1.53E + 07 1.37E + 02 0.027 0.37217
0.00625 0.0400 1.51E + 07 “1.32E + 02 0.051 0.38890
0.01080 0.0484 1.49E + 07 1.26E + 02 0.085 0.40839
0.03071 0.0708 1.42E + 07 11,08E + 02 0,217 0.46672
0.05000 0.0853 1.37E + 07 *9.70E + 01 0.325 0.50536
0.10385 01147 1.25E + 07 7.64E + 01 0.553 0.57659
0.15000 0.1346 1.17E + 07 6.4SE + 01 0.688 0.61549
0.20400 0.1551 1.09E + 07 5.40E + 01 0.798 0.64646
0.25200 01719 1.03E + 07 4.64E + 01 0.865 0.66550
0.30000 0.1881 9.74E + 06 3.99E + 01 0.912 0.67902
0.35000 0.2047 9.20E + 06 3.40E + 01 0.945 0.68885
0.40000 0.2212 8.70E + 06 2.88E + 01 0.966 0.69563
0.45000 0.2381 8.22E + 06 242E + 01 , 0981 0.70024
0.50000 0.2555 7.76E + 06 201E + 01 0.990 0.70324
0.52000 0.2628 7.58E + 06 1.86E + 01 0.993 0.70409
0.55000 0.2739 732E + 06 1.65E + 01 0.996 0.70512
0.58500 0.2876 701E + 06 1.42E + 01 0.998 0.70621
0.65500 0.3176 6.39E + 06 1.01E + 01 1.000 0.70806
0.69000 03344 6.08E + 06 8.34E + 00 1.000 0.70866
0.76000 0.3737 5.44E + 06 5.32E + 00 1.000 0.70934
0.79500 0.3975 S5.09E + 06 4.06E + 00 1.001 0.70952
0.86500 0.4597 4.33E + 06 203E+ 00 1.001 0.70967
0.90000 0.5038 3.88E + 06 1.27E + 00 1.001 0.70970
0.96616 0.6559 2.64E + 06 9.94E + 13 1.000 0.70970
0.99127 0.8015 1.36E + 06 1.44E + 13 1.000 0.70970
0.99612 0.8573 9.04E + 05 512E + 12 1.000 0.70970
0.99869 09093 S5.25E + 05 1.29E + 12 1.000 0.70970
1.00000 1.0000 577E + 03 . 0.000000 1.000 0.70970
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IIl. EL FLUJO DE NEUTRINOS Y LA HELIOSISMOLOGIA.

III.lV.EL>FkLUJO DE NEUTRINOS.

El neutrino ocupa un lugar especial entre las ahora bien
conocidas particulas elementales. Tal situacién es consecuencia de
peculiaridades especificas del neutrino. A diferencia de otras
particulas, el neutrino toma parte (nicamente en las Ilamadas
interacciones débiles, las cuales se caracterizan por una probabilidad
de ocurrencia extremadamente baja, Para darse una idea de lo anterior
basta decir que el neutrino puede atravesar placas de acero de un
grosor millones de veces mayor que la distancia del Sol a la Tierra
sin interaccionar. Esto significa que podria viajar a través del
Universo durante un inntervalo de tiempo tan grande que podemos decir
que es infinito, conservando por ello sus caracteristicas originales
ypeculiaridades de los procesos que lo originaron. Asi pues, dado que
como hemos visto anteriormente los neutrinos son subproductos de los
procesos que tienen lugar en el interior de las estrellas, surge asi
la .perspectiva de atrapar neutrinos y preguntarse, por ejemplo, qué
eventos tuvieron lugar en el remoto pasado, qué ocurre en el interior
de las estrellas, o mas especificamente, qué ocurre en el interior de

nuestro Sol.
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’ IH.l.l."-r VHl‘Sk"I‘OR’IA DEL NEUTRINO

k » ",Has’ta. principios de la década de los 30" de este siglo

‘nac'lie"‘,sospéchaba de la existencia del neutrino. Se dice que el

‘neutrino "nacié" de la pluma del famoso Fisico suizo Wolfgang Pauli.
En efecto, en esa época, como sucede de vez en cuando, habla una

. dificultad y una situacién incierta en el campo de la Fisica.

La ‘situaciéh era  la siguiente: los experimentos mostraban
que, cuando los e]e'ctror_xe:s eran emitidos por el nicleo, o se violaba
la bien conocida ley de conservacién de la energia, o la energia era
bllevada a algin otro lugar, La situacién era tan dramatica que incluso
‘Niels Bohr llegé a considerar que en el micromundo se podia violar la
ley de la conservacién de la energia. Pauli resolvié la paradoja
proponiendo la existencia de un neutrino, la particula que (como se
volverifa clare después) seria el héroe principal en varios procesos
nucleares en la Tierra y en el espacio y- se incluirfa, por sus
caracteristicas, dentro de la familia de los leptones.

Especificamente Pauli supuso que el déficit de energia,
"obtenido en experimentos de decaimiente (8, era llevado por particulas
pequefias sin carga y sin masa (neutrinos).

Hay dos tipos de decaimiento B. E! decaimiento [3’ o
decaivmiento del positrén y el decaimiento B o decaimiento del

electrdén.
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donde m ; 'm m”
. » o My y m,

[11.1.2.DECAIMIENTO B'.

Este decaimiento se puede representar esquematicamente como:

A A o

JFr——", D+ (I11.1.1)
siendo A el nimero de masa atémica, Z el nimero atémico, P y D son los
nicleos padre e hijo, . {30 es el positrén, y v es un neutrino.

En términos del principio de conservacién de la energfa, el

decaimiento del positrén es: -

(m —zm) CP=lm ~(z-Dm"] C%+
p,y“e..’,‘ wod [-3

+ 2
+m c™+ Kd + KB + KV, (1I1.1.2)

/" son las masas atémicas de reposo del padre, del

hijo, y del positrén o electrén, y Kd, K Kv son las energias

8’
cinéticas del hijo, del positrén, y del neutrino respectivamente.

Por otra parte, se sabe que el valor de Q, la energia
disponible de la diferencia en masa entre la particula incidente mas

la “particula blanco y la particula resultante mas el nucleo en

retroceso es:
Q = [(m +M )~(m +M )]c? (I11.1.3)
X x y ¥
=K+K. =~ K.
x |y

X
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en donde mxcz. chz, m cz{Mycz. son . las energias. ‘de reposo” de la
particula incidente, - la . particula blanco, la particula resultante, y
del nucleo en retroceso, respectivamente,

Entonces para este proceso Q serd:

= (m -m d—_-2me)c2 . (111.1.4)

-y.para.que.el.decalmiento poéi'ktr'ér{ic_:qoizvskeé: posible se debe tener que:

Comomjeml ' (IL1.5)

lo que significa que Q@ > 0.
El espectro de energia de los positrones es una distribucién

- continua con un-corte definido, como se muestra en la figura (III.1).

Figura (111.1).Espectro de energla de los posltrones en el decaimiento

+

B

Nimero de positrones emitidos

-

e e e e

Kolmax) = @ . ﬁ{

Energia cinética de lot positrones
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~-Si* no,"se" . emiten

monoenergético,

positrones:

y que debe ser igual —ial—mdmén

particula blanco.‘esta-: sengialrﬂqnte

tercera particula, el neutrino.
Puesto 'que se supone en reposo a la’ pa
conservacién de momento lineal requiere que:

P+ P
d

) 4P, = 0. S ?’ . (IL.1.7)

La introduccién del neutrino en la  descripcién, suministra
una explicacién del espectro continuo de la energia de los positrones,

ya que Pd, P,y PV pueden tener cualquier combinacion de valores y aun

B
sumarse vectorialmente para dar cero. El agudo punto de corte KB(méx.)
=Q en la figura (IIl.1) corresponde al caso en que Kd=Kv=O' con los
positrones transportando toda la energia disponible de la reaccion.

El decaimiento positrénico puede ser interpretado como un
proceso de transformacién de un protén en un neutrén acompafiado por la

emisiéon de un positrén y de un neutrino. Esta es una transformacién de

fa forma:
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Pl (L)

1I1.1:3.DECAIMIENTO ELECTRONICO!

El decaimiento elie
©(L1.9)

donde 1. 8%s - un. electrén<y. v . es un  antineutrine, EL antineutrino
igual que el neutrino no - tiene carVgaWy como su masa es muy pequefia se
puede considerar cero.. Es la antiparticula del neutrino.

La relacién de conservacién de la masa-energia de este proceso es:

(m -Zm )C* = [m -(Z+l)m 1C%m C%K +K_+K _ . (111.1.10)
P e d e e d B v~
donde KV_ es la energia cinética del antineutrino.
El valor de Q para el decaimiento electrénico es:
. _ 2 A .
Q=K + KB + Kv_ = m_.m, JCT L ISR € 01 05 75§ § BRI T

y cuando mp > m, Q . > 0 y entonces puede tener lugar -el decaimiento.
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El espectro de : la éﬁ.e#gla es un espectros continuo con un
agudo punto de corte, sirﬁiiarmerite al espectro de energfa de los
positrones, figura (lH.i)v. Los electrones emitidos serian
monoenergéticos si no 'f"ﬁer‘-ak .;:59?‘ el hecho de que la energia es
compartida con el antiﬁt‘sﬂf}jint_)f;kfla energia de corte, que es la energia
maxima de los elecrtr’one% gélitiﬁps, corresponde al caso en que KV=0 y
KB=Q.

La ecuacién (IIL8):muestra: que-.el nucleo resultante tiene z + 1

protones,0 un protén M&s “y:uUn'neutrén menos que el incidente. Esto

implica un decaingigrj' del’ . ‘neutrén de acuerdo con el esquema

siguiente:

(I11.1.12)
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LIL.2 ASTRONOMIA ' DEL ;NEUl;l_'RIN(Vf).Y

Cbmé ya sgeﬂ"'r dijé), Eethé en 1938 propuso las reacciones
nuclearés como: el.’ mecanismo  responsable de  la energia solar. Este
-hecho 'y el de 'que . el neutrino se encontré cerca de reactores
nucleares, aproximadamente 25 afios después de que Pauli en 1931 lo
propuso, - ocasiond que se inquiriera en la- existencia .. de ‘neutrinos

extraterrestres y su posible deteccién.

formada se calienta lo suficiente (en,nqéstrd Sol : 1'57-716vmillones' de

grados) para que se ‘“enciendan” la§ ‘:reavcc,iones nuéléares. y se
conviertan 4 atomos de hidrégeno en unolde hélio y se libere energia
en el proceso.

Y asf durante la vida de la estrella, muchos procesos
nucleares tienen lugar y se crean elementos cada vez mas pesados,
liberandose una gran cantidad de neutrinos como se vera enseguida.
Estos materiales pueden ser esparcidos en el espacio si la estrella
muere explosivamente, proporcionando de esta manera materia prima para

la formacidén de la siguiente generacion de estrellas.

42



”en.‘{cueﬁta solamente la preduccion

estelar. " de" neutrinos “gue las ‘estrellas mas cercanas se

en‘cuyentkrkan a pr lo% menos 300»006 veces mas lejos de nosotros que el

Sol’;..r el; f‘luJo de-“neutrinos splaréé debe ser alrededor de 10'!veces
mayor ‘j(el"’f_‘lu_lio‘ ‘de n;eu’tl'finp‘s décrece como el inverso del cuadrado de
la ‘disté\ﬂti:ié) y pdx_-_“lzcl:n:”"t;a'ntt‘i,’podriamos decir que si hay neutrinos
cés‘micos y ql’.le"nuestré .e§£rella es la principal fuente cercana.

El ‘flijo- de . nuetrinos solares se puede calcular a partir de
la Vpotencia con que radia nuestro astro, la luminosidad, que es del
orden’de 4 x 1033 ergs slA Por lo que, en términos de masa, el Sol
pierde alrededor de 4.4 x 10° kg. s, Y como se sabe que en el
interior del Sol se convierten 4 protones en 1 atomo de helio

liberando 0.0293 unidades de masa o 0.727 7% de la masa de los 4

protones, aproximadamente 6 x o!! kg de hidrégeno se convierten en

helio por segundo, es decir 3.6 x 1078 protones se convierten en helio
por segundo. Asi, en la reaccion bésica,
P+p >————> 0 + €'+ v, (I11.2.13)

se forman alrededor de 1.8 x 10:’8 neutrinos por segundo W (i”gual al 7
nt;mero de neutrones). Entonces, el flujo de neutrinos a una unidad
astronémica, (= la distancia de la Tierra al Sol que es de alrededor
de 1.5 x lOlacm). es de 6.2 x 10" neutrinos cm-zs-l, una gran
cantidad de neutrinos si se considera que, a través de un hombre que
representa una seccién transversal de 3 000 cmz, pasan 2 X 10”

neutrinos cada segundo.
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HI.3.0BSERVACIONES TERRESTRES DE NEUTRINOS SOLARES.

Come ya se dijo los neutrinos producidos en el nucleo del
Sol logran escapar de su interior en pocos segundos propagdndose a la
velocidad de la luz y practicamente sin interaccionar con la materia
solar que encuentran a su paso. En efecto, aunque la probabilidad de
que se dé una reaccién entre un neutrino y una particula de materia
es muy pequefia, no es cer:o_.r Por lo que dado un detector grande y
utilizando algunas téc:'nicéé ; n;:ijy sensibles para detectar los

productos de tales reacciones, se.puede tener un sensor de neutrinos.

III.3.1. EL EXPERIMENTO DE DAVIS.

