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CAPITULO 1

EL MINIMO DE MAUNDER
1.1 INTRODUCCION

Para el estudlo de la actividad solar es necesario conocer coémo
se comporté el Soi en el pasado.

Los conocimlentos que tenemos de la variabilidad solar en tiempos
remotos residen principalmente en reglstros de radlocarbén en anillos
de 4rboles, los cuales nos proporclonan valiosa Informacién ail menos a
partlr de los ultimos 1000 afios. E} carbono catorce se produce en la
alta atmésfera como consecuencia de la Interacclon de los rayos
césmicos y el nitrégeno; este isdétopo del carbono es posterlormente
depositado en Tlerra por accién de las preclpitaclones piuviales y de
esta manera es absorbldo por los arboles y plantas en general.

Se han hecho Intentos por extender estos registros hacla el
pasado, tratando de cubrir hasta los uditimos 7000 afios. Existen
alternatlivas, por ejemplo, se pueden estudlar 1s6topos de otros
elementos que tengan un periodo de vida mds largo o blen mediante el
estudlo de meteoritos o de materlales lunares los cuales guardan
evidenclas de la actlvidad solar en épocas pasadas

La adecuada interpretaclén de estos reglstros nos puede ayudar a
comprender por ejemplo, periodos importantes durante la evolucién del
Sol tales como el minimo de Maunder. Este perfodo se caracterizé por
una profunda disminucién en la actividad solar.

Comparando la informacién hlstérica de registros de radiocarbén
con los registros documentados  de manchas solares se

encuentran bastantes evldencias de que en efecto en tal periodo si pudo



existlr un comportamlento solar andémalo.

Los registros histéricos de la actividad solar se pueden dividir
en dos grupos:

1.~ OBSERVACIONES DIRECTAS :Descripcléon y dibujos de manchas
solares y otras caracteristicas del Sol.

2.~ OBSERVACIONES INDIRECTAS : Fendmenos que se producen a causa
de la actividad solar, por ejemplo, ocurrencla de auroras.

Los reglstros de estas observaciones provienen de diversas
fuentes, escritos dispersos, observaclones documentadas, documentos
histéricos, etc...Los registros histéricos, particularmente aquéllos
compllados antes de 1850 rara vez estan explicados en detalle, les
faita continuidad y su interpretacién en ocaslones es subjetiva, pero
son el Unico camino que se tlene para conocer el comportamlento del
Sol en el pasado.

Cuando anallzamos los registros de manchas solares de al menos
los ultimos 1000 afios, se encuentran lndiclos de que el Sol pudo haber
experimentado camblos significativos en su comportamlento y que dichos
camblos pudieron repercutir en el clima terrestre.

Fueron Gustav Sporer y E. W. Maunder, ambos en 1890, quienes
estableclerén que durante un perfodo que comprende ja segunda mitad
del siglo XVII, aproximadamente de 1645 a 1715, casl no fueron vistas
manchas solares, Comparande con otros registros y otro tipo de
evidencias, que seran discutldas mas adelante, se concluye que durante
estos 70 afios la actividad solar se vié fuertemente deprimida; tal
comportamiento es completamente diferente del comportamiento reciente

del Sol, al cual hoy en dia llamamos normal.



1.2 REGISTROS DIRECTOS DE LA ACTIVIDAD SOLAR
1.2.1 MHANCHAS SOLARES

los registros histéricos del numero de manchas solares es el
indicador que abarca el mas largo plazo con que se cuenta para
estudiar la variabilidad solar. Las manchas solares comenzaron a ser
observadas de manera mAs slstematica a partir de la invenclién del
telescoplo, aunque también exlisten observaciones
documentadasdocumentadas que datan del primer siglo antes de Cristo,
slendo estos registros una débil y tenue extensién hacla el pasado de
las observaciones con telescoplo.

En la actualidad se sabe que las manchas solares son reglones
sobre la fotésfera del Sol donde el campo magnético es muy intenso ( 2
1000 Gauss ). la fuerza del campo magnético aqui presente Inhibe el
movimiento del plasma lo que ocasiona que el transporte de calor no se
lleve a cabo de manera eficiente. Por lo tanto, las manchas salares
presentan una temperatura menor que el resto de la fotésfera, tal
contraste de temperaturas se aprecia como un contraste en la
luminosidad,

Modernas observaclones solares han establecido que el nuamero,
tamafio y posicion de las manchas solares est&n correlacionados con
fenémenos tales como rafagas solares, promlnenclas, eyecclones de masa
coronal, radlacién ultravioeleta, emlsién de rayos x y ondas de radlo
(A % cm) y anticorrelaclionados con hoyos coronales polares.

El promedio de vida de las manchas solares va de los pocos dias
hasta varias semanas. Esta variabllidad en la veloclidad de decaimiento
aunada a la rotacién solar produce fluctuaciones dlarlas en el numero

que se reglstra, si blen es clerto que con la tecnologla actual esta



fuente de error ha stdo ellmlnada, 51 cstd presente en los reglstros
hechos en el pasado.

Et nimero de manchas solares oscila entre un valor minimo y un
valor maximo. El tiempo promedio de un clclo de actividad solar es de
11 afios y reclentes estudios consideran la posibilidad de que el clclo
de 11 aflos esté relacionado con el clima terrestre

Alin no exliste una explicactén fisica completa del mecanismo del
ciclo de 1! afios, sin embargo, en 1974 Horace Babcok propuso un
modelo fenomenoléglco el cualproporclona una razonable descripcién
cualitativa, ain cuando no explica las vartaclones en la amplitud de
los méximos ni otras caracteristicas.

El promedio anual del ndimero de manchas solares en un ninimo
tiplco es de 6. Durante los aflos de minimo puede haber dias incluso
semanas en las cuales no se observan manchas solares, pero en el
promedio anual es poco comin encontrar un valor de cero. Sélo en el
afio de 1810 hubo cero manchas. En contraste, en los afios de maxlmo
rara vez las manchas solares estian augsentes y frecuentemente se

obgervan hasta 200.

a) REGISTRO DE MANCHAS SOLARES

En 1843, Heinrich Schwabe cas! dos siglos después de la Invenclén
de) telescoplo,descubrlé el ciclo de 11 afos.

Un registro completo de manchas solares fue compilado por
Waldmeler y Eddy (1976). El registro comprende desde 1610 hasta 1976.
A partir del andlisis de este registro podemus extraer las sigufentes
conclusiones (ver flgura 1.1 ):

1.- El ciclo en promedio es de 11 afios, pero la variacien



observada comprende entre 8 y 15 ailos.

2.+ Dos clclos suceslvos no tienen la misma amplitud,

3.~ Se observa una aparente regularidad conoctda como ciclo de
Glelssberg, con una duraciéon de aproxlmadamente 80 afies; el cual
presenta un minlmo en 1810 y otro quizas en 1700. Siscoe(1980)
encuentra evidencias de este ciclo en la edad media a través del
registro de auroras pero le asligna un periodo de 87 afos; segun Wolf vy
Fritz el periodo es de 57 afios.

4.~ Uno de los periodos de severa depreslon se encuentra entre
1645 y 1715 y es conocldo como el minimo de Maunder.

Actuatmente existe mas certeza sobre el numero de manchas durante
el nminlmo de Maunder ( Ribes y Nesme-Ribes, 1993 ) y se puede
comprobar la existencla de la actividad solar. Asi lo indican también
varias evldenclas de tipo indirecto, tales como ocurrencia de
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auroras, alta concentracion de

C en anlllos de arbol, y efectos
climatlcos ( pequeha edad de hielo en Europa ). Evidenclas mas
reclentes del minimo de Maunder salen a la luz a partir de la
concentracién de argon 39 en los meteoritos; tal concentracidén estd
regulada tamblén por la intensidad de les rayos cosmicos.

5.- Se aprecian otros minimos tipo Maunder, caracterlzados
también por la escaséz de las manchas solares:de aproximadamente 1790
a 1827, llamado el minimo de Dalton y de aproximadamente 1880 a 1910.

Estos periodos también estan afirmados a partir de los registros

de radio carbén,
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Fig.1.1 Promedlo anual dal ndmero ds manchas wolares de 1610 a
1979

El reglstro de Waldmeler y Eddy estd basado en los trabajos
origlnales de Wolf.

Walf organlzé por prlmera vez un proyecto para reglstrar las
manchas scolares en varlos observatorlos de Europa. De manera que la
Informacién de la graflica de la flgura 1.1 antes de 1848 corresponde
al trabajo de Wolf,

Las observaclones de Wolf estdn basadas en una relaclén empirlca
que é1 mismo establecld, y que se conoce como el nimero de Wolf:

R = k(10g + f)
donde f es el numero de manchas Indlvlduales, g es el nlimero de
grupos de manchas y K es un factor de correcclén que depende del
método de observaclén. El nimero de manchas derlvade de la
relaclén de Wolf esta sujeto a errores, ello se orlglna
princlpalmente por dos razones; en primer lugar, wuna gran
incertidumbre en el factor de correcciédn; en segundo lugar, la
falta de continuldad en los conteos lo cual es esenclal para

establecer promedios anuales o mensuales.



Por 1o tanto, los promedios de }a figura 1.1 son inciertos hasta

por un factor de 2 antes de 1820 y mas aun antes de 1750.

b) OBSERVACIONES PRETELESCOPICAS DE MANCHAS SOLARES

Se tlenen registros de observaclones de manchas solares 2000 aftos
antes de la Invenclén del telescoplo.

Se han hecho numerosos intentos por complilar registros de manchas
solares hechos en el remoto pasado para extrapolar hacla el pasado las
observaclones telescopicas y tener asf la posibliidad de estudiar el
el clclo de 11 afios en esos tlempos.

Los primeros registros provienen del Orlente (China, Japon y
Corea). Stephenson y Clark (1978), quienes se distinguen en esta
especiallidad, reportan 139 observaclones entre 28 a. C. y 160 d. C.,
promediando un avistamiento cada 12 afios.

Los reglstros son de gran Importancla porque podemos ldentificar
prolongados perfodos de alta o baja frecuencla en las observaclones,
Jo cual puede estar relaclopado con cambios reales en el Sol; por
ejemplo, de dichos reglstros se deduce que el perlodo del minimo de
Maunder es un perfodo de baja frecuencia en las ohservaclones.

Sin embargo, debemos tener en cuenta que factores de tlipo soclal
pudieron haber infiuldo en el registro de las manchas solares, ya que
antiguamente las observaclones de las manchas se realizaba sélo con
flnes de augurlo y astrolégicos. No podemos descartar por lo tanto,
que los gobernantes en turno prohiblesen algunas observaclones por
considerarlas perjudiciales para su trabajo.

Para descartar tal posibllidad Stephenson y Clark compararon

registros de Chlna y Corea de periodos que colincldian en el tlempo y



también intentaron calibrar reglstros de manchas solares conlra
registros de fendémenos atmosfeéricos.

Como concluslén a sus lovestigaclones, Stephenson y Clark
demostraron que para los anterlores 12 siglos si es posible detectar
un periodo de 10 a 11 afos en promedio

Reclentemente informacidén proveniente de hlstorlas locales de
China (informacion no proveniente de dlnastias) ha ayudado en algo;
Cullen (1980), ha usado esta nueva Informacioén para explicar que
durante el minimo de Maunder, cuando no hubo registros hechos por las
dinastias, las historias locales reportan 6 observaclones : en 1647,
1650, 1655, 1656, 1665, y 1684, Dos de estas observaciones estén
conf irmadas por las observaciones telescéplcas.

Los primeros clnco reglstros corresponden a la primera mitad del
minimo de Maunder, donde los reportes de auroras y reglstros de
radiocarbén indlcan mis alta actividad solar que en la segunda mltad
de dicho periodo. El registro de 1684 cae en el afio en el cual se

registré un mayor nimero de manchas solares.

c ) UN PROLONGADO MINIMO DE MANCHAS SOLARES

La posiblilidad de que el numero de manchas decayeran antes de
1700 fue establecida por primera vez por Gustav Sporer en 1887. Sporer
estudié la distrlbuclén de manchas en funcién de la latitud en los
hemisferlos norte y sur del Sol y encontré que el nimero de manchas
nunca estaba balanceado. Para su investlgaclén Spérer se basé en
reglstros histéricos y en los trabajos previos hechos por Wolf.