EI' primer detector de neutrinos solares fué puesto en

- operacion en 1968 por R. Davis y sus colaboradores en el Brookhaven

National Laboratory. Este experimento se basa en la conversién por
neutrinos de nlcleos de cloro en estado base a un estado excitado

radiactivo de gas argén a través de la reaccién:

¥ + v A+ g (111.3.14.)
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La energia necesaria del neutrino para que ' se pueda dar esta

reaccxén ‘es de 0814 Mev Segun el modelo estandard ~ del Sol, leos

casi exclusivamente

_ne' rmos con - la energia requemda son producxdos.

de . cloro (610 toneladas de

o percloretlleno .C cl;

,Cl, _‘li“quxdo que 'se usa mucho en la limpieza y que

_{gs "ca'r") Y:Con_éstej.rrrlré'todo se 'esperra,aproximadamente una reaccién
-”inciAu’cida porun neutrino solar por dia, para esta masa de cloro.

>El experimento es llevado a cabo a 1616 m, 4850 pies bajo el
su_elo _en' la- mina de oro Homestake en Lead, Dakota dei Sur, para
protejerlo de los rayos césmicos. Una sesidén de trabajo tarda cerca de
80 dfas, tigmpo durante el cual al arY producido le es permitido
acumularse en el detector. Se pasa entonces gas helio inerte a través
del tanque para recoger el Art El gas argén purificado de volumen
medido es colocado en un contador proporcional y sus decaimientos son
contados por un periodo de 8 meses o mas para determinar el nimero de
nicleos de Ar>’ presentes por unidad de volimen. La amplitud y el
tiémpo de subida de los pulsos del contador son usados para
discriminar entre decaimientos de Ar37y el estado base. Ver figura

(rm.2).
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Figura (IIL.2). f‘ l-fsfquam%, las i ,lnstaluélnﬁg ~ del. exberinign@n, de

El . .tanque.; mestrado . es

““de 6. m". de idlametro, 14 m - de 'largo’ y~ contlene * 500001 ~de

lloroetilena (C_C1 )
perf:qroeleno (2 4

Los registros se han estado llevando a cabo desde 19/u de
una manera regular. La figura (IIL.3) muestra los resultados de 76
jornadas realizadas entre 1970 y 1988, La escala de la derecha esta
expresada en unidades de neutrinos solares (1 SNU =un neutrino de
céptura por segundo por 10%%tomos blanco). La tasa de produccién media
observada en este intervalo de tiempo es de 0.46 + 0.03 Atomos por
dia de los cuales una fraccién es debida a los rayos coésmicos
residuales de fondo. ‘Por' lo que si la tasa de produccién neta de 0.38
atomos por dia se atribuye a los neutrinos solares, a la radiacién

de fondo le corresponderan 2.0 + 0.3 SNU.

46
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En contraposicién los modelos solares estandar recientes
predicen un flujo de neutrinos de 7.9 *# 0.3 SNU. A esta discrepancia
entre las predicciones de flujo de los modelos usuales y el bajo flujo

medido se le conoce como el problema de los neutrinos solares.
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II1.3.2. OTROS EXPERIMENTOS

Los  detectores para  neutrinos »sbla}'-es i -puéden' ser

‘clasificados de acuerdo a -su sensnbllldad relatlva 2 las dlferentes .

partes del espectro de neutrinos solares. Ver tabla (III 1) y (IlI 2)
De ahf se observa que cinco de los expemmentos son E
37

sensibles fundamentalmente a los neutrinos del 8B.Estos son zH, Cl,

v, 55Mr: y. el de la dispersién electrénica de neutrinos:

7 87

Ga, %'Rb, ', 257

+

Los . detectores son ‘sensibles’ a los
neutrinos de las reacciones p-p. Las tasas de captura espe}ada para
eétos detectores son practicamente independientes de las suposiciones
astronémicas que son hechas (ver tabla I[II.2) siempre y cuando el
Sol produzca de una manera constante, y via la cadena p-p la energia
que radia desde su superficie.

Para el detector 7L1', se espera que los. npeutrinos de la
reacciéon p-e-p realicen la contribucién individual mas grande a su
tasa de captura. Sin embargo los resultados cbservacionales del

experimento del %) (Davis, 1978,1979;Bahcall y Davis,1976) muestran

o R " 8 . R
que los neutrinos de alta energia del "B contribuyen, para un 7L1

blanco, en mas de la mitad de la tasa de captura debida a neutrinos
p-e-p. Y puesto que los neutrinos p-e-p dan tan buena medida de la
tasa de reaccién p-p como los neutrinos p-p (Bahcall y May,1969), se

.. fps 1, .
puede también clasificar al detector Li como un blanco sensible p-p.
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Tabla (I1L.1). Tasas de captura esﬁeradas para - un. ~-modelo . solar
- estandard. Todas las tasas de capturas estan dadas en unldades SNU.

-36
1 SNU = 10 capturas por atomo blaneo por segundo.
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Tabla: (IXI.Z), . Tasé;de r’:apthra‘ i nrl‘x;;ur!ols. 5 mudélos sulnreu"

ilustrativos e hipotesis ;.. rl:laéa.,_, Las tagas. “;‘capturar' ;- estan A_‘dadas' en
unidades’ de SNU.. las .dos . -ultlmas: ‘colunimraﬁ : listan’ 7 las ‘-ion,eladas de

cada blanco que son requeridas . para al‘cansz 17 CAP {una’:’captura .. por

dia) suponiendo los modelos CNO o el p-p.y p-e-p.:

Tlaimicaly

CoearSandard ez Maximal§Q4Q - CNO Neutrinog Tons ~ Tons Raren
RLANCY Enre mtnglk p-p& pep _ osciloy _Par 1 CAP1CAP. -
' & RictEhs (CNO) (p-pet per

L 27 T12.8 154 9.6 ‘918

Los blancos 7Li e In muestran la propiedad de ser

razonablemente sensibles a mas de un tipo de neutrino {los tipos

pep,7Be, 8B, y 159 para el detector 7Li; los tipos pp y 7Be para el

115

blanco In). Las tasa de captura de pp y Be pueden ser determinadas

de forma separada para el experimento de B 1 puesto que las energfas

de los electrones individuales pueden ser medidas.
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El' detector - 'Br s - fundamentalmente-

neutrinos-de. - Be.

Los ‘experimentos de SIn ‘y de V_cvirlrs'pe‘r:"srién"-'el'eétr;dr'xi

incidentes llegan del Sol

A continuacién describiremos brevemente

espectro de neutrinos solares.

111.3.2.1.EL EXPERIMENTO DE "'Ga.
Si la energia del neutrino llega a “exceder el umbral de
233 kev, el neutrino puede ser capturade de acuerdo a la siguiente

reaccion;

decalmiento 7
——————— "Ge + €. (I11.3.17)

v+ 'Ga
. captura

VLa frig.r(r Ill4) indica; éue la seccion transversal para esta
réaccién se incrementa cuando se incrementa la energia del neutrino,
pero debido al relativamente bajo umbral energético, la principal
contribucién solar llega de la reaccién p-p. Ver tabla (IIL.3). En esta
tabla se muestran las secciones tranversales para energias promediadas

para varios espectros solares.
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Figura (II1.4). Secclon -, transve\rsal‘»;" para “la qahtura_ s
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Actualmente se llevan a cabo dos experimentos con -"Ga. El
experimento llamado "Gallex"' es una coperacién de grupos en Francia,
Alémania, Israel, e Italia y es llevado a cabo en un laboratorio bajo
tierra en las montafias Gran Sasso, Italia. En él, un tanque con 30
toneladas de galio en forma devGaCla es expuesto por cerca de 14 dias.
Dentro de este periodo el numero de &tomos de 71Ge. los cuales tienen
una vida media de 11.4 dias, alcanzara el 60 7% .dél nivel de
saturacion.

Der mépera- Analoéé'a'l 'Vekperi'rrie'nt‘o de,:”C'i-,' los atbmos de -“Ge
serén remov:ido:sid;l ténque. Y su bosterior decaimiento, indicado por
la = ec.(kIII.J.lk’VI),k‘ ‘es medido en un contador proporcional

'Vmiri'iap.'l;r:a;'l‘axﬁbiéh la sefial tipica del decaimiento de TGe en el
‘co‘ntador es usada para discriminar otros eventos.

Pruebas para la recuperacién de MGe son; primero la
. introduccién de otro isétopo de Ga como un transportador,y segunda la
‘medida de ﬂGe producido por irradiaciéon con una fuente calibrada de
Sier,

El otro experimento de "Ga se lleva a cabo en un tunel en
las montafias del Caucaso en Rusia 'y se trabaja con 60 toneladas de
g‘alio metdlico.

De las 132 SNU predichas para observarse en los detectores

de galio (en ausencia de oscilaciones de neutrinos), 70 provienen de
la reaccién de fusién p-p que se supone es la fuente fundamental de

potencia del Sol.
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II1.3.3.RESULTADOS DEL EXPERIMENTO GALLEX.
Recienfemente, 2 de Jjunio de 1992 Hartmann y
colaboradoresintegrantes del Experimento Gallex, reportan lo

' proveniente del Ga”

siguiente. Midieron la tasa de produccién de Ge’
a través de neutrinos solares. El blanco consistié de 30.3 toneladas
de galio en la forma de 106 toneladas de una solucién acuosa de
clorhidrato de galio con peso molar de 8,13, protegido por 300 m de
agua equivalente de roca tipica, para evitar el efecto de los rayos
césmicos, en el lLaboratorio Subterrdanec de Gran Sasso en Italia. En
aproximadamente un afio de operacién, se llevaron a cabo 14 mediciones
de la tasa de produccién de Ge’ y se obtuvo, después c.le efectuar
correcciones por efectos colaterales y de fondo, un valor promedio de
83 % 19 {stat), % 8 (syst) SNU debido a neutrinos solares.

Este resultado constituye la primera observacion de ‘los
_neutrinos provenientes de la reaccién p-p. Ademas, este resultado es
consistente con el flujo de neutrinos esperado por los modelos
estandar del Sol y con el flujo reducido de neutrinos provenientes del
B® y del Be’ registrado por los experimentos de Homestake ¥y
Kamiokande, pero no resuelve el problema de los neutrinos solares. Lo
ar.1terior sugiere fuertemente, como veremos en seguida, razones

astroffsicas como una posible explicacién al problema de los neutrinos

solares.
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IH.4.EL PROBLEMA DE LOS NEUTRINOS SOLARES

Como era de esperarse muchos esfuerzos se han realizado para
tratar de solucionarlo. Por un lado se han verificado minuciosamente
las reacciones nucleares y las secciones transversales y se han
obtenido algunas mejoras aunque - insuficientes’ para producir una
disminucién por un factor de tres en el flujo de neutrinos del 8%, En
efecto, puesto que el flujo de neutrinos del B® es mucho mas
dependiente de la temperatura (ochs) qt}e la tasa de produccién de
energia nuclear, los modelos solares "han--sido construidos con una
temperatura mds baja del interior producida por la liberacién de
presién gaseosa a través de la introduccién de un campo magnético
interno muy fuerte o de fuerzas centri{fugas causadas por una tasa
alta de rotacién del ntcleo.

Estas consideraciones no resuelven el problema ya que los
campos muy grandes y las tasas de rotaciéon requeridas violan otras
constricciones observacionales en el momento cuadrupolar gravitacional
solar. De hecho, un método directo de detectar la distorsién de la
distribucion de la masa interna del Sol es la medicién del momento

cuadrupolar szel campo gravitacional del Sol dado por:

GM Pz(sen 0)
U= - 1~ jz —_— , (111.3.15)
r r
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donde U es el potencial gravitacional del Sol y Pz(sen 8} es la
expansién en el seno de la latitud del segundo polinomio de Legendre,
‘lz es la diferencia de los momentos de inercia polar y equatoriél
normalizados a la masa del Sol; el cual se esperaria que desapar-ecie‘ra’
para lardistribucién de masé perfectamqntg esférica esperada -si el. Sol"

no rotara.

La .evidencia ven’.contra’de unvalor grande de I, se abtiene

del”

‘perilielio . de la orbita’ de

‘de :las. mediciones:

-Mereurjo.: Lo anter S VA menos . si la  descripcién de la

gra\)edéd da}bdra’ por’ lrairtébr"'ia'vdeil érl‘a'tii/'idad‘general es aceptada.

: B d;rp mtentoconmsteen considerar la temperatura del
interior solax; como mas ‘lroaja p-a‘raruna luminosidad dada. Lo anterior se
légra reducieﬁdo la opacidad radiativa por medio de una abundancia mas
baja de ‘elementos pesados. Asf, se ©pueden calcular modelos
consistentes para Z (= 1= X - Y) del orden de 0.002 que ocasionarian
tasas de captura de neutrinos en el experimento de c1¥%n el rango
del-2 SNU. Sin embargo tales modelos son incompatibles con las
frecuencias de los modos acusticosmedidos en recientes observaciones
heliosismolégicas.

. También es dificil comprender cémo el Sol podria haber sido
formado con una constitucién limpia de hidrégeno. En particular se
tendria que la abundancia de helio requerida, Y, para ese caso seria
de cerca de un factor de 2 abajo del valor primordial de Y = 0.2
esperado por la cosmologia del Big Bang y surgiria, ademis, la

pregunta
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'de" cémo. el Sol podria. haber a:'iqui‘ridd;‘skuf[grctg;l xmpurezade z l='0.02
;de,surs'c.'apars mas éxternas. k R

Parece ser que la explicacién astrofisica méas probable al
problema de los neutrinos solares descansa en posibles salidas de las
suposiciones de que las combinaciones no tienen lugar en el modelo
solar standard y de que la difusién. de especies nucleares es
despreciable. En efecto, cuando la ' combustién nuclear se da, la
deflexién de hidrégeno en. el ﬁncleo se vuelve muy marcada, figura
(IL2). B

Ademas, de acuerdo'ala ecuacion:

X, X, p TV T, - (lIL3.16)

eﬁ donde € és ia taéa de generacion de energia, Xi es la fraccién de
hidrégeno, p es la densidad, T la temperatura y fo es el factor que
describe el efecto de apantallamiento que tienen los electrones para
disminuir la repulsién electrostatica entre los nucleos colisionantes,
la ta-sa de generacion de energia varia como szTq's, asf que el
reingreso del hidrégeno hacia el interior del nucleo del Sol por
esporadicas caldas, movimientos lentos, o inclusive una difusién
mejorada podria capacitar a la cadena p-p para producir la energia
r;:querida a una temperatura mas baja del nGcleo del Sol y por lo tanto

hacer decrecer el flujo de neutrinos del B
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El experimento "fdé'dlm igue »actuélmgnte.-,eh, 'operaéién v,

dada éu alta sensi'bil:ida"c_i a :‘]a= temj rag’tuxjar._';:esv,tf.\til}‘:rademas como medio
para diagn;:sticar iés c‘bndigidnés dél"[’kljnfxic!evo "s‘ola’i-b. En efecto, puesto
que el ciclo C-N proc‘lucijx:i;‘ i'r;mql;:os;':rnné;s neutrinos de alta energia
detectables por la 'revaccibnji del” Cl“. este. experimento ha
proporcionado fuertes evidencias ‘en contra de la importancia del ciclo
C-N en el Sol. Pero posee también algunos inconvenientes como por
ejemplo su dependencia en las altas energias de los neutrinos del B
Esta dependencia lo hace sensible a detalles del modelo estandar, por
lo que seria recomendable complementarlo con un experimento sensible a
neutrinos de baja energia.

Afortunadamente se han logrado grandes avances en lo que a
observaciones de neutrinos solares se refiere. Asi, el bajo flujo de
neutrinos del g° ha sido recientemente probado por un detector de
conteo directo basado en la dispersion electrénica de neutrinos,
localizado en la mina de Kamioka en Japén. Por otra parte, de ‘los
experimentos de Ganque recientemente se estan llevando a cabo, se
espera que sean particularmente utiles en decidir si el bajo flujo de
neutrinos detectado por el experimento de Brookhaven implica un bajo

flujo solar o si éste puede ser debido a incertidumbres en la fisica

del neutrino.
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Especlficaménte. los -heutrinos pueden oscilar entre el
estado “ de ‘neutrino . electrénico 'y otros dos estados no detectados por
el éxperimento de Cl37. Estas oscilaciones, conocidas como efecto-MSW,
tienen lugar en el interior solar (Wolfenstein, 1978, Mikheyev y
Smirnov, 1978) y cambiarian el caracter de los neutrinos del tipo
electrénico, los cuales pueden ser detectados por los experimentos

"usuales. al tipo muén o tau que no pueden ser detectados por dichos

‘ éxperimentos.

7 La manera cémo esos cardcteres se intercambiarian depende
de las diferencias de masa del neutrino y de los angulos de mezcla. Dé
hecho, suponiendo que el niclec del Sol produce realmente la cantidad
esperada de neutrinos electrénicos, la eliminacién requerida para
reproducir los resultados del experimento de Cla7puede ser obtenida de
tres maneras:

-con una diferencia grande de masa. ém® . 107%v2,

-con un angulo grande de mezcla. sen229~l.

2 -8 2
~con amzxsen 28 _3x10 “ev™.

III.4.1.El Problema de los Neutrinos Solares Persiste.
Actualmente, algunos investigadores admiten, forzadamente,

que el Sol emite menos neutrinos de los que los modelos predicen.
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. “En"efecto,” en - el i homero ,del",;16y i;le‘ julio ‘de 1992 Physics
Letters, 'se reporta que el detect'c':r : Galiéx de neutrinos solares,
‘car;’)turé unicamente 637 de los ;1eutrinos ‘predichos por los modelos
'e‘stam’:lares del interior del Sol. Como ya se mencioné el Gallex es un
detector de 30 toneladas de galio localizado debajo de un pico
Iﬁontaﬁoso de 2900m en los Apeninos, al noreste de Roma, Italia.

Considerados individualmente, los resuitados del experimento
Gallex ‘no son sorprendentes y no se alejan mucho de las predicciones
del modeio estandar. Mas aun, son consistentes con la tasa mas baja de
- emisién  de neutrinos predicha por los modelos. Pero, los resultados
: 'dél Gallex 'y los de los otros dos experimentos, cuando son
“considerados en conjunto, no son consistentes con las predicciones de
los rﬁbdelos. El experimento de Homestake, recordemos, localizado en la
mina de oro Homestake en Dakota del Sur, usa cloro para detectar
neutrinos de energia mas alta que los vistos por el Gallex, y observa
Unicamente 27% de los neutrinos previstos para su rango de energia.

El experimento de Kamiockande II es un detector basado en
agua localizado en la mina de Kamiokande, 300 km. al oeste de Tokio.
El detecta neutrinos de una energia mas alta que la de los
c;arrespondientes neutrinos del Gallex o del de Homestake, pero
unicamente ve 477 de los neutrinos esperados. E inclusive una
reduccién del 57 de la temperatura del nucleo del Sol, lo cual es un
cambio drastico en el interior del Sol, no puede reconcitiar los tres

conjuntos de resultados con los modelos solares.
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Asi en'tonces.rparece'sgr que la solucién al problema de los
neutrinos solares, se encuentra  en el terrenc. de la fisica de
particulas. En efecto, los modelos solares suponen que los neutrinos,
a semejanza de los fotones, no tienen masa. Pero, si los neutrinos
tuvieran una masa diferente, ya no tan pequefia, entonces ellos podrian
interactuar con la materia y cambiar de ‘“sabor" (flavor),
transforméandose de un tipo de neutrino a otro tipo.

Ahora bien, debido a que los tres experimentos de neutrinos
pueden detectar ‘Unicamente neutrinos electroénicos, cualquier cambio en
el sabor ocasionaria que hubjera una menor cantidad de neutrinos
-solabt.*es, y por lo tanto que hubieran menos detecciones.

Por ahora, los grupos experimentales trabajan para reducir
las barras de error en las tasas de deteccién de neutrinos observados,
mientras gque los grupos teoricos trabajan en comprender como los

- neutrinos cambian de saber.
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15, LA HELIOSISMOLOGIA.

7 La'rotacién del Sol cerca del ecuador es de aproximadamente
2 krh/s"l' , "en esta rotacién lleva estructuras, tales como manchas
solares, a - través del campo visual de un telescopic a una tasa de
cerca de 10 segundos de arco por hora, cerca del disco central.
Obviamente un desplazamiento de esta magnitud es facilmente detectado
aun en los telescopios mas pequeiios, y por ello no resulta
sorprendente que la rotaciéon solar fuera descubierta tan pronto se
realizaron las primeras observaciones telescbpicas de las manchas
solares.

Las mediciones cada vez mas precisas de los movimientos
propios de estructuras solares, y también de los corrimientos Doppler
del plasma solar, han mostrado que la atmésfera solar presenta
movimientos” complejos en todas las escalas observables. Ademas del
movimiento simétrico al eje asociado con la rotacién solar, cuya taza
angulér decrece notablemente con el incremento de la latitud, han sido
estudiados intensamente otros movimientos asociados con la conveccién
y con la oscilacién , de periodo 5 minutos, del Sol. La rapidez de
algunos de estos movimientos, como por ejemplo el de granulacién,
e.xceden considerablemente la rapidez de la rotacién solar, y ellos son
facilmente detectados como corrimientos Doppler, utilizando modernos

espectroégrafos.
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Pero a pesar‘ de los diversos estudios realizados, la
dindmica de los complejoé plasmas magnetizados del Sol, as{ como su
interior, estan lejos de haberse comprendido completamente. Por
ejemplo, nuestra ideas de los factores que determinan la tasa de
rotacién actual del Sol estan tnicamente empezando a ser probadas en
muestras, seleccionadas convenientemente, de estrellas similares al
Sol. Mas aun, las escalas de conveccién principaimente responsables
del transporte de calor a la fotésfera y de la distribucién de momento
angular debajo de ella, son aun desconocidas. Esto hace dificil
obtener una comprensién clara de la rotacién diferencial fotosférica.

Con todo, el desarrollo de modelos numéricos que incorporan
la mayoria de los mecanismos dindmicos que posiblemente operarian en
el Sol, proporciona una base para poder realizar una discusién
cualitativa. "Hasta recientemente, el desarrollo de estos modelos habia
sido impedido por la auscencia de alta resolucién. Pero, gracias a las
técnicas heliosismolégicas desarrolladas recientemente , ahora es
posible probar la tasa de rotacién interna del Sol, asi como su
estructura térmica. En la segunda parte de este capitulo examinaremos
la heliosismologia asi como a las evidencias experimentales de las

oscilaciones.
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: IILS.1.’0bs"er\‘rac;ioynes'r de —'Oséilaél{mes’ Sdlér_‘eé

‘ l'I;I'.'S.l:;'Vl.'La_VsV" Oséilaréione‘sr de’ ciné:ia minutos.
‘ Corh§ ya se dijo, 'los:‘mbv‘_imi‘ento; 6s’pila’torios e"n ‘el Sol
f ueron’v repbrt_ados primeramente’por Leighto'.n en'1960 k. El déscubrié
las - ‘oscilaciones solares al medir patrones de velocidades en la
atmoésfera del Sol por medio del desplazamiento Doppler de lineas de
absorcién. Y en lugar del esperado movimiento caodtico de la superficie
solar, detecté velocidades con un comportamiento de tipo oscilatorio,
siendo 'la mdas caracteristica una de aproximadamente cinco minutos de
periodo La distribucién espacial de este campo oscilatorio de
velocidades .se muestra en la figura (III.5), en donde en una
localizacién dada, el campo de velocidades exhibe una variacién
cuasi-senoidal con una amplitud de cientos de ms-l y un periodo de
cerca de cinco minutos. La modulacion >incr‘ementada vista cerca del
centro del .disco en observaciones como la de la figura (IIL5) indica
que los movimientos son a groso modo radiales.
Figura- (111.5} Diagrama Doppler fotosférico de disco lleno, obtenido
en la linea K-Ca de las oscllaclones de 5 mlnutos. En  esta flgura  han
sld:n qultadas la rotaclon solar v los campos de velocidad

supergranular. Basado en datos tomados en el polo sur.
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estudiar

Los primeros . Intentos - estas. : ‘oscilaciones
plantearon examinar sisu distribucién

realizaron una ' grafica .. del: 'nli

discreto mas que continu

el
edida "en.'rad s

, Yy v oes la

Pero no fue éiné l’}rljats:t":'lé?S,r,gue ias abundantes estructuras
de los. modos. de las oséi.i\aciom'as‘},dé’cinco‘ minutos fue resuelta por las
observaciones  Doppler de Deubner. Estas observaciones cubrieron
‘extensas areas del Sel ( 0.5 Ro) durante varias horas de observacion.
La distribuciéon de energia obtenida de experimentos mas recientes es
mostrada en la figura (II1.6). De ella se observa que la mayor parte
de la ener‘g}a oscilatoria estd concentrada en el rango de frecuencias
entre 2.5 y 4.5 mHz y debajo de numeros de onda de 0.8 Mm™(es decir,
a longitudes de onda mas grandes que 8 x 10°%m ). Los datos usados
para construir esta figura fueron mediciones de la variacién
oscilatoria de la brillantez en una llnea fotosférica, mAas que la

oscilacién de la velocidad medida por Leighton y por Deubner.
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Las opsef?za.ciﬁ.hes:,"t:l:é los modos de S-minutos de nameros . de
énda mésr'ba_‘io_s,' qh_éa"t;}.\lvieran eécalas espa'cviales comparables al radib
solar, no fueron c;bteniclas‘ sino ~hasta 1979, por un grupo . de la”
Universidad de Birmingham. V,U.K.. observando en Tenérife en Las Islas
Canarias y en Pic du Midi en los Pirineos. Su técnica estuvo realmente
dirigida a detectar a escala global las oscilaciones solares drey

velocidad de periodos muche mas grandes que S-minutos. La técnica™ @

usada para detectar las diminutas velocidades - (en ms™), fue 1d

dispersién de resonancia o6ptica, mas que los espectrégrafos usuales: de:

rejilla, wusados en los estudios previos., Este nuevo Vtipc:)‘ . de.
espectrometro es muy estable contra efectos  de arrastre en)la;s. k
mencionadas longitudes de onda. 7

En efecto, en un espectrémetro de resonancia un rayo de luz
solar es pasado a través de una celda llena con un vapor que poseeuna
linea de absorcion correspondiente a una linea de Fraunhofer intensa,
en e;te caso la linea de potasio de 7699 A. La cantidad de luz
dispersada sobre un detector apuntado transversaimente a la direccién
del rayo, es determinada por la posicién exacta de la linea solar
relativa a la linea absorbida por el vapor de la celda. La celda es
céalocada en un fuerte campe magnético orientado a lo largo del rayo de
luz solar que entra, asi que la linea de la celda es
Zeeman-ensanchada. Comparando la intensidad del rayo dispersado
mientras se mira secuencialmente en sentidos opuestos de la luz
polarizada circularmente, se pueden detectar cambios pequefios

temporales en la posicién de la linea solar.
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Un ejemplo  del ‘esbt‘éctr;’) de ‘r‘energ‘ia“ de .:osc’iblaci;;neé de
velocidad obtenido con fa tééniéi ‘.cvjésci-i:tak‘{iar‘\tgriorr‘hente y llémadé de
disco-integrada, es mos:tradoyren"lai‘figrl;i‘a (I1.7). Esta consiste de un
ciergg,nﬁmero de picos sepérados, iguélmente espaciados en frecuencia,
aproximadamente. Estas observaciones fueron realizadas en un periodo
de 20 horas en el Polo Sur, en donde el Sol permanece bien arriba del
horizonte en ‘el ~verano. La energia oscilatoria en los picos

individuales corresponde. a ,ve‘l‘oc_idades muy pequefias,” del orden de

-1
decenas de ms .