E. W. Maunder, resumiendo dos articulos de Spérer en 1890,

publlcé un articulo titulado "Un prolongado minimo de manchas



solares.”

En un segundo articulo Maunder proporcionaba mas detalles sobre
dicho periodo y sugeria que para explicar tal suceso se debia admitir
que ei clcio solar y el Sol mismo podrian haber sufrido camblos
driastices

Maunder hacia hincapié en que la ocurrencia de tan prolongado
minimo de manchas tenia importantes implicaciones no sélo para el
conocimiento del Sol sino tamblén para los estudios de ta relacion
Sol-Tierra.

De clnco articulos pubiicados por Spiérer y Maunder se obtlenen
las siguientes concluslones:

1.De 1672 a 1704 ni una sola mancha fue vista en el hemlsferlo
norte del Sol.

2.~ De 1645 a 1705 no mas de un grupo de manchas fue visto en el

3.- En todo el perlodo de 70 afios solo un puitiado de manchas
solares fueron avistadas y por lo general a bajas latitudes durando
una sola rotacién solar o menos, ademds el nimero total de manchas
observado en todo el periodo de 70 afios fue menos que el que
actualmente vemos en un sélo aflo activo bajo condiclones normales.

Maunder reforzaba sus afirmaciones con cltas de las literatura
clentifica de astrénomos de esa época que afirmaban que durante tal
periodo, en efecto, las observaciones de manchas solares eran
sumamente escasas. Por ejemplo, en el aflo de 1684 cuando el astrénomo
Flamsteed (1894) observé una mancha en el Sol en Greenwich , comenté:
"Estas apariclones en el Sol tan frecuentes en los tiempos de Gaitleo,

han sido ya tan raras que ésta es la Unica que yo he visto desde



dictembre de 1676."
Ademas, un articulo publicado por Agnes Clerke (1894}, en tlempos
en que Maunder publicé los suyos, establecia que lambién las auroras

habfan decaido de 1645 a 1715.

1.2.2 AUSENCIA DE LA CORONA EN ECLIPSES

Las descripclones hlstérlcas de la corona en ecltlpses totales
ofrecen otra alternativa para rastrear el comportamiento del Sol. La
forma de la corona varta con la activldad solar. Durante el maxlmo
solar la corona parece estar formada de numerosas plumas y de los
cascos coronales, que se extlenden hacla afuera como pétalos de flor.
En un minime normal del clclo solar la corona a simple vlsta parece
estar comprimlda y vacia excepto por la presencla de cascos coronales
a lo largo del ecuador.

En tiempos de actividad solar normal, ia corona vista en los
eclipses es una mezcla de la verdadera corona (corona K) y el débil
resplandor de la corona falsa o luz zodiacal. La corona K es la
emisiéon que viene de la fotésfera dlispersada por los electrones
coronales,

La luz zodlacal es un vasto resplandor simétrico airededor del
Sol que decrece en intensldad hacia el iimbo y estd extendida en el
plano de 1los planetas donde el polvo estd gravitacionalmente
concentrado. En total ausencia de actividad solar es de esperarse la
observacién de un tenue y unlforme resplandor rojizo dando la
aparlencia de un aniilo de luz unlforme, la luz 2zodiacal o corona
falsa.

Los eclipses solares fueron observados rutinariamente durante el

10



siglo XVII pero tales fendmenos solo eran empleados para medlr los
tamaios relatives de los discos del Sol y la Luna o simplemente para
fines mecanlcistas y no para estudlar las caracteristicas proplas del
Sol.

Ocurrieron 63 eclipses de Scl entre 1645 y 1715, pero s6lo 8 de
ellos fueron observados en las partes de Europa en donde los
astrénomos realizaban su dlario trabajo. Existe un eclipse reportado
en 1698, en el continente americana (Oppolzer, 1962},

En Europa, fueron pocos los ecllpses que, vistos en observatortos
permanentes, alcanzaron la totalldad y los tres que mejor se
observaron ocurrieron al final de nuestro perfodo de interés; en 1706,
1708 y 1715 cuando las manchas solares comenzaban a reaparecer.

Sin embargo las descripclones de la corona durante éstos tres
eclipses son las unicas y primeras descripciones de la corona de las
cuales se tlene conocimiento en estos aflos; se hicleron a simple
vista y no se describen los cascos coronales que se extienden hacla
el exterior tal como se detecta hoy en dia, incluse sin la ayuda de
algun artefacto dptico.

En estas primeras descripclones se detalla a la corona como de
una extenslon muy limitada, apenas de § a 3 minutos de arco arrlba del
limbo solar y con una apariencia nublada y rojiza, no hay dlbujos de
la corona. La corona solar actual alcanza aproximadamente 12 minutos
de arco.

En 1715, el nUmerc anual de manchas solares habla sido 27 y en el
eclipse total ocurrido en este afie {1715), al final del minimo de
Maunder, se descrliben por primera vez los cascos coronales y se hacen

también los primeros dibujos de la corona.

iy



R. Cotes (Ranyard, 1879), de la Universidad de Cambridge,
descrlbe a la corona ( en una carta dirigida a lsaac Newton) como un
anillo de luz blanca alrededor de la Luna extendiéndose hasta §
minutos de arco sobre el llmbo solar,

En los registros histérlcos aparecen comunmente declaraclones
acerca de los eclipses que descrlben a la corona tal y como la
descrlbimos nosotros hoy en dia. Entre ellas podemos comentar dos: La
primera hecha por Plutarco (46 a 120 d.c.) y la segunda hecha por
Fllostratus (170 a 245 D. C.). Ambos reportes son ambiguos. Y
ninguno distlngue a la corona con una estructura blen definida.

La sltuaclon en todas las descripciones subsecuentes hasta antes
del siglo XVIII parecen no ser diferentes. En el eclipse del 9 de
abril de 1567 Clavius reporté haber vlsto un estrecho anlllo de luz
airededor de la luna en un maximo de oscuracién solar(aunque Clavius
sugeria que ésto mas blen podia tratarse de un eclipse anular ).
Jessenius,en el eclipse total de 1598 reporté "una luz brillante
{iuminando alrededor de ia Luna". y Kepler reporté que en el eclipse
de 1604: "el! cuerpo completo det Sol estuvo cublerto por un corto
tiempo, la superficle de la luna presentaba un aspecto totalmente
negro, pero alrededor estaba {luminada de una brillante luz de tlintes
rojizos de ancho unlforme, el cual ocupaba una conslderable parte dei
clelo.”

Ninguna de estas descripciones, ni cualquiera otra descripclon
que se haya encontrade describen a la corona con cascos coronales Pero
s] es frecuente encontrar las palabras de "ancho uniforme". Mas blen
pareceria que estamos leyendo descripciones de la luz zodlacal (corona

falsa),
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Al margen de todo esto, también pudo suceder que hasta antes del
siglo XVIil no se tuviera el interés clentifico de deseribir a la
corona durante los eciipses; o también existe la posibilldad de que
los rayos de la corona alrededor del Sol durante los eclipses fueran
tan famillares al grado de que los observadores de ese tiempo juzgaran
inutll su descripcién. Otras excusas pueden presentarse.

Pero sin duda alguna, todas estas excusas seran dificlles de
aceptar por qulenquiera que haya observado a ia corona a simple vista,
realmente es poco probable que entre los mlles de observadores no
hublera alguno o algunos que fasclnados por tan  Impreslonante

espectdculo no hicleran alguna descripelén de los cascos coronales.

Por lo tanto, parece mis probable que através del perlodo del
minimo de Maunder el Sol estuvo en un minimo de actividad a tal grado

que la corona K estuvo severamente deprimida o totalmente ausente.

1.3 REGISTROS INDIRECTOS DE LA ACTIVIDAD SOLAR
1.3.1 AURORAS

Las auroras son efectos luminosos que se producen por la
Interaccién de electrones energéticos (1 - 10 Kev.) con los gases
atmosférlicos. El registro de auroras boreales y australes ofrece otra
alternativa para estudiar al Sol en el pasado.

Exlste una correlacién en el numero de manchas solares y el
nimero de noches en que las auroras de altas latitudes geomagnétlicas
son vlstas.

l.a conexlén es indirecta, las auroras ocurren por la interaccién
de particulas provenientes del Sol con el campo magnético de la

Tlerra, resultando en la aceleraclén de las particulas y 1la
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consecuenie collsion con las moléculas de los gases de la alta
atmosfera terrestre.

La ocurrencia de auroras es funcién de la latitud terrestre, en
reglones polares coma MNoruega, Suecia y FEscocla exlste un promedlo
entre 25 - 250 noches por afio en lag que se espera ver auroras. Este
promedlo decae a medida que nus movemos a latitudes mas hacla el sur.

En [nglaterra se esperan de S a 10 auroras por afio, lo cual implica
que en 70 afos ocurren alrededor de 525, claro que durante tiempos
actuales,

En Paris debleron ocurrlr 350 auroras en 70 afios y en Italla sdlo
50. Sin embargo durante el minimo de Maunder, unicamente 77 auroras
fueron reportadas en e} mundo entero. 20 de ellas fueron reglstradas
entre 1707 y 1708 (aflos sctlvos del minimo de Maunder).Fn 37 afios
correspondientes al minimo de Maunder ninguna aurora fue vista en
ningin lado.

Practicamente todos los reglstros de auroras fueron hechos en el
norte de Europa (Naruega, Suecla, Alemanla y Palonia). En el perfodo

de 1645 a 1715 ninguna aurora fue reportada en Inglaterra.

1.3.2 CARBONO CATORCE Y LA HISTORIA DEL SOL
El carbono y sus isdtopos radlactivos son abundantes
constituyentes de la atmésfera terrestre. Princlpalmente como diéxido
de carbono (CO2 ). Cuando el didéxldo de carbono es asimilado por
arboles sufre una desintegracién espontdnea a velocidades bien
conacidas, Por lo tanto, mediante una técnica conocida es posible
determinar la edad de las muestras de carbono que estdn en la madera.

Dicha técnica consiste en comparar la cantlidad de Ye en el presente
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con la cantidad de *'C en el pasado.

El método requiere conocer la abundancla de carbono catorce
contenido en la atmésfera en el pasado lo cual se hace analizando
los anllios de arbol de edad conocida.

La historla del carbono catorce es muy Util para desentrafiar la
actlvidad solar en el pasado. El is6topo del carbono catorce se forma
continuamente en la atmésfera de la Tlerra por efecto de la accién de
los rayos cosmicos. La incldencla de los rayos cosmlcos en la
atmosfera terregtre estd modulada por la actividad solar. Cuando el
Sol estd activo y el campo magnético Interplanetario tlene una
topologla muy compleja los rayos coésmicos son dispersados por las
inhomogeneidades de manera que muchos de ellos no alcanzan a nuestro
planeta. Esto trae como consecuencia que en la atmbsfera terrestre se
produzcan bajas cantidades de carbono catorce y por lo tanto tamblén
es baJa la concentracién de carbono catorce encontrado en los anlllos
de arbol.

Cuando el Sol est& quieto, es declr, en un minimo del cliclo de
las manchas solares, el campo magnético Interplanetario es muy
homogéneo y los rayos cdsmicos son menos dlspersados, por lo tanto el
bombardeo de éstos sobre la Tierra se Incrementa y con ello la
formaclén de carbono catorce en la atmésfera. Si en verdad exlstié un
prolongado minimo de manchas solares en el pasado entonces es de
esperarse una alta abundancla en la concentracién de carbono catorce
comparada con la actual,

La primera gran anomalia encontrada en los primeros estudlos de
la historia de carbono catorce fue un marcade y prolongado incremento

de este 1Is6topo que alcanzaba su maxlmo entre 1650 y 1700 en
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extraordinaria concordancia con el minimo de Maunder. Este fenomeno es
conocido en reglstros de radlocarbon como "fluctuaciones de Devrles”
Dichas fluctuacliones corresponden a desviaciones de hasta 20 partes
por mi{ respecto de ia concentracion normal en 1690.