Flgura (IIL7). Espectro

observada  con ‘luz. .’

velocidades vy, flgﬁr& s .en

o ‘ = 8
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Un espectro similar par:af lqé médos de‘s—.minuvtos de b;ja kh
ha . sido observado como ‘é‘s,c':il'éciprrriés“ bxffllantes en . variaciones
temporales de la irx:adiyancia 5615;* total ‘desde' el éspacio y -desde
globos. La energfa combinada _‘de- todos los modos  de S-minutos es de
cerca de 10° de la cz:;nstante solar; fig.(I11.8).. Esta figura est&
basada en 10 meses de observaciones continuas y es por lo tanto casi

el doble de larga que la mas grande base de datos - de oscilacién de

velocidad cuasi-continua cbtenida hasta ahora.

Flgura (II1.8),
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: II>Ik.QVS'.’1.727.' 0.sci1§ciones de Periodo Ma&s Largo y Mas Corto.

: ’ Corﬁo era de esperarse, muchas detecciones de diversos picos
'—‘de‘ energia oscilatoria en periodos mas grandes que los modos de
- S;niinutos han sido reportados. Asimismo, nuevas técnicas han sido
usadas para estudiar esas oscilaciones. Las téenicas pioneras
" centraron su atencién en las posibles oscilaciones del diametro solar.
Las mediciones fueron realizadas con interferémetros muy estables y
altamente sensibles los cuales registraron la posicibn del limbo
usando un rapido rastreador radial a través de pocas decenas de
segundos de arco, dentro y mas allda del punto de inflexién de la
intensidad del limbo. El procedimiento y la‘ técnica de redueccién de
datos usada, minimizdé los efectos de vista atmosférica en la posicién
del limbo. La sensibilidad a cambios de la posicién del limbo esta
dada por unhos pocos mili-segundos de arco y por lo tanto de | unos
pocos kilodmetros en el Sol L

La interpretaciéon de los resultados dados por los autores es
que, un espectro plano de ruido-blanco es observado a frecuencias
mayores de 6 mHz, pero que los picos observados en periodos que
exceden a Jlos 2-3 rminutos aproximadamente, son reales. Esta
a.r'gumentacién ha sido cuestionada en base a que esta potencia puede
ser explicada como una combinacién de los modos de S-minutos (la cual
causaria una sefial detectable en la medicién del diametro) y un
elevamiento del ruido atmosférico debido a propiedades de refraccién

atmosférica en el Sollentamente cambiantes a través del disco.
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Esta ambigiledad debida al instrumental y especialmente a
;rréstres atmosféricos, ha hecho de los modos de periodo-largo un
tema dificil, a pesar del trabajo realizado para demostrar su realidad
por ‘medio del andlisis de coherencia de fase sobre muchos periodos
oééilatoriqs}

Por otra parte, las obséi"vacion'esr dg “oscilaciones . a.

frecuencias muy por  debajo. - de los=-100"s,  son- dificilés ‘debido  a. que s

rayectoria’

“las - longitudes’ de” onda se vgel?én .comparab liBéé -

media del  fotén .en la kzj‘rxas'ka{'l‘_

fotosférica.
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:II.S.é.Interprétacién' de la; Oécilacionés ‘Sfdlarr‘z”.s.
III.S.Z.I.Resonancias en el Sol.

El descubrimiento d;a_ lairgsciyzilaréién_ de 5-minutos de la
velocidad -en la fotosfera, fue seguido'por‘un surgimiento de traba jos
VteOricosk que trataban de explicar la preferencia de dicha oscilacién
sobre las demas. En efecto, hubieron trabajos Interesantes en
generacion de ondas, amortiguamiento, y atrapamiento, principalmente
en cavidades cercanas a las capas fotosféricas. Asimismo, el
comportamiento fue atribuido a respuestas de la atmésfera a eventos en
la =zona convectiva. Pero, la idea exitosa de que los modos de
S5-minutos de alto kh (para entonces las unicas observadas) podrian
representar ondas acusticas atrapadas en cavidades propagandose hacia
el interior, en otras palabras que el Sol actuase como una cavidad
aclstica capaz de atrapar a las ondas excitadas en su inteior, fué
propuesta por Ulrich (1970) e independientemente por Leibacher y Stein
Stein (1971).

Esta interpretacién fue verificada claramente cuando Deubner
mostrd en 1975 que la distribucién de energia en el plano Kh-w se
alineaba a lo largo de crestas estrechas bien definidas, cuya forma y
posicién concordaban con la estructura de modo calculada de la
hipstesis de ondas acusticas atrapadas de Ando y Osaki., Este resultado
es considerado uno de los méas limpios y excitantes de la astrofisica.
Una comparacién reciente de las frecuencias observadas y calculadas es
mostrada en la figura (IIl.9), en donde las incertidumbres en las
frecuencias medidas son consideradas de alrededor de una parte en 104

cerca del centro de esta figura.

72



Flgura™ " (IIL9) " Fr olidas),. ' calculadas  de
uﬁ modeléiv iestnnd.i:rd por" comparaclon_ con

las frecuenclas observadas
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En gene'ral,__ ur‘la}» perturbacién  en - el “interior. solar = del
plasma, soportado hidrosiaticamente, generara un espectro der ondas
gravitacionales (modo-p) u acUsticas (de presion o modo-p), con la
respectiva fuerza restitutiva dominante dependiente de la localizacion
en el Sol y de la frecuencia de perturbacién. En efecto, las ondas
aculsticas son ondas de presién por lo que se conocen como ondas—p y se
propagan por todo el Sol y para ellas la cavidad solar se forma debido
a que cerca de la superficie el gradiente de densidad es muy grande lo
que impide que las ondas la atraviesen. Entonces, estas son reflejadas
y en su viaje al interior. son refractadas progresivamente hasta
moverse nuevamente hacia la superficie debido a que la porcion mas
profunda del frente viaja a una velocidad sénica, Vs, (Vs 3 Tl/z. en
donde T es la temperatura que aumenta hacia el interior del Soll.
Asi, el punto Fie reflexién en el interior es tal que Vs= 21w/kh en
»donde khes _el namero de onda horizontal. La profundidad de penetracién
d, depende de kh de la forma d _ (2n + 3 )/kn. en donde n es el orden
del modo. La trayectoria tipica de un modo acuUstico se muestra en la

figura (111.10).
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Precisado lo anterior, - las ondas acusticas sélo pueden
propagarse verticalmente a frecuencias por arriba de su frecuencia de

corte, la cual esta dada por la expresién:

12 R
ve g ( vm SR
w3 " , L3
P2 2 | RT et e
en donde H es la escala de altura de presiyén‘:def‘inida" 4 como-_la .
distancia a la cual la densidad decrece por un fa\'é'tor:_;é';k .40{3.7;7_,‘7701137
en la fotésfera , con g = 274 x 10" cm 5'2,‘ alrededor- de- la

temperatura minima, puede ser tan pequefia como 130 ‘km.ry, en los
plasmas calientes completamente ionizados de la éorona o e.n el
interior solar puede llegar a tener valores del orden de 10° km.

A frecuencias mas bajas, debajo de wp, unicamente las ondas
gravitacionales se propagaran y el significado de esta frecuencia de
- corte acustica se puede visualizar de la siguiente manera. Si una
fuerza es aplicada lentamente a wuna atmésfera gravitacional, Ila
atmésfera simplemente se levantara y después se relajara y regresara
por gravedad después de que la fuerza haya desaparecido. Esto puede
ser descrito como una onda gravitacional. Si la perturbacién es mas
aﬁrupta, el gas es comprimido antes de que pueda experimentar una

aceleracién de conjunto, y entonces una onda de sonido se propaga.
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De la expresion  (II1.3.17) se infiere bﬁue la.i, f.recueﬁcia
acustica de corte puede incrementarse hacia afuera del Sol, es décir,
éfecer con r, la distancia desde el centro hacia el exterior del Sol,
lo que se traduce en temperaturas mas bajas y valores mas grandes de
g. Asi, el incremento de wp ocasiona ondas acusticas, de frecuencias
menores que el valor de wp fotosférico (el cual corresponde a un
periodo de valor cercano a los 3 minutos), que serdn reflejadas hacia
el fnterior solar. Por lo tanto, el incremento hacia afuera de wp,
proporciona la frontera superior de la cavidad requirida para atrapar
ondas acusticas en el Sol.

La frontera inferior para la reflexién de las ondas sénicas
es proporcionada por la condicién para su reflexién total interna. En
efecto, cuando una onda acustica se propaga dentro del interior solar,
ésta se mueve dentro de capas donde se incrementa la velocidad del
sonido puesto que, como ya se menciond, v, = Tl/z, asi que la onda
puede ser reflejada fuera de la zona vertical a menos que se propague
exactamente en la direccién radial.

Asi , las ondas acusticas no radiales son atrapadas en
cavidades cuyas fronteras superiores e inferiores son determinadas por
la frecuencia de la onda y por el &ngulo oblicuo a la radial en la
cual se propaga. Las trayectorias de los rayos seguidas por las ondas
d;: 3 longitudes de onda horizontales diferentes son mostradas en la
figura (111.10). La profundidad de la cavidad en la cual un modo~-p
dado resuena, es determinada por el nivel al cual la reflexién total

interna ocurre. Y esta ocurre a una profundidad dada aproximadamente
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por. lo que,' entonces, los modos-p de kh grande son reflejados en
fronteras internas relativamente mas profundas, mientras que los
modos-p de longitud de onda horizontal mas grandes penetran mas
profundamente. Las profundidades de las cavidades resonantes pabér
los modos-p y g son ilustradas en la figura (I11.10).

Flgura ' (IIL10).  Trayectorlas de los rayos  seguldas  por  las -undg;

]
estaclonarias de tongltudes de onda horlzontales de 1.5 . 10 km

5 bed
1.5 . 10 km. Note gque el vector de onda es radial en  la fotosfera . y

que las ondas mas largas penetran mas profundamente,
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Flgdré (II1.11) VIlust.raclon esquematlica de las cavidades para

modos p y g en- el Interior ¥ en la atmosfera
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Para las ondas gravitacionales se tienen cavidades
similares. A continuacién describiremos primero dichas ondas y
después sus cavidades.

En efecto, cuando el gradiente de temperatura atmosférico,
establecido por radiacién, es estable, es decir cuando:
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dT

S IL3.19)

dr jr ~dr jad

entonces; el desplazamiento (suficientemente ‘Jéntoi para ~mantener en
equilibrio la presién del gas con su entorno de un elemento de gas,
ocasiona un movimiento oscilatorio, el cual es descrito como una conda
gravitacional. El requerimiento del desplazamiento suficientemente
lento, es para encontrar si la perturbacion es mucho mas lenta que la
velocidad del sonido, para que ast las ondas acuUsticas puedan siempre
mantener la presién de equilibrio. En una onda tipo-glos elementos de
gas despilazados, pueden ser visualizados como barras indeformadas
oscilantes a lo largo de su longitud a un dangulo 8 de la vertical
local. En el movimiento lento, los elementos de gas sonconservados en
equilibrio de presién con su entorno por medio de las ondas acusticas,
as{ que la diferencia de densidad 8p/p es mantenida en proporcién a la
- diferencia de temperatura oT/T. En el nmovimiento adiabatico
considerado aqui, esta diferencia de temperatura estad dada por la
diferencia entre los gradientes de temperatura atmosférico y

adiabatico, multiplicado por el desplazamiento vertical:

|

Entonces, la ecuacién de movimiento del elemento es:

dT dT

cos8 (I111.3.20)

dr jad l dr
R

ESTA TESE M5
SALR BE LA atmmc
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p = = ~(8plgcose szl

en donde:

Esto lleva. a una ecué_éiéri de

simple, es decir:

(1.3.23)
siendo:
w¥'= N2 cos®e (111.3.24)
) ‘ BV
y Nsv -es lé. llamada frecuencia de Brunt-Vidisil4:
172 -
g, dr, t dr ) )
Noy, = | —|—1| - ' (iI1.3.25
BV
l T dr R dr MJ

la cual define la frecuencia de oscilacién natural de un elemento de
gas, en una atmésfera estable, desplazado lentamente del equilibrio en

un campo gravitacional.
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Las oscilaciones pequefias conducidas : por. la flotacién del
plasma compresible dentro del interior solar, son -del tipo llamado
ondas gravitacionales internas. Un elemento de fluido desplazado
lentamente en una direccién vertical oscilara alrededor de su posicién

de equilibrio a una frecuencia N Los valores tipicos de NB en el

BV’ \'

interior son del orden de 10'3 rad s". implicando asi periodos mas
largos de las ondas gravitacionales internas, cercanos a una hora. Y
por _lo tanto, periodos mdas cortos de ondas gravitacionales
superficiales, alrededor de 6~-minutos, son esperados en la fotésfera.