Posterlores estudios han revelado que las “fluctuaciones de
Devries" son un efecto a nlvel mundial. La figura 1,2 muestra curvas
de la desviacién relativa en {a concentracléon de carbono catorce
basada en medidas reclentes en los anilios de los drboles. También
aparece el numero promedlo anual de manchas solares y las primeras
observaciones de manchas solares a simple vista. Las tres cantidades
mostradas en la gréfica parecen sustentar la ocurrencia del minimo de

Maunder,

Fig.1.2. fistorla de las deeviaclones relativas on fa
concentracldn de carbono catorce en anillos de 4drbo} de 1050 a 1900
{clrcutos ablertos), avistamientos de manchas goiares a  simple vista

{clrculos cerradon)., La 1fnea contfnua a partir da 1610 muestra el
ntmero promedio anual de manchas salares derivado de Jos  trabajos de
Waldmeler. Los perfodos en donde 1a concentracidn relatlva excede las
10 partes por mll definen probables anosaltas en el clcie sotar: 1100
a 1250 el gran miximo, 1460 a 1550 e} wlnimo de Sporer, y 1645 a 1715
el mfniro de Maunder,

En la figura 1.2 notamos tamblén que extéten observaciones de

manchas solares a simple vista en tleupos en los cuales el reglstro de
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carbono catorce indica una alta actividad solar. También se aprecia
una ausencia general de observaciones a simple vista cuando los
registros de carbono catorce indlcan menos actlividad que la normal.

A partir de 1610, la curva de carbono catorce parece envolver a
la curva del nimero de manchas solares

f.a curva de carbono catorce se puede callbrar notando que en los
afios del minimo de Maunder fa desviaclion relativa excede las 10
partes por mil, de esta manera si elimlnamos otros factores en la
producelén  y equlllbrio del carbono catorce podemos inferir que en
donde qulera que las desviaclones excedan en % 10 partes por nil
exlste un indicador de que la actlvldad solar fue anomalamente alta o
baja. De esta manera el periodo del minimo de Maunder corresponde a
nuestra definiclén de “anomalia®,

Las sefial del carbono catorce tiende a rezagarse entre 10 y SO
aflas respecta de los cambios reales en el Sol; debldo a que el
intercamblo del isétopo entre la atmésfera y la superflclie terresire
tiene mAs o menos esta duracién.

A partir de los registros de carbono 14 se ldentifican tres
posibles periodas de marcada anomalfa en la actlividad solar durante
los Ultimos 1000 afos: el minimo de Maunder, el minimo de Spdrer entre
(1450 y 1560), y un perlodo de alta actividad solar anémala entre 1100
y 1200 conocldo como el gran maximo. La informacién analizada hasta
el momento séla nos permite resaltar estos tres perlodos camo etapas
especlales en la evolucion del Sol, pero nae podemos conclulr que
dichas etapas formen parte de un ciclo en la actlvidad solar.

Presumiblemente el minlmo de Spérer fue mis pronunclado que el

ninimo de Maunder, en efecta, durante el minimo de Spérer fueron vlistas
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pacas manchas en el Sol, al parecer este periodo alcanzo su punto  mas
critico en los primerps afios del siglo XV1 cuando  tambien pocas
auroras fueron reportadas,

Sobre el gran maximo podemos comentar que la primera posibflidad
de una intengificacién en la actividad solar entre los slglos XII y
XIIT1 fue notada orliglnalmente en los reglstros de wanchas solares a
simple vista provenlentes del Orlente. Evidenclas del mlsmo maximo se
encuentran en los reglstros histaricos de aurcras. El nlmerc de
auroras en el catélogo de Fritz (1873) permanece constante en los
siglos IX, X y X1 (23, 27, y 21 respectivamente) y se eleva
abruptamente en el siglo XI1 (53 auroras) y posterlarmente cae en los
proximos tres siglos ( 16, 21, y 7 respectivamenie). La concentracién
de 1“C durante el gran miximo también sufre un decremento, lo cual
pudo ser debido a una Intensa actividad solar.

Debemos tomar en cuenta otros factores diferentes de la actlvldad

e . El efecto mas

solar, que Influyen en las varlaclones de
importante a largo plaze en la praducclién de Yo es debldo al camblo
secular en la Intensidad del campo magnético terrestre. Estudlos
arqueomagnéticos han mostrade que en los Ultimos 10000 afios el momento
magnético terrestre ha variade en intensidad basta por un factar de 2
siguiendo una aparente envoltura senoldal con un periodo de 9000 afos,
de manera que los camblos en la intensidad del momento magnético
terrestre en tlempos actuales son despreclables. El momento magnético
terrestre alcanzdé un miximo en intensldad aproxlmadamente en el afio
100 después de Cristo, por lo tanlto en esta época es de esperarse una

disminucién en la produccién de He debido at escudo magnético que la

Tierra presenta contra los rayos cosmicos. La figura 1.3 muestra la
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vartacion del momento magnético desde hace 5000 afios antes de Cristo.
El periodo aparente de camblo del momento mapgnético es de 9000
afos, por 1o ecual no esta fuera de la realldad pensar que las
fluctuaciones de radiocarbon contenidas en la atmésfera en los
uttimos 8000 afies han sido moduladas por efectos puramente
geomagnéticos; mlentras que las fluctuaciones a corto plazo han sido
moduladas por camblos en la actlvldad solar., Lo anterlor se aprecla
claramente en la flgura 1.3, al final de la curva se apreclan el
minlmo de Maunder(M) y el minlmo de Spdrer(s) como desviaclones de 1a
envoivente sinusolda)l que corresponde a los camblos geomagnéticos. En
el afio 1200 aproximadamente se aprecia una ancha desviaclén en la
direcclén en que disminuye la concentraclién de Ye (negatlvo en la
graflca), la cual corresponde blen con el maxlmo namero de manchac

solares y gran nimero de auroras reportadas en los siglos XII y XIII.
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[} [}
5000 3000 1000 0 1000

Fig.1.3.Desviacliones de “C {partes por mil) desdo 5000  ahom

antes de  Cristo, fa curva  sinuyoldal representa lam  variacicnes  del

campo gsomagnético. En (1] ano 100 antey de Cristo 1) momen&o

geomagnético  alcanzo ‘tl‘n ndximo t‘le aproximadaments 10 gauss  por com .

Las variacljones ds ¢ a corto plazo atribuidas a la activadad eolar

estan wmarcadas con flechasi M, wmfnimoc de Maunder;S, u(nm?‘ ds  Spirer;
[

CH, gran m&ximo.El plce negatlva ds  las  desviaclones de al  flnal
de la curva en tlempos modernos se debs tamblen a la combuation de
combustibles foaliem.

20



CAPITULO 2

EL VIENTO SOLAR PRODUCIDO POR UNA CORONA ISQTERMICA
E} vliento solar Juega un lImportante y unlficante papel en la
investlgaclon  espacial moderna. Domina nuestra atenclon por su
relevancla en la explicacién de fendmenos  astroflsices y
geomagnéticos.
La aceptacitn universal de la exlstencia del vliento solar se
logré sdlo después de ias observaciones interpianetarfas "in situ”

durante la década de los sesentas.

2.1 EVIDENCIAS INDIRECTAS DE LA EXISTENCIA DEL VIENTO SOLAR

El estudio de las relaciones Sol-~Tierra llevados a cabo durante
la primera mitad de este siglo sumlnlstré evidenclas conslderables
para sospechar la presencia de materlal solar en el espacle
interplanetario, La idea de radiacién solar fue ampliamente usada para
explicar fenémenos como auroras polares, actividad geomagnética vy
modulacién de rayos césmicos.

Chapman y Ferraro en 1930 desarrollaron un modelo cuantltativo
para describir la relaclén de las rafagas solares con el campo
geomagnético, con objeto de explicar el comienzo repentino y las
subsecuentes fases de las tormentas geomagnétlcas.

El modelo de Chapman y Ferraro establece las bases para la
comprension de las interacclones del viento solar y los fendmenos
geomagnétlcos.

Entre las evidenclas observaclonales que proporclonan indlclos de

1a presencla permanente de un gas interplanetario estan:
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1.~ Primero, la Juz zodlacal, tradicionalmente atribuida o lIa
dlispersién de la luz solar por particulas de polve interplanetario,
posee una fuerte polarlzacion, y tal efecto no puede ser provocado por
polvo. Behr Y Stedentopf ( 1953 ) sugirieron que tal polartzacion en
la luz zodlacal podria ser ocaslonada por la dispersion con electrones
con una densidad de 10J part/cm3 cerca de la Tierra.

2.- La orlentaclén de la cola de los cometas es antisolar
independientemente de la direcelon orbital del nacleo del cometa. Tal
orientacién era atribuida en un princlplo a la presién de radlachon
solar.

Biermann (1951 ) detecté una fuerte aceleracién y gran fonizaclén
en las moléculas de la cola de los cometas, y suglrio que tales
efectos podrian ser debidos a su interaccién con un fiujo continuo de
{ones fluyendo al espacio exterior desde el Sol. Blermann encontré que
la densidad de tal fiujo en la vecindad de ia Tierra era del orden de

1010

iones cm'zseg" ya que sélo asi se podia explicar la aceleracién
e lonizaclén observadas.

La combinacién de los valores encontrades por Blermann, Behr y
Sledentopf permitieron estimar en 10" cm/seg.  la velocldad de los
lones.

Las observaciones de naves espaciales en el espaclo
interplanetarlo han encontrado densidades de electrones més bajas que
las inferidas por Behr y Siedentopf,

Las interacciones viento solar-cometas son en realidad muy
diferentes de la propuesta por Blermann; aunque la aceleracién de las

moléculas y la orlentacién de la cola de los cometas si son resuitado

de tal Interacclén. La densldad del flujo que proponia Blermann es dos
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ordenes de maghitud mas baja que las estimadas por él mismo.

Sin embargo, a pesar de 1os ervores de los modelos originales, el
estudlo de la luz zodiacal y la cola de les cometas durante 1950
Jugaron un papel clave en la conceptualizacién del viento solar.
Tales estudios fueron sin duda alguna la base en la que se apoyaron
las nuevas teorias que intentan expllcar la dindmtca de la expansion

de la corona solar

2.2 LA CONDUCTIVIDAD TERMICA DE LA CORONA SOLAR

En 1950, las evidenctas observaclionales habian dade resultados
importantes, por ejemplo, el hecho de que la corona solar exhlbia una
temperatura promedlo de 10° K. El fisico sulzo Emden en 1940 ya hablia
presentado una explicacién completa al respecto. El detecté que las
iineas de emision del espectro de la corona correspondian a etementos
como el hlerro y el calclo altamenta lonizados y que tal grado de
lonlzaclién sblo es posible sl estan expuestos a temperaturas de 1x10°
K.

A tan altas temperaturas el hidrégeno esté en un estado de
fonizaclén cas! completa, Por lo cual se espera que la corona sea un
gas de protones y electrones con pequefias impurezas de lones de otros
elementos mucho menos abundantes,

Los electrones componentes de este gas dlspersan la radlaclén
fotosférica con lo cual se produce la luz blanca que vemos en la
corona durante un cclipse total, La intensldad de la luz dispersada
tmpllca una densldad de electrones 10* - 10° pnrt./cma. en la base de

la corona.

La conductlividad térmica k de un gas de protones-electrones es
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deblda en gran parte a la mayor movilidad de los electrones, y esta

dada por (chapman, 1954}:

K=k ™2 @1

e
donde T. es la temperatura del electrén, vy ko % 8x107 erg

1 172

om tseg ™t K
En presencla de un gradiente de temperatura, el flujo de
calor del plasma es:
f =~k VT (2.2}
c L]
En las condiclones de temperatura que prevalecen en la corona, la
conductlvidad de los electrones es extremadamente alta:
T =10% K, 3 k = 8x10% erg cm™t seg™ k7!

Las implicacliones de esta alta conductividad respecto a la

estructura de la corona fueron estudiadas por Chapman ( 1957 ).

2.3 MODELGC CORCNAL DE CHAPMAN
El  modelo de Chabmann supone que la corona solar' es
simétricamente esférica y estdtica. De esta manera, en ausencia de
fuentes y sumlderos de energia la ecuacién de transferencia de calor

se reduce a la forma:

TP | d 2 sz dle |
Vg = -———-ra Ty (r koTa ar }=0 (2.3)

Esta ecuacién se deduce facilmente tomando la divergencia de (2.2) e
igualando a cero,
Ahora bien, la ecuacién (2.3) implica que la expresién entre

paréntesis debe ser constante, es decir;

2 K TS/Z dTe

o o G = cte (2.4)

separando variables e integrando:
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1 w72
]M i3

elr |
0

ste. dr
2

o "

dTe = _rr
r

realizando las integrales y evaluando en los limlies tenemos:

T2 - cte (--1~ - L )+ TV? (2.5)
° r I‘" e(ro)

perc apllcando la condlcién de frontera de que:

de (2.5) resulta que:

%3

cte = T
te rc aly )

de manera que sustituyendo la constante en (2.5), tenemos:
T, =T, (= 7 (2.6)

donde res la base de la corona y Tnh es la temperatura medida en

)
]
[
a
§1 tomamos r, = 1.0575 Ro y T = 10° K, la temperatura del
o

electrén a la altura de 1a é6rblta de la Tierra (1 unidad astronémica =
1.5%10' on ) es: T =219 x 10° K.

La alta conductividad del materlal coronal implica un pequefio
gradiente de temperatura en el espaclo interplanetario.

En equilibrio estatico, la fuerza de gravedad sobre un fluido es

balanceada por la fuerza de presién ejercida por el gas en direccién
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contraria, por lo tanto

AL Gl (2.7)

Donde, P es la presion del gas, p la densidad del gas coronal, Mo
la masa solar y G la constante gravitacional.

Las fuerzas electrostaticas entre protones y electrones son tales
que el nimero de protones es igual al nimero de electrones, de manera

que:
p=nime+m)enam

donde n es la densidad de los protones o de los electrones y mp es la
masa del proton.
S1 conslderamos una misma temperatura para el proton y el

electrén, la presién estd dada por:
P=2nkT

Ahora bien, sustituyendo en (2.7) el valor de la presién tenemos

que:

4 2nkT)=

-G Mo p
dr 2

r

y sustituyendo el valor de T dado por (2.6) en esta ecuacldn
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ohtencmos:

d -2 ~ (G Mo g n
A v )R et
2k Tor” r”

o

desarrollando la derivada del lado lzqulerdo recordando que n es

tamblén funclén de r, esta ccuaclon se puede reescriblr como:

_‘_‘ﬂ = (- mﬂm ~12/?9 .__'7? r ~1) dr (2.8)
2k To r,

Integrando (2.8) de roary supontendo que n(ro) =n, obtenemos:

_ rooamn 7 GMom 0 81
n-—no(-»lr] exp {~g -5p- [« - )

- 11} (2.9)

] Q

Una implicacién de la solucién a la ecuaciéon (2.9) es un alto
valor de la denstdad cerca de la Tlerra, ya que una eleccién razonable
de By To en la corona conduce a densldades electrénicas de 10° a 103
part/cma a la altura de la 6rbita de la Tlerra.

Cabe seftalar que la densidad encontrada por Chapman concuerda con
la que se deduce de la interpretaclén de la luz zodlacal propuesta por
Behr y Siedentopf, 1o cual sustentaba de alguna manera e} modelo de
Chapman.

El modelo de Chapman conduce a diflcultades fundamentales cuando
es llevado al limite de distanclas hellocéntricas suficientemente

grandes; sln embargo no podemos subestimar su importancia ya que

demostro que la corona solar no termina en las cercanias del Sol, sino
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que se extlende en el espacio Interplanetario.

Analicemos algunas de las imprecisiones del modelo de Chapman, La
preslon P(r) implicada por el modelo de Chapman para la corona
estatica se obtlene sustituyendo el valor de la temperatura dado por

(2.6) y el valor de n{r) dado por (2.9) en la ecuacion para la presioén
P=2nkT (2.10)

de esta manera tenemos:

o . 7 GMom "
P(r)} -Pu pr(-—-—S- —TrftT-Fo { (-F-‘)

ARSI Y 2.111

donde P =2 n k To
o (‘]

OBSERVACIONES:
De (2.11) vemos que P(r) decrece mondtonamente cuando se

Incrementa r, aproximidndose al valor finito:
P(w) = Poexp { —g s}

Esta presiéon finilta a grandes distanclas heliocéntricas es

consecuencia directa de la vartacién de la densidad dada por (2.9). La

__Z G Mo mp )7/5
4 rok To

incrementa lejos de esta distancia variando como 27

densldad alcanza un valor minimo en r = { ro y se

Para valores de la densidad y la temperatura conslstentes con los

valores observados ( aproximadamente 10° ¥ y 168 part/cm'3 ), el
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modelo de Chapman da una presion de lU'Hlinas/ama a grandes distanclas
heliocéntricas. Por lo tanto, uno dehe esperar que la corona se
expanda en ¢l espaclo interplanetarlo si no existe presion que la
contrarreste,

Por otra parte, la presién combinada del campo magnético
galactico, gas lInterestelar y rayos cosmlcos se estima en 10'12— 1043
dinas/cmz; de manera que el modelo coronal e Chapman no puede
explicar una corona en equllibrio estdstico con tal deshalance en las
presiones. Las implicaclones de este hecho fueron hechas por Parker
(1958 ), qulen argumentaba que el modelo de Chapman sélo podria ser
valido sl existiera una exceslva presién en el espacio interplanetarlo
que contrarrestase a la presién de la corona.

Parker concluia finalmente que no es posible para la corona solar
ni para la atmbsfera de cualquier estrella estar en estado de
equilibrio hidrostatico a grandes distancias hellocéntricas. De esta
manera quedaba ablerta la posibtlldad tedrica de que la corona

experimentara una constante expanslén,

2.4 MODELO DE PARKER PARA UNA CORONA ISOTERMICA
Conslderemos ahora una corona simétricamente esférica
expandiéndose de manera radlal, de manera que las varlables fislcas
que la describen sean sélo funcién de la distancla hellocéntrica y no
del tiempo.
La ecuacléon (2.7), usada en el modelo de Chapman debe ser
reemplazada entonces por la ecuacién de movimiento para un fluido; es

decir :
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pyv M 4 p Mo (2.12)

donde v es la velocidad de expansion supuesta puramenle radlal.

La ecuacién de conservaciéon del fiujo en coordenadas esféricas

es;

—_—— == (r"pv) =0 (2.13)

-

y la ecuaclon de conservaclon de la energla es:

d

1 2 1 2 3
:}ETIF'(F P V('i v

R I
M) p)) r?

d 2

G M(l
EF'(r P v) - pv-—;s— + S(r)

(2.14)

El término S(r) representa cualquier fuente o sumidero de energia

( radlacién, conduccién de calor), En el modeio de Chapman, se

considera que la Gnica fuente de energia es debida a la conduccién de
calor, de manera que:

d 2

_ 1
S(r) = —r-é’- —d?-(r

c
donde fc es la densidad de flujo de calor, Sl nuevamente conslderamos
a la corona como un gas de protones y electrones, la densidad estd

dada por:

p = n(mP +m, ) 2nmp ; y la presiéon estd dada
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por

P=onk (Te + Tp ) ; con Te y Tp la temperatura del electrén y del
protén respectivamente.

En la formulacién inlclal Parker supone una simplificaclén
adiclonal respecto a ia ecuaclon de energia, suponiendo que la presion
y la densldad estan relaclonadas medlante una ley politrépica dada por

la ecuacion (2.15 ) y usando ésta en lugar de (2.14) :
P=Po (£ )® (2.15)
Po

donde « es el indlce politropico, que es 1a razén de los calores

especificos a presion y volumen constantes.

Consideraremos « = 1, lo cual corresponde a una corona lsotérmica
(o mas preclsamente a la suma constante de la temperatura del proton y

el electrén), La ecuaclén de estado es entonces:

P=2nkT;con1‘=-é—(Te+Tp)

Las ecuaclones de conservaciéon de flujo y momento pueden

escriblrse entonces como:

1 d 2 _
—r? o (r"nv)=0 (2.16)
dv _ dn(r) _ G Mo
nmyea = 2k T i nm -—r———z (2.17)

Integrando (2.16) obtenemos:
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Annvrt=l=cte (2.18)
Este resultado simplemente establece la conservacion del flujo a
través de cualquier superflcle esférica centrada en el Sol.
Ahora bien, despejando n de (2.18) y sustituyendo en (2.17),

resulita:

= - (2.19)

Esta ecuacion tiene un punto critico cuando el lado derecho se anula;

es decir cuando:

4kT _ GMo _

=0
mr 2
r
condlcién que se satisface si:
_GMom
r® iRT (2.20)

donde rc recibe el nombre de radio critico, Fisicamente, lo que sucede
cuando se alcanza el radlo critlco es que el plasma aicanza la

velocidad del sonido.

Por otra parte, en r = T, existen dos posibiildades para el

lado izqulerdo de (2.19), primera:

o lo que es lo mismo:
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LIS (2.21)

expreslén que corresponde a la velocidad del sonido.

La otra posibllldad seria que:

1
v -a? rlrcao (2|22)

Por razones fislcas obvias, las soluciones que nos interesan son

aquéllas en lag que v{r) y %—V; son contlnuas.

S1 (2.21) se satisface, entonces % tiene el mismo signo para
toda r, por lo tanto, v{r) es mondtonamente creclente o monStonamente

decreclente. Sl (2.22) se satlsface, entonces v° - —2-(—:—3 tlene el
mismo signo para toda r, vi(r) tiene un maximo en r = r, st (rc)< 2
k T/m o blen, un minimo en rr= rcysl vz(rc) > 2kT/m. Todas estas
poslbllidades conducen a cuatro diferentes clases de soluclones para

la ecuacldén (2.20) como lo 1lustra la figura 2.1,

clase 4 /

-
T

clase 2 1

ufue

' clagat

clased
e R —— e /A

Fig.2.1.Famiiiags de solucliones de la ecuacidn (2,19)
Clase 1: Famllia de soluclones para las cuales v(r) se lncrementa

conroen 1 ST s ro alcanza un valor miximo menor que (21(1‘/111)“2
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para r muy cercano a r_y decrece con r en ro<r <

Clase 2; Una unica solucién para {a cual v(r) crece monotonamente
y vi = 2kT/m.

Clase 3: Una tunleca soluctén para la cual v(r) decrece
monoténamente y v(r) = 2kT/m.

Clase 4: Familia de soluclones para las cuales v(r) decrece
monotonamenle en T, sr < ro» alcanza un valor minimo mas grande que
(Zk'r/m)m2 cuando r = r.yse incrementa en r <r <e,

l.a soluclén fislcamente aceptable serd aquélla que cumpla con las
condiclones de frontera para grandes Yy pequeflas distanclas
hellocéntricas.

Las clases tres y cuatro predicen velocldades de expansién del
orden de 107 cm/seg. para temperaturas del orden de 10°Kenr = s
(baja corona), Estas soluclones no son fisicamente aceptables porque
tales velocldades no se observan.

lLa clase uno y dos, presentan similar comportamiento en r = L
ambas predicen bajas velocldades en la baja corona lo cual si estd de
acuerdo con la observaclén. Sin embargo, las soluclones de las clases
uno y dos exhlben comportamlentos totalmente diferentes enr oy la
aceptabliiidad de estas dos clases depende de esta diferencia.

Para ver el comportamlento de las soluclones de la ecuaclén

(2.19), hacemos uso de la identidad :
dv 1 4, (23)

Usando esta identldad, la ecuacién (2.19) se puede reescribir

como :
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1 (- D1y, ML G M
2 dr m 2 mr 2
v r

La solucién de (2.24) la obtenemos Integrando directamente,
resultando ser

1 2 kT 2, _ AT G Mo
5V e In (v ) = - In(r) + -

+C (2.25)
donde C es una constante de integracioén.
Usando el resultado de que vi = 2kT/m, (2.25) se puede reescribir

en la forma:

2. 3:;—T In +C' (2.26)

2, 2kT 2 G Mo
(v ) = 4T~ In(r) + I —

Agregando un cero de la forma ln(vf ) - 1n(vf }, (2.26) implica:

() = In(— Y =4 tn(r) +

c c

GMom
kTr

s 0+ 1n(vj ) (2.27)

Ahora, recordemos que para la famllia de soluciones de la clase

1, <1y que v decrece cuando r.y w, por lo tanto:
c
v .2 v 2
( m ) << |- ln(-\',—“)
(4 c
de manera que (2.27) se reduce a:
In( z )? = - an(r)
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de donde:

Y sustituyendo el valor de v en la ecuaclén de conservaclon del flujo
(2.18), encontramos que la densldad n tlene un valor constante vy
finito en r..y o. Por lo tanto, al ser n constante, la presién P =
2nka también seria no nula y constante; es decir las soluciones de
clase uno conducen a las mismas dificultades que aparecieron en el
modelo de Chapman al proponer una corona estaclonaria.