De la ecuacion (I11.3.25), el valor de Ngy define la
frontera superior de las frecuencias de oscilacién de las ondas
gravitacionales. Las oscilaciones mas rapidas en el gas propician que
la presién juegue el papel de fuerza restauradora y genere por lo
tanto ondas “sénicas.

Se tiene entonces que las ondas gravitacionales son
determinadas por el comportamiento de la frecuencia de Brunt-Viisila,
puesto que la frecuencia de una onda gravitacional debe estar por
debajo del! valor de NBV cuando NBV es real. Por lo que, por reflexiodn,
se puede evitar que una onda gravitacional se propague dentro de una
régic’m en donde w > NBV o NBV sea imaginaria. Una cavidad para tales
ondas existe en fa  zona radiativa del Sol, ver figura (IIl.11), en
donde la frontera externa es puesta por la 2zona de conveccién, en la
cual NBV es imaginaria, mientras que cerca del centro del Sol

NBV—>O, mientras que g — O cuando la masa M(r)— O cuando r ——0.
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L.as ondas gravitacionales internas atrapadas en esta cavidad
profunda tienen periodos mds grandes que 50 minutos, aproximadamente.
De ellas se espera que tengan relativamente baja amplitud en la
t‘qtésf‘era. puesto que ellas desaparecen en la zona convectiva, como
ya se menciond. Sin embargo, las condiciones en la reflexién de las
ondas gravitacionales dadas arriba, sugieren que las cavidades
apropiadas para atrapar ondas gravitacionales superficiales, también
existen alrededor de la regién de temperatura-minima de la fotésfera,
y entre la cromésfera y la corona, como se observa en la figura

(II.11).

I11.5.2.2. Modos de Oscilacion en el Interior del Sol

El primer tipo de oscilacién observada en estrellas fue la
contraccién "y expansién de amplitud grande, radialmente simétrica,
(breathing) de estrellas variables tipo-Cefeida. Estas son estrellas
variat:;les brillantes, que poseen una definida relacién entre la
luminosidad absoluta, el periodo de variabilidad y el color., Son
llamadas as{ por la estrella 3 Cephei de la constelacion Cepheus .
También son usadas como indicadoras de distancias para las galaxias
rélativamente cercanas. El periodo del modo radial fundamental del Sol
se puede calcular facilmente de la siguiente manera. ‘

Este modo es atrapado entre el centro (un nodo puede ocurrir
en r = 0 para que se satisfaga la condicién de simetria radial) y

lasuperficie, en donde el modo es reflejado desde el punto de

discontinuidad en la presiéon puesto que, la escala de altura de
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- presién se vuelve mucho mas pequefia que la longitud de onda A (A zROJ
del modo; Asi, el interior solar contiene un cuarto de longitud de
onda de la fundamental. El tiempo de viaje 4Re/vs, el cual determina
el periodo de oscilacién, puede ser hallado de una estimacién de la
velocidad media del sonido v_en el interior solar.

Por medio de argumentos dimensionales se puede demostrar que

la presién media esta dada por:

- GMQ
P _ = pRG (I11.3.26)
R
)
‘asl que: .
-y1/2 172
)™ [ som)
v = —) _ (111.3.27) -
. ";P ‘ R, :
) y entonces, el perjiodq T ,délrmodo fundamental radial es:
{ ]1/2
3 . . . g .
| Ry gt e I e
T _ 4 |—— . (Gp) (I11.3.28)
'(rGMe

o alrededor de 60 minutos.
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En general, los modos normales’ de vibraciéon mecéanica del Sol
inclﬁyen tanto oscilaciones radiales como oscilaciones no radiales.
Estos modos normales son descritos por una soluciéon de las ecuaciones
de estructura estelar, perturbados por un cambio pequefio de la
solucién de equilibrio que describe el estado constante de la
estrella. La discusién dada arriba acerca de cavidades resonantes en
el interior solar nos conduce a buscar soluciones de un problema de
.eigenvalores para ondas estacionarias atrapadas en el interior solar.

De hecho, Cowling (1941} mostrd que las perturbaciones
de las ecuaciones linearizadas para wuna estrella esfericamente
simétrica sin rotar, produce oscilaciones que pueden ser descritas en
términos de soluciones de arménicos esféricos de una ecuacién de onda.
La clasificacion de modos de presién p, gravitacionales g, ¥y
fundamentalés f, fue realizada por primera vez por ¢él. En analogia
con las soluciones mecdanico cuanticas del movimiento del electrén en
un campo de fuerzas central, las oscilaciones solares representan las
eigenfunciones permitidas en el potencial bien determinado por el
campo gravitacional selar.

En efecto, la oscilaciéon espacial y temporal de una cantidad

tal como la densidad, es entonces descrita como:

p = p‘m(r)Ylm(B.qS)exp(—iwt), (111.3.29)

en donde p'nl(r) da la estructura radial del modo de orden n y grado

1 (la estructura radial tiene la forma de una onda estacionaria en r)
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y Ylm' es una funcién armoénica esférica definida“c‘qr'n’o» i

U Y,_(@.9) = P™ (cose)explimp). . am3.30).

‘Aqu'l Pml(x) es’-elipol‘inomio_ asociado de Legendre dado por:‘

Lk SE a" :
PR = (-1)'“(1-x2)'“’2—_; P (x). . (I1.3.31)
i A dx ) .

As{, un modo dado esta definido en términos de tres indices. El orden
n define el nimero de nodos en la funcién de onda radial excluyendo a
aquéllos qué se encuentren en el centro o en la superficie externa,
) entonces, el modo [ tiene n = 0. El grado | = 0, 1, 2, 3, ..., (n-1)

es el niumero de lineas nodales en la superficie solar, y como :
Ahl ~ ZnRo, (I11.3.32)

entonces el modo de grado alto corresponde a longitudes de onda

horizontales cortas en la fotésfera. Y puesto que:
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SR : _ :
2n/A = -——— (SRR - (111:3.33)

h . h
RG)

=
U

las oscilaciones de 5 minutos de altornﬁmero de onda horizontal Kh
graficadas en la figura (IIL.8) y (III.9), corresponden a modos de 1
por arriba de, aproximadamente 250 y son referidos como los modeos p de
grado alto. Las oscilaciones de 5 minutos cuyo espectro esta
representado en la figura (III.12), representa modos p de grado bajo
(Is 3). El orden de ambos modos p, de alto y bajo 1, ha sido
determinado que corresponde a n entre ! y 20,

En efecto, el Indice |m] = | describe la distribucién de las
lineas nodales en la superficie ( es decir, paralelas al ecuador o a
los meridianos relativos a un sistema de coordenadas definido por el
eje de rote;cién solar). La figura (IlI,13) ilustra el caso de m = O,
1, 2 para I = 2, En ausencia de rotacién, los modos de diferente m son
degenerados, es decir de la misma frecuencia. En presencia de
rotacién, los modos de misma n, pero diferente m, son desdoblados en
2l + 1 componentes en frecuencia debido a que difieren en su patrén
de oscilacién espacial relativo al eje de rotacion.

En efecto, una onda estacionaria surge de la reflexién de
una onda atrapada propagandose entre fronteras separadas una distancia
que es un nuamero entero de medias longitudes de onda. Por lo tanto, el
patrén de ondas estacionarias establecido en la fotésfera por las
oscilaciones solares, puede ser visto como si estuviese formado de dos

ondas idénticas moviéndose en direcciones opuestas. Cuando el medio
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esta en  movimiento, . como. en la rotacién solar, las ondas son llevadas -

con ella a :una~v'elocidkadr v, -asf que, la onda propagandose en el
sentido - del movimiq'nto tiene su frecuencia: Doppler observada corrida

hacia arriba una cantidad i

(111.3.34)

enkbdon‘;ie vpes la velocidad de fase de “la onda. La onda dirigida
opﬁestamente sufre un decremento de frecuencia Aw de la misma
magnitud , asf que las dos frecuencias de la onda son desdobladas por
una cantidad 2Aw.

Cabe observar que la magnitud de este desdoblamiento depende
del modo. lis relativamente grande para modos p de alta m y menor
para modos de baja m. E! resultado es un lento pero medible arrastre
del patrén completo de la onda estacionaria a través del Sol {en la
direccién opuesta a la rotacién solar) debido al ligero mal
emparejamiento de las frecuencias entre las ondas que se propagan

opuestamente.
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Flgura @ (IIL.12). . Espectro  -de "

observada en luz * solar

Ver flgura (II1.9).

Flgura (II1.13) Ilustraclon esquematica de los modos de oscilacton

correspondlentes a |=2, harmonicos esferlees con m= 0,1,2,

Lo
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111.5.2.3. Mecanismos de Excitacién y de Frenado.

No obstante todo lo anteriormente expuesto, resulta
realmente sorprendente porqué la mayor parte de la energia del modo p
solar esta concentrada en una banda delgada alrededor de S minutos,
dados todos los periodos de modo p que podrian ser excitados debajo de
aquél del modo f. Y hasta el momento no hay una respuesta definitiva a
este hecho.

En efecto, para poder hacer algin progreso se tendria que
calcular cémo y. dénde en el Sol son excitadas y frenadas las
oscilaciones. La excitacién externa de los modos p podria ocurrir a
través de la generacion de ruido actstico por los movimientos de la
zona de conveccidn, Esto seria un proceso intermitente y podriamos
esperar ver variaciones temporales en la amplitud de al menos los
modos de alta |, en respuesta a cambios en este golpeteo.

Por otra parte, la auto excitaciéon podria ocurrir a través
de u;1 proceso estacionario como el llamado mecanismo kappa. Este
mecanismo opera cuando la opacidad de un gas se incrementa con su
temperatura. Cuando un gas semejante es comprimido adiabaticamente (y
asi calentado), su opacidad se eleva, extrayendo asi mas energia de la
r.adiacién que fluye a través de ¢l. Este calor extra es ocupado
posteriormente en una expansién subsecuente del gas y actda para
amplificar cualquier movimiento oscilatorio inicial. La excitacién de
ondas gravitacionales internas podria ocurrir por inestabilidades que

ocurriesen por las reacciones termonucleares.
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Uno u otro de los mecanismo de excitacién de los modos p, o
ambos, podrian operar en el Sol, y entonces un mecanismo de frenado es
requerido para limitar su amplitud. Este es proporcionado en parte por
la radiaci6n, puesto que ila compresién y calentamiento de la onda
lleva a pérdidas radiativas (las cuales son despreciables para ondas
acusticas, ya que las amplitudes son consideradas pequefias), y en parte
por la viscosidad. Las interacciones no lineales entre los modos
pueden también ser importantes. Al respecto, la amplitud de un modo es
determinado por un balance entre la excitacion en alguna regién del
interior solar y el frenado sobre un volimen del interior solar que
en general serd diferente de la regién de excitacién.

La excitacién y frenado de los modos puede ser estudiado
analizando el espectro de energia para encontrar evidencias del
decaimiento” temporal y de re—excitacién en la amplitud de los picos
individuales, y también del ancho de Jos modos individuales en el
diagréma—kh.

Algunos resultados reportados del estudio de los modos p de
baja 1, indican decaimiento exponencial de picos de espectros
individuales con un tiempo caracteristicc de varios dias, y sugieren
e;ccitacién intermitente de modos globales semejantes cada pocos dias.
Esta evidencia esta de acuerdo con los estudios del ancho de los modos
de n y | dadas y sugieren que los modos mantienen coherencia sobre
muchomuchos ciclos, y pueden justificablemente ser referidos como

oscilaciones globales. Se encuentran comportamientos similares para
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los . modos de 1 alta, de mediciones de su ancho en’ el plano kh-w,
aungue la naturaleza global de estos modos es menos. clara, puesto que
que son requeridos muchos mas ciclos de coherencia, a sus longitudes

de onda horizontales mas cortas.

IIL.5.2.4.Comparacién Entre las Propiedades  Observadas y las
Calculadas de los Modos-P.

La forma parabélica que aparentan las lineas de las figuras
(II1.s) y (II1.7), es determinada por la condicién de que la cavidad

contenga un numero impar de cuartos de longitudes de onda, asi que:

(I11.3.35)

(111.3.36)

o bien:

W= [n + —;—}gkh ' (I111.3.37)
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" “dela-cual resulta’la ”dépénﬂenéia 'predicrha:;‘

(111.3.38)

E[ue fué observada por primera vez, como ya se dijo, por Deubner.

Por otra parte, las crestas de los modos-p, las cuales estan
separadas temporalmente en la frecuencia w, consisten de modos
individuales en la coordenada espacial kh, como puede apreciarse en
las figuras (IlI.6) y (IIL7). En efecto, las primeras observaciones
de modos-p individuales resueltas en o y kh, fueron los modos-p de
baja~l (figura (I11.12)} detectados en intensidad total luz wusando
celdas de resonancia. Estos modos de baja-l tienen un espaciado mayor
en kh vy~ pueden ser vistos como picos de espectros de energia
individuales, aun en espectros unidimensionales de energia en w,
talesr como los de la figura (II.12).