Para la soiuclén de clase dos, se tiene que:

v
v > 1y vir) se incrementa cuando r— w, de manera que

<

v 2 ! v 2!
(T)»'m(T—)
c c

y por lo tanto (2.27) se reduce a:
( ) 4 tntr)
c
de donde:
ve2v  (nr'?
Lo cual impllca que la expansién continda aun cuando cuando r o, Al

sustitulr este valor de ia velocidad en la ecuacion de conservacién

de fiujo (2.18) se tiene que n - 0 cuando r —w; es decir las
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soluciones de clase dos predicen que P30 cuando r ..

Las conslderaclones de Parker en las ccuaclones de movimlento de
una corona isotérmica expandiéndose revelan {a exlstencla de una unica
solucion en la cual v(r) se Incrementa desde un bajo valer, en
concordancia con las observaciones coronales en pequefias distancias
heliocéntricas,

Esta Unica soluclén predice tamblén una expanslén supersénica y
preslones que tlenden a cero a grandes distanclas hellocéntricas, lo
cual también coincide con las observaciones del medlo lnterplanetario.

la constante de integraclon C' en (2.27) se puede determinar

evaluando en las coordenadas del punto critlco :

C=1-~4In(r }-
c

De manera que sl sustituimos C' en (2.27) encontramas que:

v2~v2—v21n(-\—'—)a=4va\n(fr~l+2GMo(~l:--l~) (2.28)
< ¢ v © ¥ T r

c c c

La ecuacléon (2.28) expresa de manera explicita la relaclén
funclonal de la velocldad del vliento solar y 1la dlstancla
hellocéntrica. En la figura 2.2 de la paglna sigulente apareccen los
perflies de velocldad que se obtienen de la ecuaciéon (2.28) para
diferentes temperaturas coronales, con ro® 0.6980x10"! cm. ( 1.003 Ro
). las soluclones de (2.28) predlcen flujo supersénico para r =z r,
Parker liamd a esta expansion supersénica continua de la corona “ el

viento solar .
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La suposicién de una corona isotérmica , es decir « = 1, es sélo
una buena aproximacién unicamente en las cercanias del Sol, donde la
alta temperatura coronal 1Impera graclas a un mecanismo de
calentamiento que a la fecha estd bajo Intenso estudlo,

Los proximos capitulos estdn destinados a proponer otros modelos
del viento solar que describan de wuna manera mds real las

caracteristicas fisicas del mismo.
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CAPITULO 3

VIENTO SOLAR PRODUCIDO POR UNA CORONA NO ISOTERMICA

La expansion magnetohldrodinamica de la corona solar es sln duda
alguna la causa que orlgina el viento solar que se observa a la altura
de la 6rbita de la Tlerra y que se extiende mas alld ocupando todo el
espaclo Interplanetarlo,

La expanslén magnetohidrodinamica de la corona es corona es
tratada mediante la integracién de las ecuaclones hldrodindmicas a lo
largo de la linea de flujo del viento solar.

El viento solar ocurre de tal manera que en la base de la corona
alcanza velocldades observables del orden de 0.1 Km/seg y la densidad
observada alcanza un valor aproximado de 109part/cm3

La velocldad del flujo se incrementa hacla el espaclo exterior a
partir de la base de la corona. El viento solar es subsénico hasta una
distancia hellocéntrica de algunos cuantos radlos solares (radlo
critlco) y a partlr de dlcha distancia el vlento solar se expande a
velocidades supersénicas, alcanzando a la altura de la 6rbita de la
Tierra velocldades del orden de varlos clentos de kllometros por
segundo, Desde el punto de vista de la hidrodindmica la expansi6n del
viento solar en el espacio interplanetario es andloga a la expansién
de un gas a través de una tobera de Laval y su descripclén resulta un
tanto complicada por la cantldad de diferentes soluciones que tlene
la ecuaclén de movimiento. La eleccién de la solucién correcta es el
primer problema a resolver y para ello emplearemos algunos criterios
que esencialmente tienen que ver con que las soluclones cumplan o no

clertas condiclones a la frontera derlvadas de observaciones directas
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Fn lo sucesive la discusién estard enfocada a analizar las posibles
soluclones y a eleglr la que mejor describa la expansiéon del viento

solar en réglmen no-isotérmico.

3.1 ECUACIONES HIDRODINAMICAS

Observaciones proximas al Sol y a la Tlerra indican que el viento
solar no se expande adlabiticamente en esta regién, lo cual implica
que el calentamiento del plasma se da cuando se propaga a traveés del
espacio Interplanetario. Una aproximacion alternativa para modelar un
fluldo no-adiabatico, al margen de utilizar una ecuaclén de energia,
es utilizar una aproximaclon politrépica con un  exponente
no-adlabitico

Recordemos que un proceso cuasiestatlico es aquél que se da de una
manera Infinitamente lenta de modo que en cualquler tiempo el sistema
se encuentra en equilibrio térmico. Para un proceso cuasiestatico la

primera ley de la termodindmica se puede escriblr como sigue:
dQ = dU + P dv.,.,.. (3.1)

Q representa la canfidad de calor por unidad de masa, U la cantldad de
energla por unidad de masa del sistema, P la presiéon y V el volumen.
Para un gas ldeal, U es funcidon s6lo de la temperatura. Por lo tanto
du = <, dT donde c, es calor especifice del gas a volumen constante,
Por definicién un proceso politrépico es un cambio cuasiestitico en el
cual la capacidad calorifica, ¢ = dQ/dT, se mantlene constante
(Chandrasekhar, 1957). También para un gas ldeal, PV = RT, donde R =

(cp - c, } es la constante del gas, Cp es el calor especifico a
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presion constante,
Ahora bien, como dU = €, dT, podemos sustituir en la ecuacion
(3.1) y obtenemos:
aq = c, dT +pdV (3.1.1)
pero de la ley general de los gases Implica que P = RT/Y, y ademis
para un proceso adlabdtico dQ =0, de manera que (3.1.1) se puede
reescribir como :

c, dT + (RT/V) dV =0 (3.1.2)

pero R =C,, R eliminande R en (3.1.2), separando varlablies e

integrando ohtenemos :
<, InT + ( cpb- e, JinY = cte (3.1.3)
pero cp/cv = «, de manera que (3.1.3) se puede escriblr como:
CInT + (¢ - 1)1nV = cte. (3.1.4)
de donde se obtiene que :
™V = cte (3.1.5)

pero T =PV/R y V = m/p, sl sustituimos en (3.1.5) obtenemos la

ecuacion politroplea
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P (HQWN)O (3.2)
Po po T
donde a es el llamado indice polltropico, y se puede escribir en

terminos de los calores especificos como
a=(c -c)/lc -c) (3.3)
P v

En resumen, una expanslon o compreslon politrépica se deflne como
un proceso en el cual la preslén y la densldad varian de acuerdo a la
ecuaclén (3.2).

Para una expanslén lsotérmlca , « = 1, lo cual lmpllca que la
capacldad calorifica es inflnlta. la aproximaclén politréplca mas
comin empleada en modelos hoy en dia es el caso adiabitico « = cp / c,
con ¢ = 0. SI a es mas grande que 1, la temperatura decrece cuando el
gas se expande y se Incrementa sl el gas se comprlme

Observaclones del plasma de viento solar reallzadas por los

satélites Hellos 1 y 2 (Totten y Freeman, 1994 )entre 0.3 y | unidades
astronémlcas lmpllcan un lndlce polltrépico con un valor mis grande
que uno pero menor q¢ue el valor adlabdtlco. El plasma de viento solar
tlene tres grados de llbertad, lmpllcando « = 5/3. Por lo tanto 1 < a
< 5/3 para el vlento solar

El indlce polltrdplco en la corona se comporta de tal manera que
en la base tlene un valor cercano a uno (caso lsotérmico) y a medlda
que se lIncrementa la dlstancla redial hellocéntrlca este valor tiende

al limite adiabatico de a = 5/3.

En cualqutler lugar alrededor del Sol se observa la presencla detl
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campo magnetico que surge en la fotésfera con una magnlitud en las
regiones quietas de aproximadamente un gauss o fracclén de gauss
{Priest, 1988). El gas coronal es un fluido altamente conductor por lo
cual gas y campo estdn "congelados” mutuamente. Ademds a partir de
cierta distancla, 2.5 radlos solares aproximadamente, la preslén del
gas es tal que domina a la preslon magnética provocanda que el gas
arrastre conslgo al campo magnético (el pardmetro g = P/(BZ/SH), que
es el coclente de la presién del gas y la presion magnética, es mayor
que 1),

La fuerza volumétrica ejercida por el campo magnético sobre el
fluldo es (VxB)xBr4n dinas /cma. la cual no tlene componente a lo
largo de la linea de flujo. Por lo tanto la velocldad del flujo varla

con la distancia de acuerdo a la ecuaclén {coordenadas cilindricas) :

(z—} + V=0 (3.4)

donde ¢ es el potenclal gravitaclonal, p es la densldad del gas y P
es la presion del gas.

Las fuerzas de viscosldad del gas no han sldo conslideradas porque
son mis pequefias que los efectes de conducclién térmica a lo largo de
las lineas de flujo. Los efectos de calentamiento coronal y conducclén
térmica se tomardn en cuenta suponlendo que la presién y la densidad
estdn relaclonadas medlante la ley polltrépica dada por la ecuaclén
{3.2). Estamos Interesados en valores de « en el Intervalo | s a <
5/3. Por lo tanto alfa puede tomar valores entre el limite lsotérmico
(e = 1) y el limlte adlabatico (x = 5/3).

Despe Jemos ahora P(r) de la ecuacion (3.2):



P(r) = Pla) {p(r)/p(a))®

donde consideramos que : Po = P(a), P =P(r), po = pla) y p = p(r).

Si sustitulmos P(r) en la ecuaclén (3.4) obtenemos:

vav 1 9 p(r) & 3
Ho ot b (-—bF { P(a) {~p—(—‘,ﬂ- } 3o+ Il 0 (3.5)
integremos ahora la ecuaclén (3.5):
P G o) (1 pla) 1§ 2 pnar + —Par =0 (3.6)
ar ple PG ar '

El integrando del segundo miembro se puede reducir de la

slguiente manera :

a-2

1 2 * o - 1 ap(r) _ ap(r)
m a—r(p(r)) = ‘F(?mtl (p(r))] % a | P(T” ar
De modo que la ecuacién (3.6) queda como:
P(a) - P
fvdv o —}  [p(r)] dp(r) + fdp =0
(a)®
Realizando las Integrales obtenemos:
o-] a-l
2 2, aP(a) [p(r)] [pla)]
Vo2 - V2 ¢ { = - )+ -¢=0
0 [p(a)f a-1 a=i 0

Reescribiendo obtenemos flnalmente:
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2 « . a1 vo2 o PO
el Popo [p(r)) + 9(r) =t oy -~~5; + ¢O

(3.7)
donde hemos convenldo que:
Haclendo uso de la igualdad p::: pz-] Py la ecuacién (3.7) puede
escribirse como:
2 aP a-1 v2

P
v 0 p .o 3 0
N —ia-lfpo [ P, ! M i P, t (3.8)

donde el subindice cero nos indlca que el valor de la velocidad, la
densidad y una seccléon de drea transversal estan medidos en algin
punto de referencla a lo largo de la linea de flujo del viente solar.

Ahora bien, imaginemos un tubo de flujo (fig. 3.la). Si A(l) es
el area de la ceccién transversal del tubo de flujo, la conservacién
del flujo requlere que : |

(Y l\=po Yo A0 (3.9)

Def fnamos la funcién F =B A(1)/A(lo). la funcién F(r) esta
determlnada por el equllibrio lateral de la linea de flujo donde estan
Involucrados el balance de la fuerza centrifuga del flujo y la tensién
del campo magnétlico alrededor de cualquler curvatura de la llnea de
flujo, como sabemos la condicién de equillibrio es que P + B%/8r sea la

misma dentro y fuera del tubo de flujo.