Sus frecuencias (en mHz), en el caso de orden n grande estan

dadas aproximadamente por:

n

v | (n + 172 + k)Av (111.3.39)

en donde k yu Ay son constantes calculadas del modelo solar, y la

separacion entre valores n adyacentes serfa Av _ 135 pHz.
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Entonces: ~

e, . un3.40)

b=y
PR 2 1Y IRELERER 1 1Y o

y porlo: ta\'nto‘:k—:z ‘

, (I11.3:41)

v ~ o
n,1+2 n+l,l

Puede entonces ser mostrado que, excepto para valores n muy
bajos, los modos sucesivos de igual 1, son equidistantes en
frecuencia. Y esto es justo lo que se observa en el espectro de
energia de estos modos, ilustrados en la figura (II1.12).

Ademas, la relacién ([11.3.41) nos llevaria a esperar dos
secuencias de |, par o impar, con frecuencias casi coincidentes. Las
frecuencias de l-impar se ubicarfan aproximadamente a la mitad entre
los modos de l-par.

De hecho, se puede realizar una identificacién convincente
de los valores-l de estos modos-p de grado bajo, dividiendo el
espectro de energia de la figura (II.12) en segmentos iguales de Av =
135 pHz, y superponiéndolos para incrementar la razoén sefial=-ruido.

Esto es realizado en la figura (Iil.14), la cual muestra que las
posiciones de los picos concuerda muy bien con sus posiciones

calculadas.
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En efecto, si tomamos el picp 1=0 como referencia, los picos
de la serie-par de |=2 y la mas débil I=4 siguen md&s cercanamente a
las frecuencias predichas ligeramente mas altas, mientras que el
primer pico de l~impar, I=1, se ubica aproximadamente a la mitad entre
1=0 y la frecuencia del pico de orden-n siguiente mas alto y 1=0, El
pico de la serie impar =3 también aparece débilmente a una frecuencia

ligeramente mas alta que la de l=I.

~ Figura = (I11.14) El -rango~ de ~frecuenclas ..entre 2.4 y 4.8 wmHz para modos

de baja |, obtenido por un promedic de superposlclén.

Freguencfay.Hz
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En general, la identificacién del modo responsable para una
determinada linea del espectro de energia de los modos—-p de bajo~l, o
para. una cima dada en la:gréfica kh—w de los modos de alta-l, es.
llevado a cabo por prueba y error comparando ei espectro calculado

con el observado..

II1.5.2.5.Las Oscilaciones Como Una. Sonda del Iaterior Solar.

La estrecha rcorncor‘.dancia entre * las llneas observadas y
V'anrllrc.ulaé!asr en ei diagrama kh—w. estimula e] punto de vista de que el
‘ana'lisisr de las diferencias residuales podria wusarse para mejorar
: _—'_rirue'stra comprension de los modelos del interior solar. De hecho, la
técnica ha sido usada hasta ahora para probar la estructura térmica de
la zona convectiva, determinar su profundidad, y colocar |imites en el
perfil radial de rotacién en el interior solar.

El enfoque directo consiste en calcular la estructura del
modo en el diagrama kh—w. esperado para un interior solar estandar, y
compararlo con las observaciones. El ¢ptimo acercamiento a los datos
es entonces variando los parametros del modelo a través de prueba y
error.

Un método mas elegante es resolver el problema inverso en
donde las relaciones que determinan los modos de un modelo estandar
son Invertidas para dar una solucién para la estructura de Ia
temperatura, directamente del espectro de los modos. Esta es la

técnica usada por los sismélogos. Y lo hacen asi debide a que disponen
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informaciéon del tiempo de viaje, derivada de pulsos individuales

(temblores). Para el caso solar, el problema inverso es menos bien
definide en el sentido de que unicamente se dispone, hasta el momento,
de informacién espectral y no de fase. En efecto, en principio la
informacién pulso respuesta podria ser obtenida si las oscilaciones
que se espera excitadas por una rafaga pudieran ser medidas, pero esto
atn no ha sido logrado.

La  aplicacion | del . enfoque directo. para estudiar . la
estructura de temperatura de la zona convectiva estd basada en la
relacion del periodo T del vmq"crio_.'r 'lra profundidad de la cavidad &, y la

velocidad del sonido vs, }a'cual:s;é éxpres;a como:
T = ZJ' gz (I11.3.42)

En los primeros estudios de comparacién se encontré que las
frecuencias observadas estuvieron un poco por ciento mas bajas que los
valores calculados de un modelo estandar de zona convectiva con una

razén de mezcla 1I/H = 1.0. Ahora, el mejor ajuste es logrado con I/H =

-2, lo cual implica una conveccién mas eficiente y, por lo tanto, un

decremento de temperatura mas lento ( en otras términos, un gradiente
superadiabatico mas pequefio) en las capas mas externas. Como
consecuencia se tiene un modelo con una temperatura mas baja en toda
la zona de conveccién y también, una zona convectiva mas profunda que

se extiende hacia abajo hasta 0.7 Ro. De la ecuacién (I111.3.42),
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ambos  efectos tenderan - a - disminuir la - frecuencia. de  los - modos

observados:

Sin embargo‘; y esperando que estva, sit‘ﬁaciﬁn‘fgé‘lo, é'ee;
temporal, 'ningunor de estos rmodelos' es cépaz ‘de."néprbduéir las
frecuencias observadas con. precision mejor qué 0.1%, .la :cual es
lograda en las observaciones. '

En efecto, el ~andlisis de los . errores sugiere que los

. modelos son incompletéé,.:Afoeya,;ig ‘la.'regién que es sélo una pequefa

o

. fraccion del interior; solar.

De _hecho,. esta es la Unica region comun

de todos los modds"eéﬁ}ldi%dqsk." Asi knylismo. ésta es también la region en
donde se espefé que;;lc:)f.s"__ﬁ}_odelvos -'esfér_icamente simeétricos produzcan los
errores mas grandes, ya qué los gradientes de temperatura son mas
altos, Adicionalmente, los obstaculos magnéticos en la forma de
regiones activas tienden a producir inhomogeneidades en la temperatura
que refléjah. refractan, y finalmente absorben a las ondas acusticas,
de manera diferente a como lo hacen los medios no magneticos.

Por lo que respecta a la rotacién del Sol, la mediciéon de la
rotaciéon solar interna, a partir del desdoblamiento del modo-p, esta

basada en el principio descrito en la seccién I[11.5.2.2, y también usa

el hecho de que los modos-p, de progresivamente mas baja-l, penetran

rr;és profundamente, asi que su desdoblamiento es un indicador de las
condiciones mas proximas al! centro del Sol. Por lo que, dadas las
funciones de contribucién en la profundidad, de los modos
individuales, el perfil radial de la rotacién solar puede entonces

ser reconstruido a partir de un nuamero suficiente de mediciones de
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desdoblamiento del modo-p.

El primer intento para ‘aplicar esta técnica usé modos de
alta-l de |m| = I Puesto que, e! desdoblamiento del modo-p en
frecuencia es  proporcional a m, estos corrimientos  fueron
relativamente faciles de medir. Ademds, ya que los modos de alta-|
tnicamente penetran hasta capas poco profundas, ellos dan informacién
unicamente de la rotacién muy cercana a la fotésfera. Es asi que los
resultados indican un jncremento de la tasa de rotacién angular de
alrededor del 57 en los primeros 15000 km. Este resultado esta en
buena medida de acuerdo con el analisis de la rotacién hecho por
rastreo de caracteristicas de la superficie solar tales como manchas
solares, y es consistente, hasta clerto punto, con analisis mas
recientes que usan un rango mas amplio de vaiores-l.

" Por otra parte, se han dedicado grandes esfuerzos a estudiar
los modos~p de grado bajo, ya que ellos proveen informacion de la

rotacidén de capas mas profundas. Sin embargo, han habido dificultades

. porque su desdoblamiento es mas pequefio debido a que m es reducida

enormemente. Por el momento no se ha obtenido una imagen consitente, y

lo que es mas grave, se duda acerca de que el desdoblamiento pequeifio

de estos modos pueda ser medido fuera de la resolucién espacial dado
el tiempo de vida finito de los modos de S-minutos(y el

valor-Q), el cual determina su ancho.
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Los analisis de medos-p de grado bajo a intermedio (es decir
con 1 < 100j)con resolucién espacial a través del disco, que
recientemente se han hecho, indican que, dentro de una esfera que se
extiende entre0.4 Roy casi | Redel centro del Sol, la tasa de rotacién
no muestra un gr‘adiénte radial significativo. "Hay también alguna
evidencia de que el plasma, dent'ro. "de la region de O.4R® del centro
del Sol, rota rigidamente a una._ faﬁa ‘intermedia entre las tasas de
rotacién fotosférica del ppi[o:y‘;el' ,'é__&:u_;ad'or.'—;g 7

Finalmente;- uns : dee“t:ec':"cién' clara de los modos-g mejoraria
sustancialmente las técniqais"_?c_lel_ Vdiagnovsrtico para las regiones mas
internas, ya que las- frecuencias de los modos-p son influenciadas
principalmente por condiciones relativamente proximas a la fotésfera.
Pero por el momento, las dificultades para detectar los modos-g tales
como el ruido de barrido instrumental, atmosférico, y fuentes de ruido
solar, en las regiones de baja frecuencia en donde se espera
detectarlos, no han sido superadas. En consecuencia, se requieren
registros mas extensos de datos, experimentos en satélite y desde la

Luna para hacer uso de los grandes tiempos de coherencia predichos

para estos modos,

En el siguiente capitulo se hara una comparacién entre las
dos técnicas de exploracion del interior solar, las cuales hasta el

momento hemos descrito.
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CAPITULO IV CONFRONTACION DE LOS RESULTADOS OBTENIDOS A PARTIR DE LAS

TECNICAS DE LA HELIOSIMOLOGIA Y EL FLUJO DE NEUTRINOS,

Recientemente, con el aumento de datos del flujo de neutrinos sclares
y ‘de experimentos heliosismolégicos, ~ se_‘han “estado propeniendo diversas
consideraciones acerca’ del interior soiar. En este capitulo estudiaremos
la proposicidon { Kocharov, 1992), de ‘una solucién astrofisica al problema

~de los  neutrinos solaresr basada - en' los datos disponibles, que podria
; ver‘if‘ic'arse"con las mediciones une se tengan en un futuro préximo de los
neutrinos - de alta y Dbaja energia, asi como de experimentos
: helidsismolégicos.

Recientemente, Hirata et al (1991), han descrito en detalle el método
de  medicidn por dispersién elastica neutrino-electron de los neutrinos
solares del BB. y también han discutido una muestra de datos que comprende
1040 dias de observacion del periodo de enero de 1987 a abril de 1990.

En dicho trabrajo se muestra que los neutrinos llegan del Sol y que la
"distribucién de energla es consistente con la forma conocida del espectro

8

8 El fitjo medido de los neutrinos de B es

de neutrinos del B
(2.7&0.5)x106/cm2/seg. En este resultado las incertidumbres sistematicas y
estadisticas son combinadas dando lugar a una sola incertidumbre global

(Chen y Cherry, 1990).
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SSM k(Turk—.Chic.e:z(e et

Por lo tanto ;é_e pul dé' égp_irf éucﬂel flujo medido'de neutrinos de B
es probableﬁenfe _g_-jrignqr d l'Jo' qﬁ'é;:;:rwf_gdicé . el..SsM. En efecto, usando el
flujo medido de néﬁtfiﬁéé; del ;st.'-. se ‘puede estimar la tasa de captura
esPerada. de la 'rea‘t.;cibrfl‘: C137(v,e)Ar37A1 ﬁ_acgr' lbs calculos se encuentra
que la tasa :de c;zzp'tur.a' esperédia:v:es_iae’ '}.—S :SNU. (irsNU Ves 10'36capturas por
segundo por dtomo blanéo).’ o k

Este valor esta en buena,qoncordancié con el dato correspondiente del
experimex{to‘ de ‘cloro de Homestakesj.x :que es de 4.2¢0.12 SNU(Davis y
Cox,1991), Mas aun, - un. anélisiév V_de.ta.lladcrs de - los resuitados del
experimento de cr™’ para cada 'extraécién individual durante el periodo de

enero de 1987 hasta abril de 1990, 'y de los datos del experimento de

.~ Kamiokande II (Hirata et "al,1991: Davis y Cox,1991) muestra que hay una

concordancia general emtre los dos experimentos. Esta concordancia entre

dos experimentos completamente diferentes es de gran importancia y es

crucial en la consideracion que estamos estudiando.
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Empecemos por 'menciorié de_tiempo -de_observacion,
s.inas alta que la tasa de
conteo para. losg*vqlnmos amente “la misma que la

correspondiente al minim SNU .(Davis y. Cox,1991).

En efeéfo. de Cox (1'_3'971'), lé tasa de la reaccion

(v e)Ar “méaximo “solar (1979.5-1980.7) a

Entonces. una varlacxon aparente

y fensmenos del  interior. M, ﬁahﬂ sido formuladas las siguientes
conclusiones principales: ‘
L-La tasa de producciénrdg;"A.r eS‘t‘é"'é;I{ti correlacionada fuertemente con
el m‘:mer;:) ‘mensual de nﬂanqﬁarsli‘lbfsrol;rés!‘Vy correlacionada con el diametro
solar (Davis, 1987_: Bahéall, l}'ie[d 'y- Press, 1987; Bieber et al,1990; Davis
y Cox, 1991). l

[I.-Hay una correlacién aparente de la tasa de produccién de Ar?? con el
campo ‘magnético en la zona convectiva solar (Dorman y Wolfendale, 1991}
ITI.-Se ha demostrado que existe una correlacién tentativa entre las
vériaciones de las oscilaciones solares acusticas de bajo orden durante el
ciclo solar de 1977 a 1988 y la tasa de eventos en el detector de CI37

durante el mismo periocdo (Krauss,1990).
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" -Asl; los ‘datos’. experimentales de neutrinos. solares, heliosismologia,

irradiancia.-'solar, . ‘nimero; de 'manchas solares y semididmetro del Sol

durante durante-las Gltimas décadas han mejorado considerablémente nuestro

conocimienta’ del"Sol: "

De . hecho, ellos.” muestran, fig. (IV.1), "'_Que\. puede . hz

interconexién - entre:los  procesos que "’oci.’u"rélj;:_e

interior solar del nﬂcleo,zter‘"monuclear_a la 5upeff

“Goode 'Ea's_e;. Cen

“la “tasa de

rofundo muestra un-maximo en el

minimo " solar
solaly"eé:. 4 1

‘v»\l_ resj:‘ecto," kk_Rcixb-‘var:gE_‘lkf(l-QkSG);: "con él, fin ~ de explicar los datos
experimentales de Duval‘l' ety"al (1984) acerca de la rotacién diferencial en
el interior solar, consideré la siguiente posibilidad " ... las regiones
centrales recientemente se han invertido, el material de momento angular
bajo se mueve desde cerca del centro hasta 0.3 Ro.'ilevando a una caida de

la velocidad angular, y el material de momento angular alto se mueve hacia

el centro, llevando asi a un nucleo pequefio que rota rapidamente”. Por

otra parte, los neutrinos del B% son generados por la reaccion Be—r(p,af)Bs

en una region central muy pequeita (0.5% del radio solar Ro). Y de acuerdo
a Jos SSM (Bahcall y Ulrich, 1988: Turk-Chieze et al, 1988: Sackmann,
Boothroyd y Fowler, i990), la abundancia de Be7 es mas alta en el centro y

decrece muy rapidamente con la distancia desde el centro.
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Por lo que, laaab ndancla,de Be’' es alta en una regién central

' pequefia durante un mln'mo solar. y es baja en un maximo solar, la

variacién temporal ‘la tasa jde produccién de Ar37 puede ser explicada.

Ahora bxen, ér;éfnénto de la abundancia de Be' durante el

mtervalo de tlempo"de un mlmmo a un maximo solar puede ser debido a

mater:al que se mueve ‘de’ iina region muy central a una regién localizada a

una dlstancxa de“ R=0.0S R.- Y. durantg el intervalo de tiempo del maximo al

mimmo solar Ial abundancia' del’ Be’ en.la region de generacion del B® sera

completamente reestablecnda debxd

a:‘lai'reaccion Hea(Heq.y)Be7. porque el

tiempo de vida de los' iar . 'ir'iter'iror solar es de Unicamente

el minimo solar..
Asi entonces.:es. -‘,de lmportancna contar cpn los resuitados
proxxmos a obtenerse del: expemmento GALLE‘( :las. nuevas mediciones del

s { de los experimentos de Cloro y del de

flujo de neutrinos del B
Kamiokonde) ¥y los nuevos datos heliosismolégicos acerca de la tasa de la

rotacion . interna solar y ‘de “los procesos de mezcla en la regién de

generacion del 8%

En realidad se requieren no solo nuevos datos experimentales, sino
también nuevos modelos solares basados también en los avances
heliosismologicos, para poder asi resolver los diversos problemas

planteados.
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: Zatsepm y Vi Kuzmin “.96,4),-5.

"'Déﬁtro“ de'v-é's'tos' tal Vez el mas excltante y 'mas dif‘icil Sea el de

ina’ posxble conexxén generxca entre las varlacxones de 'la actividad solar

y el r‘lum de neutrmos. la cual rué supuesta hace muchos  afios por G.

' mordsio.

Veamos ahora que ':'blas‘a"’" ~solar’ . a: partir - de--la

heliosismologia.

Recientemente, ’Dziembd kpr"esién:y la

densidad en el interior:"sbla‘rj_us_a_ Tvay as- de Ios modos p
solares para arménicos’ gisf‘-é;"‘i'éo usando un método no-
asimptotico que les. pérmiti:% E;t.ént‘zbrf',,lin.a-_pre‘c sién_ capaz - de - probar la
produccién de energia en el nu:.;le'o'.. Y al"’co}f{pafarr' con determinaciones
previas de la. velocidad ™ del sonido encdntr;aron una notable cencordancia
con lo obtenido por Christensen-Dalsgaard et al (i1985), en donde
utilizaro-n. un método asimptoético.

Asimismo, estos autores co_nf‘irmaroh que la mayoria de las diferencias
entre los modelos solares estandard y el modelo de la heliosismologia,

puede ser explicado si la opacidad en el interior del Sol es méas alta que

la supuesta y dicen que hay una anomalia estructuralen. la parte mas

profunda del interior lo cual puede ser interpretado como una evidencia de

que el Sol tiene un pequefio nicleo convectivo.
Sin  datos confiables de la opacidad, unoc no puede determinar
separadamente la temperatura y el contenido de hidrégeno en el nucieo

productor de energia, ni evaluar el flujo de neutrinos Fv'
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Aél; los ‘autores han b‘!’..ls’cad’? nyivélor niinirho de F,,, considerando las
diétribucionéﬁ de présiéﬁ y densidad a 'partir de la heliosismologia para
una claé.e de perfiles plausibles ‘.‘de contenido de hidrégeno. Y hallaron que
este valor minimo excede los'lO SNU. Sus resultados muestran que, los
datosde modos p solares, empeoré el problema de los neutrinos solares, y
sugieren que la solucién cae en el dominio de la f‘_isica de particulas.

En efecto, mediciones xjgéicp;es 7d¢l flujo de neutrinos solares (Davis

1989; Hirata et al 1989) mrdre.st;r‘a‘vh-.

. mas’.claramente que antes, que los

valores predichos - partir 'de los modelos son

sistematicamente ::n ;*contexto, el papel de Ila

heliosismdlbgla'—"en_','la “gsolucion’ del problema- Ves'_'_unrr tema mds. de controversia

ya q-ue Bah_cail y‘vv ’.Uh.‘nchrvargurﬁentahv que’ la""'c:!eterminacién de la frecuencia
de. ios modos' p y'gla" medida’ del f'l_u_job de neutrinos, son técnicas
complemeq;arias de e.j(plorarre[ interior -solar, asi que hay unicamente una.
coexién deébil entre los préblemas que surgen por las discrepancias entre
mediciones y prediccionés en estos casos.

Dziembowski et al (1990), defienden 'un punto de vista diferente.
Consideran que el problema no. es :trivial, porque  mientras [os neutrinos

son producidos en la parte mas interna del nucleo con una tasa que depende

‘principalmente de la temperatura, la frecuencia de los modos p dependen

principalmente del comportamiento de la velocidad del sonido en la

envolvente.
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' Sin- embargo estos -autores muestran quehay suficiente sensibilidad en

_las frecuencias para el: interior: ‘c'omo»:i_ para .“alcanzar una razonable

precisién en la determinacién de ‘la pre'sién y -la’densidad en la regién en

la que se producen los neutrinos.

Mas aun, aunque si: bien‘ ::la“determinacion de estas funciones

termodinamicas no es suficiente’para-conocer la temperatura, esto permite

tener una cota inferior en el flujo de_neutrir_ios. lo cual es interesante.

Este trabajo ,d,e", .inembowsk no._es-el primer intento de usar
los datos dé oécilaciéﬁ',aqﬁstic«a en: relacli:én;'a la paradoja del flujo de
neutrinos. ’ ‘ : ‘

En efecto, desde hace éx!gﬁn' Nfiempo, ha sido conocido que las
separaciones pequefias de frecuencia entre modos de armonicos esféricos de
grados O y 2 para ordenes radiales n y n-1, respectivamente, son sensibles
principalmente a la estructura interior. Y los valores medidos fueron
utilizados por Gough (1983) y por Cox y Kidman (1984) como argumento en
contra de los modelos solares que consideran un nucleo parcialmente
mezclade vy que predicen un bajo flujo de neutrinos.

En contraposicion, diferentes modelos solares no estandar con baja

produccién de neutrinos recibieron apoyo como resultado de la comparacion

) de las separaciones pequefias calculadas y medidas.

En efecto, Faulkner, Gough y Vahia (1986} y Dé&ppen , Gilliand y
Chistensen-Dalsgaard (1986) mostraron que, para un modelo que contiene
particulas masivas que interactuan débilmente (WIMPs), las concordancias

en las separaciones son mejores que para los modelos estandar.
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no ha sido comp]e;amgﬁtg

“El enfoqué del pro'ﬁlema por parte de Dziembowski es similar al usado
por G(_ﬁug_h y 'Kosévichev (1989). En ambos estudios fueron usados un numeroc
fn-tjy grande de datos de frecuencia para modos de grados bajos e intermedios
para determinar parametros fisicos en el nicleo solar como funciones de la
distancia desde el centro.

Sin embargo, los resultados fueron muy diferentes. El flujo de
neutrinos evaluado por Goughky,,Kosqv:ichev ‘es un tercio, a lo mas, de la

cota mas baja obtenida :por_flos,bi'iméros. Y la causa de esta discrepancia

IV.L.EEL INTERIOR: SOLAR COMO ES VISTO POR LOS MODOS P.

La diferencia de ulr) = p/p y p(r), en donde p es la presién ¥ p la

densidad, " entre el modelo solar obtenido por medio de la heliosismologia y

. los - modelos calculados en base a la teoria estandar de la evolucién

estelar, son a lo mas de un poco por ciento y por lo tanto muy pequeifios
para estandares astrofisicos.
Sin embargo, aparecen las siguientes caracteristicas comunes; AuC en

la. parte mas externa del interior radiativo, y Au<0 en su parte mas

interna, excepto quiza muy cerca del centro. La transicién entre estas dos

partes ocurre en r=0.3R,

Ahora bien, la caracteristica mas importante del valor de Aulr)
hallade en la mayoria de los métodos de inversién, es su forma de
surgimiento hacia el interior cerca del centro, iniciando, de acuerdo a la

inversién realizada por Dziembowski et al (1990), en r=0.07R.
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Lad

Figura  (IV.2) >0 Result

P

mostradaos __én fas figuras (IV

de: ‘l.frecuencias’ - ‘como

obtenldos. | © Las’ “1a7r divislon del - Intervalo

(0,1) en 30 in. © 20 bing. La.  graflca de la

derecha es 'rrKechienclas observadas, la de  la  izqulerda para

las calculadas d
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Flgura U3 /. Lo; ».erlémo’.

«=50, " Para

los . errores- ¥,

Teniendo prééeht_é‘ est mcerjt;dlimbre_. "asi “como la posibilidad de que

esta caract_er.ls‘t’iéa,‘;sdrr{j';ak ‘ide’ un error sris:ten')a’iti'co dependiente de | en la
medicién  de  la 'frecuem;ia, - se éréé ”vqué‘ esta caracteristica merece
atencion. -

Por otra parte, es bien sabido que en los modelos estandar solares,
la velocidad del sonido no alcanza su maximo en el centro sino mas bien un
poco arriba. En el modelo dei Sienkiewicz, Bahcall & Paczynski (1989), que
.f‘Ué el modelo estandard referencia usado por Dziembowski et al, el maximo

ocurre en r=0.08R, debido a que tenemos , aproximadamente;

¢’ u _ T(1.25X + 0.745) (iv.1)



de donde se ve que, si no hay mezcia, un incremento hacia adentro de la
temperatura, puede ser sobrecompensado por un decremento del segundo
término causado por la "quema del hidrégeno.

El comportamiento de la velocidad del sonido hallado por Dziembowski

et'al con - su método de inversién y mostrado en la figura (1v.4) sugiere

que el ntcleo solar abajo de alrededor de x=0.04 es mezclado.

: Flgura": uv.4) La grafica de la izquierda es la de velocldad-sonido cuadrado,

y_vla' de. la derecha, la de la densidad en el nucleo solar como es obtenido por

Velv .metado. .. de ' inversion con varios valores deal parametro >4 de regularizacion.

Las lineas punteadas muestran el comportamlento en el modelo de referencia.

BrCr I S RE ENIAY TP L
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‘Esta conclusion . puede ser evitada unicamente para valores grandes del

Perfiles ~ dz: contenido de hldrogeno y razones del gradiente
el .z interior . solar, para.: ‘dos “modelos. . solares calculados

““ia” " invers. ion
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Por “supuesto,” la ‘conveccionen’ el ‘nucleo debe ser eficiente y por lo

tanto,- si’'se confirma un comportamiento semejante en él, aquella puede ser

Unicamente -interpretada como . una falla de nuestras suposiciones basicas

concernientes' al - ejuilibrio mecénico y/o termodinamica.