Figurs 3.1a. oesquematizacién de un tube de [lujo simple, a 1o
largo del  cuel fa  ecuacldn hildrodindmica es  Integrade  durante la
oxpansldn do 1a corona. El nivel de referencia que elegiremos mas
adelente eera roa 1,003 radlos solares o partir del centro de! sol.

Con la ayuda de la ecuaclén (3.9), la ecuaclén (3.8) puede

escribirse como:

: 2
2 P v a-1 v P
v 3 0 0 p 0 « 0
7t a-1 Py ( vFlrSl te = 2 a-1 Py voe

(3.10)

St hacemos la aproxlmacién de que el tubo de flujo es basicamente
radial, entonces a primera aproximacién la distancla 1 a lo largo del
tubo de flujo coincide con la distancia radial r,

Supongamos tamblén que F = (r/ro )., donde r, es la baja corona.
El valor de s = 2 corresponde a un movimiento radial, s > 2

corresponde aun movimiento que diverge mds rapido que el radial

(Fig.3.1b).
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Fig.3.1b Esquemat izacién de la expanslén on donde

dlverge mas rapldamente que una geometrfa redlal,

El potencial ¢ es de la forma:
¢ = -G Molr
Introduzcamos ahora las varlables adimenslionales:
2 2
U a Py /2Po' (3.11)
Y el potenclal gravitacional adimensional:

Hs G¥p /r P (3.12)

ia geometria

y deflnamos también el coclente de la distancla hellocéntrica y la

distancla al nlvel de referencla como:
€= r/r0
En términos de estas varlables la ecuacién

reescribirse como:
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Up ! H 2
Ve e () - =Y (3.13)
14 Uﬁs
donde : U =U% + S -y (3.15)
1 [4] -1

cuando a *1.

En el apéndice 1 se demuestra que cuando a = 1 (caso isotérmico),

la ecuacién (3.13 ) se puede escribir como:
H 2

v? - U - sing - = U

- =Y, (3. 14)

= z - -
donde : U, o= Iy, - H (3.16)
y Uo es el valor de U en el nivel de referencla, es decir en § = 1.

3.1.1 RAMALES ASINTOTICOS DE LA YELOCIDAD

Para elegir correctamente la solucién que describe al viento
solar en régimen no isotérmico, es necesarlo discutir primero el
comportaniento asintético de las soluclones de la ecuaclién (3.13) para
grandes y pequefias distanclas hellocéntricas. Nos interesan valores de
« en el Intervalo 1< a <5/3, el limite inferloro corresponde a una
corona isotérmica y el limite superior a una corona adiabatical a =
5/3).

En el apéndice 2 se detalla el desarrof}o en serie de la ecuacién
(3.13) para grandes dlstanclas hellocéntricas. A partir de estos
desarrolios se conciuye que los ramaies superior e inferior de la

ecuacioén (3.13) para grandes distanclas y a > 1 son respectivamente :
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il « Uo &
VE N e T O v AN
1/7(x~3) -
Ua [ H
Ug -2 [ X — 1= e+, 1(3.18)
£ l——(aux)uﬁ] (- 1t & -

Observemos que en el ramal Inferlor la velocidad decrece como
Q'B,mlentras que en el ramal superlor la velocldad llega a ser
constante cuando o > 1. Estamos Interesados en valores de a > | porque
representa condiclones fislcas mis reales en la corona y y o = 1 es
sélo una prlmera aproximacién,

Cuando @ > 1, la exlstencla de las soluciones dadas por las
ecuaciones (3.17) y (3.18) dependen de si Uf es mas grande que cero,
de aqui que Ut debe ser real y positivo.

Analizemos ahora cémo varia la densldad en los dos ramales a
distanclas lo suficlenteménte grandes y en base a esto podremos
decidlr cudl de los ramales satlsface la condiclén de frontera de que
la presién tlenda a cero en £€-— o, Se slgue de la ecuaclon de

conservacion del flujo que:
p=pUN & (3.19)

de manera que sustituyendo las velocidades dadas por (3.17) y (3.18)

en (3.19) obtenemos:

p = pouo/ulg‘ (3.20)



para el ramal superior y
1/ 1)
p =yl uf (a-1)/a) (3.21)
para el ramal inferlor.

La densidad y por lo tanto la presién tlenden a cero en Infinlto
en el ramal superlor (3.21), mlentras que en el ramal Inferlor, la
preslén y la densidad se aproxlman a un valor finito en £ = », el cual
para la corona solar seria unicamente unos cuantos érdenes de magnitud
mas pequefic que en la base de la corona. De manera que para que la
expansién de la corona se dlera en el ramal Inferlor seria necesarlo

eJercer en infinlto una preslén hacla el Interlor del orden de:

17(x-1)
2

Po Ux {(e-1)/a}
como tal presién no existe se concluye que el ramal inferlor no
satisface las condiciones de frontera. Por lo tanto, el ramal superior
para grandes distanclas es el fisicamente aceptable, para representar
un viento solar supersdnico.

Ahora consideremos U para £ pequeflas. Analogos desarrollos en

serie de (3.13) (apéndlce 3 ) pero ahora para £-3 0 lmplican que los

ramales superior e inferfor son respectivamente :

2 UIZE
Usg —2 o "‘1~+ -————z-ﬂ—--—l (3.22)

é/Z

Ue « 17(@=1) u €

1
U= g/ (@i-s { H{a~1) 4 tie e - 1) o)
{3.23)




La densidad en el ramal inferlor se incrementa asintoticamente
hacla adentro como en una atmosfera estatlca, p = 1/&““. Sl o <
s+1/5, la velocidad decrece hacla adentro tendlendo a cero. Por lo
tanto es obvlo que para £ pequefias el ramal Inferlor (3.18) es el que
cumple con las condliclones de frontera y por lo tanto el fislcamente
aceptable.

Es \Importante notar que no exlste soluclén que satisfaga la
condicléon de frontera de que U decrezca cuando decrece £ si «
>(s+1)/s; o sea st a > 3/2 para un flujo radial. En la corona se
observa que « = },1 de aqul que la condiclén de frontera en U queda

automadticamente satisfecha.

3.1.2 PUNTOS CRITICOS DE LA ECUACION DE MOMENTO
Por supuesto que la ecuaclon (3.14) expresada en las variables
adlmensionales H, §, U es equlvalente a la ecuacién que se uso en el

capltulo 2 donde se analizo una corona lsotérmica:
172(v° - vz ) = (2kT/m) Ln(v/vc) + (4kT/m) Ln r/rc + GMo(l/r - 1/rc)

Diferenciando 1a ecuacién (3.14) respecto de la variable &

obtenemos:

=0 (3.24)

factorizando el térmlno dU/d€ se tlene que:
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| (3.25)

Esta ecuaciéon tlene un punto critico en el plano U,

cuando el lado derecho se anula; es decir, cuando :
2
s/EC - WE" =0

de donde : EC = H/s

una posibllidad para el lado izqulierdo es, por lo tanto que :

U - =0
< c

de donde Ur = 12

Ahora, ta velocidad v, del sonido la podemos obtener de

ecuaclon:

2 2
U° = PV /:ZP0
la cual si es evaluada en las coordenadas criticas resulta:

2 - 2 = 172
V2= p v s2p = 1/(2)

con p, =nmy P0 = 2nkT
de donde : Vo= 2k1/m {3.26)
que es la velocidad del sonido,

Para obtener el radio critlco r. recordemos que:

!;'c = H/s con s = 2 para una expanslén radial.

la

De (3.12) sabemos que : H = (GMO po )/(rO Po ), sustituyendo el valor
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de 11, PO. Y P, tenemos:
EC = rc/ro = /2 = GMOm//lklr()
de donde:

r = GM m/4kT (3.27)
c 0

Ahora sustituyendo las coordenadas del punto critico en

ecuaclion (3.14) se tlepe:
{1/(2)1/2 }a R I

sin(il/s) - Wee = U2

Reescriblendo tenemos:

U= (172) { In2 + 1} - s{ In(W/s) + 1}, con s =2

Finalmente sustituyendo el valor de v?

(3.14) resulta:

U - 1nU - 2In€ - HE/ =(1/2)1n2 + 1/2 - 2In(H/2) - 2
sl en esta ecuaclién sustituimos las variables U, &, P

que se obtiene la ecuaclén en la forma equivalente:

12 v - v -V (v ) = ¥ ) -Gl (e - /r)
c [ c © c 0 c
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que c¢s la ecuacién que deseribe la velocidad del viento solar como
funcién de la distancla hellocéntrica en una corona lsotermlca, que
fue usada en el capltulo 2.
Dlscutamos a continuaclon los puntos criticos de la ecuaclén de
movimiento considerando que el fndlce politréplco es diferente de wuno.
Retomemos la ecuaclén (3.13) que describe la velocidad del

viento solar para cste caso:
2 ~ o8 01 ]
U+ o/ (w x)]{uo/u», P - g = U

Diferenciando esta ecuaclén con respecto a la varlable §

obtenemos:
du 23 -1 d -(@-1) . ~slt=1) 0o
Wi+ w1 Y {—d~€—~(u £ )}+~5—F--- 0 (3.29)

después de diferenclar el producto de 1a llave y reagrupando términos

tenemos:

-1, &.8{)-1)

du x Y S BN 3 WY (.21 D 1Y SR 2
—E—{ZU qu /UE 3 -buuo /A7 E IWE (3.30)

Esta ecuacléon tiene sus puntos criticos (Uc. &_}c) cuando el

lado derecho de (3.30) se anula, es decir cuando :
SaU::‘l/U:-l esw(--l)ol _ }{/52=0

<

otra poslbtlidad es que el coeflciente de de dU/d€ se anule, de donde
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-1

- Xt gt g
c Q0 «

<
estas dos condiciones son equlivalentes a :

2 = au‘l-l/ua Eu(a~l)
0 c

< <

3

sla~1}lel
c

u/gf = sau‘;“/u‘:"

Dividiendo estas dos ecuaclones obtenemos:

de donde :

U= (i/2s€e )2 (3.31)

Finalmente sustituyendo el valor de Uc en cualquiera de las
ecuaciones del slstema, encontramos una expresion para Er, dicha

expresion es:
g = (2s)*V a2 3o2)

donde p{ a,8 } =a + 1 - 2s( o =~ 1}
Es facil ver de (3.32) que el punto critico no existe en el caso
limite en el cual a = 5/3.
Se puede ver claramente que el valor de la coordenada &c depende
del valor de Uo‘
El valor Uo , que es el valor medido en la base de la corona, se
puede determinar facllmente con la ayuda de la ecuacién (3,13),esta

ecuacion evaluada en las coordenadas del punto critico queda como:
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2 o TN S . - - Ty .

07+ faste-ujQu A £ Hrge = US + a/to-1) it
ahora, sustituyendo lus valores de las variables Uc. € dados por las
ecuaciones (3.31) y (3.32) esta ecuaclén puede escribirse como:

2

Vo wtem) - 0= Gae1T] sy D a2y 20

A =0 (3.33)

La ecuaclon (3.33) proporclona el valor de U0 en la base de la
corona y ademis dicha ecuaclén estd en funcion explicita del parametro
«, lo cual permite calcular Uo en la base de la corona para varlos
valoros del indlce politrépico.

Ahora blen, el analisls matématlco de las soluclones de la
ecuacion de movimlento nos conduce a numerosas cuestiones fislcas.

Primero, para que exista una soluclén 1la cual proporcione
velocidades relatlvamente bajas en la base de la corona y preslones
bajas en infinito (distanclas helliocéntricas sufliclentemente grandes )
es necesario que el valor efectlvo de « sea sea menor que (s + 1)/s,
para una expansion esférica s= 2, por lo tanto los valores de « con
los cuales debemos proponer nuestro modelo coronal deben ser tales que
o < 1.5,

Por otra parte, para que « sea menor que 1.5 en un gas
monoatémico expandléndose al exterior, es necesario sumlnistrar calor
al gas que se expande. Aparentemente el calentamiento coronal es
adecuado para suministrar tal calor; actualmente es blen conocido que
fas temperaturas coronales decrecen muy lentamente con la altura, y de

este hecho se Inflere que el valor de o en las cercanias del Sol es



del orden de 1.1 .Es claro que a distancias heliocéntricas
suf fcientemente grandes el calentamlento coronal debe decrecer y es de
esperarse que el valor de « se incremente, y que eventualmente se
aproxime al valor adiabatico de 5/3

Presumiblemente ésto ocurre lejos del punto critico. Los
satéiites Hellos han mostrado que a se aproxima al valor 5/3 mas alla

de la oérbita de la Tlerra.
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Clauser ( 1960), presentd una explicacién alternativa para
describir la expansion coronal; propuso en su momento que la expansion
de la corona en el vacio interestelar de acuerdo con la ecuacion de
movimiento (3.10) con F incrementéndose monotonamente con £ es analoga
a la expansion de un gas a través de una tobera de De lLaval en el
vacio. La boquilla de la tobera, donde s deberia de ser minima Juega
el mismo papel que el término gravitaclonal en la ecuacion (3.10).

El punto critlco corresponde al punto de translcion sénica en la

boquilla de la tobera.

3.1.3 ANALOGO DE LA TOBERA DE LAVAL
La ecuacién de conservaciéon de flujo establece que:
p Vv A=cte,
tomando logarltmos en ambos lados de ésta ecuacidn :
Inp +InV +1pA = cte
diferenclando obtenemos que:
dp/p + dv/v + dAMA =0 (3.34)
La ecuaclén de movimliento para un fluido establece que:
p( avsat + (v,V )v ) =-U.P (3.35)
para un flujo estaclonarlo unidireccional la ecuacién se reduce a:
pvdv=~dP = dv/v = -(1/pv?) dP  (3.36)
Combinando (3.34) y (3.36), obtenemos:

A = (V/C2 = 1) dwry (3.37)
con CS fa velocldad del sonlido.

S! el tubo es de seccién decreciente (vz/C: - 1) <0, v<C vy
8

por lo tanto ia velocldad crece.
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Si el tubn es de secclén creciente (vz/C: - 1)ydvy > 0, siv <
¢ entonces v decrece y si v > ¢ entonces la velocidad aumenta (flujo
9 £

supersonice).

—_— — T
et

subsdnico e sune:sénk,u

i
1
4

.‘___________./_——_— . ._____._,__/ _S'Tdnlco S

Fig. 3.2,Tobera De de laval. la lfnea punteada es la Ifnea sdnica.

En el caso de la corona, la fuerza gravitaclional del Sol actua
como el cuello de la tobera De Laval, al restringir el fiujo del gas
solar y permitir el desarroliode un flujo supersénico.

El hecho de encontrar analogia entre la expansion coronal en el
vacio y la expanslén de un gas a través de una tobera de De Laval,
suglere lnmedlatamente la posibilidad de estudlar la expansién coronal
a nivel de laboratorlo, sin embargo, existe una dificultad
bdsica;resulta que cualquler plasma que se puede crear en los
laboratorios es de baja conductividad térmica. A tan bajos nlveles de
conductlvidad térmica el valor efectivo del indice politrépico « no
puede ser mantenido tan bajo como efectlvamente si ocurre en las
proximidades del Sol, debido a la alta conductlvidad térmica del
plasma y el calentamiento coronal. Ademds para describir un piasma de
laboratorlo es necesario un gran numero de grados de llbertad. En el
procesc de expanslon coronal debemos considerar clertas restricclones
sobre el campo solar gravitacional. Para que el ramal superlor exlsta

y se extlenda hasta el Inflnito es necesarlo que U1 > 0.
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Por lo tanto, de la ecuacion (3.15) que establece que:

U':‘ = Ug + a/{a-1) =~ H, se sigue que:
Ui tw/(a-1) - H>0
por lo tanto : H< U(?; + asa-1

El nlvel de referencia en el cual Hy U0 son calculadas es en la
base de la corona. Basindonos en observaclones hechas de la corona

se sabe que Uo << 1, de manera que la condlclén de que:
H< Uz + a/{a-1), se reduce a:
H < o/(a-1)

Esta restrlcciéon en el campo gravitaclonal tlene un slgniflcado
fislco facllmente explicable; La condlctén H < «/(a-1) es el
requerimlento de que el campo gravltaclonal del Sol no sea tan fuerte
como para contener a la corona semejando una atmésfera estdtlca. Por
otro lado, para que la velocldad de expanslon del plasma coronal se
Incremente desde el nivel de referencla hacla el exterlor es necesarlo
que el lado derecho de la ecuacién (3.30) sea negativo, ya que el
coeficiente de dU/d€ es negatlvo.

De esta forma tenemos que:

o E“m—”'l - /€% < 0, 1o cual implica que:

-1
soLU0 A
H>s «
Esta condlclén es necesarla para que el campo gravlitaclonal del
Sol simule la boquilla de una tobera de De Laval , evltando de esta

manera que la expanslén coronal se de de manera explosiva. Sl H < sa

la corona semejaria un chorro , el gas se expanderfa en el vaclo de
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manera incontrotada, analogamente a la expansién libre de un gas a
través de un tubo de escape, cuando H = s « , el punto critlico ocurre
en € =1y la raiz de (3.33) es U = (1/2)"%

Para que ambos requerimientos (sa < N <a/la - 1 ) sean
satlsfechos simulténeamente es necesarlo que:

a < (s +1)/s
En resumen tenemos entonces dos requerlmlentos
a<(s+1)/s y sa<l<afa-l) (3.38)

Fstas dos condiclones resultan necesarlas y sufliclientes para una
expansion hidrédinamlica y estaclonaria de la corona solar politrépica
en el vacio. Ahora conslderemos el parametro s el cual slrve para
medir la divergencla del tubo de flujo en consideraclién, Notamos de la
ecuacién (3.18) que a distanclias radlales pequefias la veloclidad
critica (ramal inferior) tiende a incrementarse menos rapldamente con
€ para valores grandes de s. La condlcién que simula a la tobera se
vuelve mis necesarla, como deberiamos esperar por el hecho de que el
campo gravltaclonal, el cual slmula la tobera, debe compensar el mas
rapldo acampanamiento del tubo de flujo.

Notamos tamblen de las ecuaciones (3.17) y (3.15) que el valor de
s no tiene efecto alguno sobre el valor asintético de la veloclidad del
flujo a grandes distanclas radlales, por lo tanto la velocidad del
viento solar observada en el espacio Interplanetario lejos del Sol
deberia ser independlente del parametro de dlivergencla, asumlendo
desde luego, que dlcho parametro estd dentro de los limites lmpuestos
por la ecuaclén (3.38). Por otra parte, notamos de la ecuacién (3.20)
que el valor asintotlco de 1la denstdad del viento solar es

fuertemente senslible al pardmetro s.
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3.2 MODELO HIDRODINAMICQ TDEL VIENTO SOLAR PARA  INDICES
POLITROPICOS DIFERENTES DE UNO.

Recordemos que inlclamos este capitulo deduclenda, a partir de la
ecuacion de movimiento, la ecuaclén que describe la velocidad del
viento solar como funcion de la distancia hellocéntrica.

Tal ecuaclén la presentamos esencialmente en dos formas:

La primera descrlbe al vlento solar suponiendo que « = 1, es decir
considerando una corona lsotérmica.

En la segunda forma se asume que en la corona solar el Indice
politrépico tiene valores diferentes de uno. Y como ya lo mencionamos
antes estamos Interesados en valores de a« en el intervalo 1 < a <5/3.

El flujo de calor en ia corona depende de que tanto el valor de « sea
menor que 5/3 ( limite adiabdtico ).

El gradlente de temperatura observado en la baja corona se sabe
que es del orden de 3 grados K/km, por loﬂcuel se deduce que « tlene
un valor en sus vecindades de 1.1. Los satélites Hellos 1 y 2 han
ayudado a determinar que el indice politrépico de)l viento solar tlene
un valor promedio de 1.4 en en las cercanjas de la Tlerra (entre 0.3 y
1 unidades astronémicas ). En partlcular en este capitulo se presentan
modelos coronales para a = 1.1, y a = 1.4, es decir, en los puntos
extremos del intervalo.

A contlnuaclén especificaremos el valor de las varlables que
usaremos en los célculos de nuestro modelo coronal:

a) El nlvel de referencla r = 1.003 Ro.

b) La densidad de particulas n en este nivel de referencia es
aproximadamente 10° part/cms. Ademas supondremos que el gas coronal se

compone completamente de hidrégeno lonlzado, por lo que la presién
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estd dada por:
P= 2nkT, donde k es la constante de Boltzmann, y T la temperatura
absotuta, y también:

P/p = Zk'l‘/mp 5 p=nam
con mp 1a masa del proton.

¢} Supondremos ademas que el gas se expande de manera radial, es
declr s =2,

No debemos olvidar como ya lo discutimos que H debe estar en el
intervalo sa < H < a/(a-1), condlcién que es indlspensable para que la
corona se expanda a velocldades subsbnlcas proximo a su base y a
velocldades supersénicas a dlstanclas lo suflclentemente grandes. La
condiclén H < «/(a-1) es indispensable para que el campo gravitacional
no sea tan fuerte al grado de no permitir la expansién, st H > o/a-1,
ia corona semejaria una atmoésfera estatica. La condlclién H > sa, es
necesaria para que el campo gravitaclonal del Sol se comporte tal y
como una tobera de Laval y de esta manera permitir una transicién de
flujo subsénico a flujo supersonlco; st U < s, la corona se
expanderla bacla el espaclo exterlor de una manera violenta, y una
expansién estaclonarla Unicamente seria posible sl el gas se mantlene
a velocldades supersodnlcas Incluso en la base de la corona,cosa que no
se observa.

La restricclén sobre H conlleva automdticamente a una restricelon
sobre la temperatura, en efecto,consideremos la ecuacién (3,38):

se < H < o/(a-1)
sustltuyendo el valor de Ul dado por la ecuacién (3. 12}, tenemos que:
sa < GMOpO/roP0 <a/(a-1)!1

ademés, como P0= 2nkT0 ' p0= nm, entonces:
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so < GM m/2r kT < a/{a-1)
0 o0
sustituyendo el valor de las constantes, y con « = 1.1, encontramos
que la temperatura queda restringlda al Intervalo:
1.0a5x10° °K < T < 5.26x10° °K
Para a = 1.4, la temperatura queda acotada por el intervalo

3.27x10° R < T, < 4.08x10% %%

La velocldad del vlento solar la calculamos de la slgulente

manera:

Primero calculamos el valor de U0 medlante la ecuacién (3.33):
U o+ ow/la-l) - H ~ [/ =1 7] (2s/B)>* C B (ar2)* uf,“"'”’“

dicha ecuacién sdlo tlene soluclén numérica, y para resolverla se ha

empleado el método de Newton.

Una vez que se tlene el valor de Uo (en la base de la corona), es

posible determinar el valor de Uf dado por (3.15): :
2 _ 2 0L ‘
¢ o=u +a/a-) - H ,

finalmente se encuentra el valor de U, que estd determinado

por la ecuaclén(3, 13):
o 8,0~ 11
Ve = e We = Ul

La veloclidad del vliento solar se obtlene de la ecuaclén(3.11):

2 2
u® = PyY /2P0

despejando v se tiene que:

_ 2 172
v=(2U Po/po)
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Para « = 1.1 y « =1.4, hemos graflcado la velocidad del vlento
solar contra la dlstancla hellocéntrica, con temporaturas coronales
fguales a los limites de los Intervalos en fos que toma valores.

Las graficas se muestran en las figuras 3.3 y 3.4, para

~distanclas de 1 unidad astronédmlca aproximadamente ( 215 radlos

solares ).
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Los efectos de Incrementar a arriba del valor isotérmico tlenen
algunas consecuenclas; en primer lugar, el rango de temperatura sobre
el cual la expansién estacionaria es posible, definldo por (3.38)
decrece cuando Incrementamos « y practicamente desaparece cuande «
estd préximo a 5/3.