“Asi iejntohcéé. habiendo. determinado -las funciones _p(r) y plr) en el

interior _del 'Sol,. se puede intentar ' construir un modelo -heliosismolégico

comp.léto,'VSuponienrc’io:
l);\qu.iilibi'io' 'V_Tér'mico.v ) - .
2) T-f-_'i"(p{b;x) "dependiente de termodinamica.
3) cngiéjgmé-&e opacidad en la forma k=k(p,T,X).
‘}i ’Que'-la tasa de generacién de energia nuclear dada como . e=te(p,T,X).
N Diiembowski et al consideraron rﬁodelos coﬁ un ntcleo puramente
radiativo y también modelos con una pequefia regién convectiva mas interna.
Para este ltimo caso, las funciones p(r) y p(r), en esta regién mas
pr-of‘unda, fueron tomadas de la solucién adiabatica ajustada en r=0.045R a
aquelia obtenida de la inversidn.
En la figura (IV.5), se compara X{r) y la razén de los gradientes de
temperatura adiabatico y radiativo resultante de la solucién del problema

con las mismas funciones obtenidas, suponiendo un mejoramiento artificial

de la opacidad del 9 % como es requerido por autoconsistencia del modele

que contiene un ntcleo convectivo pequefio. Pero un mejoramiento algo mayor
de la opacidad es necesario para evitar un decremento del flujo hacia
afuera del contenido fraccional de hidrégeno, fisicamente inaceptable, que

ocurre en ambos modelos mostrados en la figura {IV.4).
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De lo anterior es claro que; hasta ahora, una discriminacién entre
los modelos con o sin la regién convectiva mas interna es imposible, Esto
seguramente caé dentro del alcance de la heliosismologia, pero ello
requiere mucha mayor precesion en los datos de frecuencia.

En efecto, la evidencia mas fuerte de que la opacidad en el interior
radiativo del Sol es subestimada, proviene del comportamiento de Au~Ac2
fuera del nucleo productor de energia.

Lo anterior fué observado por Christensen-Dalsgaard et al (1988),
quienes sugirieron [a necesidad de " méjorar la opacidad en wun 25%.
Asimismo, Korzennik & Ulrich (1989) spgrirrr‘rieron un incremento de la
opacidad, debajo de la region ~convectiva, como una de las dos
implicaciones alternativas de su inversion de frecuencias.

Ahora, de las figuras (IV.2)-(IV.4), se puede ver que arriba de
r~0.015R, hay una similitud inesperada entre las dos funciones Au(r), una
obtenida de las frecuencias observadas y la otra calculada por el modelo
llamado ZO3, el cual tiene la mismas consideraciones fisicas que el modelo
de Sienkiewicks, Bahcall & Paczynski (1989), pero c¢on un contenido mayor
de elementos pesados, especificamente, Z=0.03 en Iugar del estandar
2=0.01936. Este modelo Z03 fu¢ el usado por Dziembowski et al para probar
su procedimiento de inversién. Y el efecto dominante del mayor contenido
de elementos pesados, asumidos por este modelo, es la opacidad mas alta en

el interior,
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~auténtico

o} (dif:'l%l"ipréis‘edte teoria, es imposible decidir

; igﬁit‘ican ‘de hecho algin cambio en el
iStPibl;léiﬁh" de- los - elementos pesados, ¢ si un cambio

el “camiro- del coeficiente de opacidad es calculadoe.

Dziembowski 6t al, prefieren la segunda opcion.

En cualquier caso, uno no puede apoyarse en la heliosismologia para
proporcionar un modelo solar completo hasta que el problema de la opacidad

sea resuelto.
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CAPITULO V. RESUMEN Y CONCLUSIONES.

.En ésta tesis se presentd una = revisién de las técnicas
heliosismolégicas y las que utilizan e! flujo de neutrinos y su uso para
e#tucfiar' el interior solar. Ademas del interés intr.[nseco del tema resulta
";:[él;or“"qu:zre el eétudio de ellas nos permitird conocer mas en detalle los
_,p:;oc.er.sos‘ de  generacién de energia no solamente del Sol sino otras
esfrellas; asimismo, entender mas el problema de los neutrinos solares 'y
abrir nuevas posibles alternativas que conduzcan a resolverlo.

De cualquier manera la heliosismologia y el flujo de neutrinos es un
campo de estudia que tiene su propio interés y ello tal vez sea suficiente
para ser estudiado., A continuacién se dan algunas ideas generales a manera

de resumen y al final presentamos las concluciones.
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: kV.li.l.(;"Qué es la Heliosismologia?

La Heliosismologia es una disciplina astronémica que combina las

técnicas computacionales y las herramientas tedricas similares a las

empleadas por los geofisicos en sus estudios del interior de la Tierra.

Esta disciplina es empleada por los fisicos para estudiar las capas del
interior del Sol que de otra manera no podrian ser "vistas".

Especificamente emplean observaciones de los movimientos oscilatorios

.y de las fluctuaciones de |a temperatura que parecen estar siempre

presentes en las capas de la superficie solar. Se usan para probar la
estructura termodindmica y la dinamica de ellas, considerandolas funciones
de la distancia ~radial_ haci_a el centrc;_ a. lo largo del plano ecuatorial
solar, de la latitud solar y del tiempo. -

La heliosismqlogia resulta  del- hecho de que el Sol esta

constantemente oscilando.:

V.1,2.¢Como son hechas las mediciones heliosismologicas?

De las mediciones que se hacen de las oscilaciones solares se puede

- decir ‘que son_de cinco tipos principales. Dos de estos tipos consideran al

Sol como si fuera una estrella. Es decir, como si fuera un solo punto

fuente de luz, sin extensién espacial. En uno se mide la irradiancia solar
y. en el otro, los movimientos hacia adentro y hacia afuera del
hemisferios entero solar visible son integrados en mediciones de

velocidades radiales de puntos individuales.
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Las"otras ‘dos técnicas hacen uso de la proximidad del Sol a la Tierra
para obrtenér’n‘lediciones resueitas espacialmente del hemisferio solar del
lado de la Tierra. Una de estas técnicas ha estudiado las fluctuaciones
bidimensionales de intensidad a través de la superficie solar, mientras
que la otra técnica los patrones de veiocidad hacia afuera y hacia
adentrb. La quinta técnica realiza mediciones de la brillantez cerca " de
los bordes extremos del disco solar.

Todos estos cinco tipos de medicicnes: son. empleados. usualmente: en

estudios heliosismolégicoé_ instalado la:is rf‘ig:’ie""t'erréstre. Y s,eran'.

empleados simultaneamente

heliosismolégicos que van a bor

V.3.Naturaleza de las _osc'il‘ac:i_o'n‘e

Los movimientos oscilatorios pueden generarse en el interior solar
como respuésta a perturbéciones ocasionadas por gradientes de presidon vy
también a las ocasionadas por gravedad, Los gradientes de presién dan
origen a ondas de presién o acusticas, conocides como modos p. La accion
de la fuerza de gravedad causa efectos de cizalla que se manifiestan como
rﬁovimientos convectivos o como ondas gravitacionales, llamadas modos g,
en donde el plasma solar es localmente estable en contra de la
conveccién. Parece ser que registrarunicamente los modos p se ha hecho sin
ambigiiedad, aunque si bien estudios recientes pretenden observar los

efectos superficiales de modos g internos de grado bajo.
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kCtkamo s’ bien s'#bidb,' kén‘ el interior del Sol no hay fronteras sélidas
dentro drejlras'clyJaleé los modos acusticos pudieran ser confinados. A pesar
de - ello, " las intensas . variaciones radiales en la temperatura y densidad
del plasma solar, permite, a cavidades acUsticas de muchas longitudes
efectivas diferentes, estar presentes simultaneamente en el interior
solar.. Cada una de estas cavidades posee upa frontera reflejante interna y
extefné. en las cuales la direccion de propagacion de las ondas es
mvertlda

B En "'“'é.t‘ecf.or, justo debajo de las capas solares superficiales, la

densidad del gas se. incrementa. répidamente en una distancia radial corta.

Este. incremento rab-ido de la densidad refleja a las ondas de sonido que

vié\jan hacia afuera, regresandolas al interior de las capas mas profundas
de!l interior solar. Entonces, las ondas sonoras reflejadas viajan hacia el
centro d;al'So[ en .- donde la temperatura y densidad del gas son mucho
mayores que en las zonas cercanas a la superficie. Este incremento, hacia
el interior, Vde la temperatura, hace que la velocidad del sonido en el
interior también se incremente hacia el centro del Sol.

En el caso de los modos de oscilaciéon no radiaies, los frentes de.
onda acusticos son inclinados en una forma tal que una parte de cada onda
estd localizada mas cerca del centro dei Sol que el resto de la onda,

Debido a que la velocidad del sonido se incrementa hacia el interior,

esta parte mas profunda del frente de ondas viaja ligeramente mas rapido

que el resto de dicho frente.
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refractado,

< Esta ;diferencia caciona que el frente de ondas sea

aléjénd(:lo Vqu.l’e originalmente era radialmente

hacia el inierlor. ;Evéntua[mente. el .'f'xjente' es refractado a través de un

Eﬁfeste punto :la qnda,ho puede viajar mas hacia el interior

el interior es. regresada se.. le-_ llama  frontera

refléetora ‘interna de la cavidad:’acustica:” La ‘profundidad a la’ cual esta "

frontera reflectora interna’se' localiza, “es: diferente para‘ modos p' solares

diferentes.

La. profundidad de penetracién ‘de uﬁ médo actstico selar dado, esta
relacionado  directamente a su longitud de escala horizontal en la
superficie- solar. Y debide a que existen diferentes escalas horizontales
dentro . del Sol para un tiempo dado, el Sol puede ser visto como poseedor
simuitdneamente de cavidades acusticas de muchas longitudes diferentes.

Ahora bien, la existencia dentro del Sol de ondas propagandose hacia

el interior y exterior, origina ondas estacionarias dentro de las

cavidades acusticas.

Las frecuencias de estas ondas estacionarias dependen en parte de la
extensiéon radial de la cavidad en la cual ellas resuenan. Por lo tanto, la
existencia de ondas acusticas de varias longitudes dentro del Sol
significa que hay muchas frecuencias diferentes simultaneamente excitadas

dentro del Sol en cualquier momento.
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V.Z.Conciusiones

Uno de los pfincipaleé resﬁltagios reclient.es de la heliosismologfia es
de que nuestros mejores modelos 'solares éstanvdares usuales, no predicen
frecuencias de oscilacién que coincidan con las frecuencias observadas a
la precisiébn de las observaciones. - Esta discrepancia ocasiona que los

fisicos tedricos intenten .muchos refinamientos diferentes a los modeloas

.-solares. Uno de tales "refinamientos" ha sido considerar un decremento en
1

lrar terrrxperaturarcﬂent'ral'del Sol”en los modelos, lo cual ocasiona una baja
en sus flujos de neutrinos solares predichos.

Un 'segundo refinamiento es lé inclusion de las llamadgs particulas
masivas de débil interaccién (WIMPs) dentro del interior solar como una
posible causa de tales temperaturas centrales disminuidas.

Hastd el momento, ningun modelo solar ha sido capaz de resolver el

. problema de los neutrinos solares, incluyendo WIMPs, y reproducir todas

las frecuencias de oscilacion observadas.

Otros refinamientos usuales se han explorado e incluyen cambios a la
ecuacion de estado, o bien recalculan la opacidad del gas solar, y
consideran cambios en el tratamiento de la conveccion en los modelos

generados por computadora para aquella porcion del interior solar.
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El segundo resultado principal’ ha sido4-la',medvi4ciéh‘fdé 'lai"rvglbcidad—

“angular interna del Sol en la mitad externa de su r:'ard‘io' ls_el anéhsls ‘de
los resultados . estd formandose la imagen de due Vel:is‘y.élf ﬁéntiene Vla~
rotacion diferencial latitudinal, la cual es observada én su‘, superficie
{en ella su ecuador rota mds rapidamente de lo que lo hacen zonas de
latitudes mayores), a travées de su zona de conveccion, pero parece rotar
mas semejantemente a una esfera solida en su interior radiativo, a partir
.. de la regién debajo de la zona de conveccién.
. Un perfil semejante de rotacion, si::_f'iie;e ﬁerifiéadb,' -iﬁ'lpléntar'ia'f:
severas constricciones en los modelos de d‘im.ax"nl(‘J,‘ ,;;I;al-cual. se .pie“n-sa. ’sér
deriva el ciclo de actividad solar. 7

Debido a que los valores del flujo de neﬁtrinos. predichos por los
calculos . a partir de los modelos solares, han sido sistemdticamente mas
altos, 'y al-hecho de que usando el flujo medide de neutrinos provenientes
dei Bapara estimar la tasa de captura esperada para ellos debido al Cl:”.
se obtiene, una buena concordancia,{ resultado que se puede interpretar
como una aceptable coincidencia entre dos experimentos completamente
diferentes), creemos que se ha sobreestimado el calculo del flujo de

neutrinos.
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Salvo 'que los nuevos resultados heliosismologicos indiquen lo
contrario, algunos tratamientos teéricos experimentales hacen indicar la
existencia de un pequefio nicleo solar convectivo que rota rapidamente que
podria explicar la tasa alta y una tasa baja del flujo de neutrinos
durante un minimo y un maximo de actividad solar respectivamente, ya que
dichos movimientos convectivos determinarian la abundancia de Be7. de
ciclo a ciclo solar, - en la zona de generacién del B8. alta en una regién
peauefia durante un Vr.ninimo y_baja en un maximo.

En el estado actual,  la Heliosismologia no puede, por el momento,
ofrecer una respuesta” en ‘un sentido u otro al problema de los neutrinos
solares. Lo anterior debido a que sus primeros resultados aumentan la
discrepancia entre el flujo de neutrinos calculado y observado. Parece ser
que este hecho se debe a una mala estimacién de la opacidad del Sol. Pero,
a pesar- de ello, los estudios heliosismolégicos parecen indicar una
anémalia en la region central solar, tal vez un ntcleo convectivo pequefio.

Asi entonces, el problema de los neutrinos solares estd en espera de
una solucién que seguramente llegara de una mejor comprensién del fenémeno

¥ que esperamos llegue pronto.
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