Los perflles de velocldades tlenen valores menores cuando To se
aproxima al 1limite inferior para cualquier valor de «; tal
comportamiento se aprecla claramente en las figuras 3.5 a, b, ¢, y d,
donde se ha graflcado la velocldad del viento solar como funclon de la
distancia para vario valores de « y para varlus temperaturas dentro
del intervalo determinado por cada valor de «.

la velocidad del viento solar a la érbita de la Tierra ( 215
radios solares) se Incrementa mondtonamente cuando To aumenta vy
decrece cuando se incrementa «. En la figura 3.6 se ha graficado la
velocidad del viento solar como funcién de la distancla hellocéntrica
para varlos valores de « y una temperatura con un valor fijo ( Ix10% K

).
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3.3 TRANSPORTE DE ENERGIA EN LA CORONA

la energla suministrada a la corona solar para mantener una
temperatura de aproximadamente 2x10%1 tmk y permitir su expansion
supersénica se cree orlginada por alguno de los sigulentes fenémenos :
a) Disipacién de ondas hldromagéticas e hidrodindmlcas generadas por
mavimlentos convectivos en la zona de conveccién, b) Dlsipaclén de
campos magnétlcos coronales, c¢) Dlisipaclén de corrlentes eléctricas
coronales en hojas de corriente.

En la actualldad adn no existe un modelo que explique tal
fgnémeno. debido a que la teorfa no reproduce las observaclones. la

pérdida de radiaclén par emision libre - libre de los electrones en



las capas mas bajas de la corona se caloula que eq del crden de 1x10%
erg/seg. El transporte de calor por copducclion es mas grande que esha
pérdlda de radlaclén, qulzas del orden de ox10% erg/seg {para una
temperatura coronal ohservada de 2x10°% K y un gradiente de lemperaturs
medio de 3 K/km). La energia consumida en la expansién de la corona
que se transforma en energia cinélica y en encrgila potencial del
viento solar, es del orden de ﬁxlozv erg/seg,

La concordancia entre la cantidad de energila suministrada por
conduccioén térmica y la energla que consume la corona en su expansion
sugiere que el calor suministrado a la corona proviene principalmente
de la conducclén térmica. La conclusion es solo tentatlva, ya que en
realidad existe una discrepancia hasta en un factor de dos entre
ambas, conduccibén térmica y energia que consume la corona. Si es verdad
que la energia térmlca es la princlpal fuente de energia de la corona
en expanslén, entonces el calentamlento coronal se puede explicar en
términos de calor provenlente de disipacléon de ondas en capas de la
baja corona. Por otro lade, si la conducclén térmica no es sufliclente
entonces se requlere de un mejor modelo de calentamiento coronal en el
cual se tendria que expllcar la dislpaclén de ondas a una distancla de

varlos radios solares

3.4 MODELOS POLITROPICOS
El calentamiento coronal depende de qué tanto el valor efectivo
de a es menor que el valor adiabatlco de 5/3. Para un flujo radial, el
fiujo de energia por unldad de angulo sélido en unidades de erg/seg
stereoradian ( ver apéndice 4 ) es:

F=riy (2KT/(a-1) + 2KT + mv?/2 - o /r) (3.39)

70



a una dlstancla r.

El primer térmlno del paréntesls representa el transporte
convectivo de energia térmica equivalente a 2/(a-1) grados de libertad
por cada componente del gas, protones y electrones. El segundo término
representa la cantldad de trabajo que la presion hldrostatica reallza
sobre el gas al cruzar la poslcién r, el tercer término representa la
energia clnética y el «cuarto término 1la energia potenclal
gravltaclonal. El término 2kT/(a-1) es sélo una representaclén , ya
que en realldad estd formado por la convecclén de energla térmica 3KkT,
mas el término de transporte de energia, de manera que podenos
escrlbir:

F=r’nv {3KT + 2KT + m?/2 - Gy /r} + F, (3.40)
donde FL representa el transporte de energia, una expresién para FL,
la obtenemos restando (3.39) de(3.40), quedando:

2 5 = 30 \o
F r) = ronv kT (o= )1/1, (3.41)

Ahora, conslderemos nuevamente la ley politroplca dada por:

p(r)/pla) = [p(r)/pla)]®= (n(r)/nlr, ¢
con P(a) = p0=2nkTo
y nla) = n(ro) =n,
despejando T tenemos:
L, a -1 o
T= P0 n /anno Po n /.an(J
sustituyendo T en la ecuaclon (3.41) y wusando la ecuacléon de

conservaclon de flujo (ecuacién 3.9), la ecuaclén (3.41) se puede

escribir como:
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Fory = oon v kT 2k (5 -dase-1)2n kT ot 11
t G000 a [S B¢} [4] 3

o tamblieén:

2 e = 2y L - _ 2 -1
I‘L(l) rovqkro ((5 -3a)/(a-1)] n,oon

La dlvergencia de FL[r) esta dada por:

e _ .2 I 2-u
dll[r Y/dr = s Yo k l[J (5-3a) (nD/n) dn/dr (3.42)
La energia consumlda por la expansion entre ¥y {la base de la
corona ) y una dlstancia arbitrarla r, se obtlene Integrando la

ecuaclon de la dlvergencla:

. . .2 " _ a-1 ir
F (r) - Fl(ro) = ry v, kong T 1(5-3a)/(a-1)] (n/n) "'o

de donde :

F) - F () = reoVy kom T t(fs-am)/(aq)1((n/no)"‘~1 -

a-1
(no/no) }
finalmente podemos reescribir:

F(r) = rs v, ko on T ((5~3a)/(a~1)1((n/no)°‘“~1) (3.44)

I\hbra. sl consideramos un modelo en el cual « = 5/3 a partir de

una clerta dlstancla r donde n = n; el transporte de energia es

reducido en r < r, por la cantidad que se hublese consumido mas alla
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de r, 51 a hublese permanecldo abajo de 5/3.
Ahora, cuando r tiende a infinito, n tiende a cero, de manera que

la energia consumida de roaoe esta dada por:

Fl(rl) - F"(m) = rz vok nOTO [(5--311)/(04-1)l([n(rl)/nﬂl«'l -

-1
(n(m)/nol }
pero n 0 cuando r o, de manera que si hacemos

n(rl) =n, podemos escriblr:

F(r)) = F (@) = rz vo kon T [(5-3a)/(a=1){[n {n A"‘“

El flujo de transporte de energia para r < rI eg;

ey = . - - a-1 o-1
Ft“l) =r v, kn T [(5-3u)/(a l)]([n/nol {n/n)] } o (3.45)

y Ft(r) =0 parar > o

Resulta de interés comparar el transporte de energia Fm(ro) a
traves del nivel de referencia r = ry con la energla cinétlca del
viento solar en r = w,

El flujo en la base de la corona esta dado por la ecuaclon

(3.41), haclendo T = TO y es:

F (ry) = ton v kT [(5 -3u)/(a-1)] (3.46)
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y }-‘l(w) esta dado por (3.39), haclendo T = O:
FL("’) = rvn {m Vi /2 )
comparando, estas dos cantidades tenemos :
F e V¥ (m) = 1(5-00)/2(a-1)] (kT 7 (1/72)mv" ()}
pero de la ecuacidn (3.11), tenemos que:
107 = k1 /mi?
de dondn:
Fy(r )/F, (@) = [(5-3u)/(2(a-1)1U7 (3.47)

Al comparar Ft(ro) con la energia térmica transportada por
convecclon, mis el trabajo hecho por la preslén hldrostatica en r = Ty
se obtlene:

.2 .,
E ¢ W=r o nv (3KT +2kT)
“}”o’/“ﬁ + W) = (5 - 3a)/(S(a - 1)) (3.48)

Ahora blen, podemos comentar que como U2 os casi 2, los coclentes
obtenidos en (3,47) y en (3.48) son cast iguales, de lo cual deducimos

que la energia clnétlca en inl'inito es comparable con la energla

térmtca transportada por conveccién mds el trabajo hecho por la

74



presidn hidrostatica en v = T

w

f = 1.1 a 1.2, dichos coclentes zon mas grandes que 1,0
fislcamente lo que sucede es que la energia de escape [:2.23110—9 ergs o
1.4 kev /protén) es conslderablemente mayor que la energia térmica
(100 6 200 ev) de la corona o del viento solar quleto( =
400ev/protén). De manera que la mayor parte de la energia consumida en
la expansion de la corona es transportada a través de li‘t y es empleada
en vencer el campo gravitacionat del Sol.

Veamos ahora porqué la ley polltrépica (3.2) proporclona una
representacldn razonable del transporte de energia en la base de la
corona. la ley politrépica implica que el transporte de energia dado
por(3.41}, el cual decrece hacia afuera con 'l‘/To y que cbviamente
satisface el requerimiento baslco de ser una funcién mondtonamente
decreclente de la distanclia hellocéntrica , tlende a cero a grandes
dlstanclas radiales.

El transporte de energla (3.41) del modelo, el cual es
proporcional a T/To. se puede comparar con la conduccidn térmica del

modelo politropico el cual es proporcional a o

dTzdr (Capman,
1954); en la figura 3.7 aparece graficado £l transporte de energia F‘L

y el flujo de conduccién térmica para T =2x10° ¥ ya=1,1,1.2, y 1.25,
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Flg.3.7. La 1{nea sdllda  representa el trangporta de  snergfa
preporcicnal a T/To. impliclta on al modelo politréplco de la

sxpanelén  de la  corona, para  ®=1.1,1.20 vy 1.25,1a 1fnea  punteada

rapgueg\/téa la  conducclén térmica en el modelo politpdplco  proporcional
ar 7T dT/dr.

Naotamos de la flgura 3.7 que con « = 1.1 el modelo polltréplco se
aproxima bastante al modeio de conduccién térmlca cerca del Sol (hasta
10% km del Sol). Después de r = iOro. el flujo politréplico dependiente
del gradlente de temperatura se Incrementa, lo cual no es posible
fisicamente para una corona en expansion.

De la flgura 3.7 podemos apreclar que el flujo de conduccién
térmica decrece muy rapldo cerca del Sol, mlentras que FL decae mds
fentamente. Es claro que el modelo polltrépico con un simplie valor de
o« no es exactamente el andlogo a una corona en la que la principal
fuente de calor es la conduccién térmica en su base. Un modelo mis
realista de ia corona lo obtenemos suponiendo que « = 1,1 hasta una
distancla hellocéntrica dada (r s b),y « = 1.4 para r >b, De esto nos

ocuparemos en el préximo capitulo.
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CAPITULO 4

VIENTO SOLAR PRODUCIDO POR UNA CORONA EN LA QUE a = 1,1 HASTA UNA
DISTANCIA b Y o = 1.4 A PARTIR DE ESTE PUNTO,

4.1 CORONA SOLAR EN LA REGION ADIABATICA

De la dlscusiéon del capitulo 3 y en particular de la grafica de
la figura 3.7, notamos que el valor de « en la corona baja parece
estar cercano a 1.1 6 1.2, por otro lado, e} valor real de « debe ser
m&s grande mucho mas alla del Sot que su valor préximo al Sol.

Como lo hemos menclonado ya anterlormente, el valor de a cercano
a 1.1 es debldo a una conducclén térmica muy eflclente.

La conducclén térmica se vuelve ineflclente a grandes dlstanclas
del Sol, dando como resultado que el valor real de « se aproxime al
valor adlabitlco de 1,66,

Por otra parte, las propledades del flujo para a = 5/3 son desde
luego diferentes de las de un flujo con « = },1,

Para construlr un modelo simple del Incremento de a lejos del Sol
, aslgnemos a a un valor fljo de 1.1 en la base de la corona hasta una
distancla r = b . Para r >b dejemos que « tome el valor adlabatico de
5/3.

En la regléon r > b donde « = 5/3, y s = 2, no es poslble para el
campo gravitacional simular la boquilla de una tobera (requerimiento
de que H > sx) nl el campo gravitacional es tan fuerte como para
mantener a su atmésfera estatica (requerlmiento de que H > o/(a -1) ).

Por lo tanto, la transiciéon de up flujo subsonico a uno con

caracteristicas supersonicas no puede tener lugar en la region



para r > b.

Cuando & = 5/3 no exlste un punto critico que permita ir de flujo
subsénico a supersénico. Recordemos de la ecuacton 3.32, del capitulo
3 que:

g, = (2s) MM fara oF) Y

De manera que cuando a = 5/3 o i = 0 Por lo tanto Ec queda
indefinldo.

Por lo tanto, sl el flujo es supersénlco en r = o, debe de ser
supersénico incluso en r = b.

La situaclén coronal que simularemos es la de una corona dividida
espacialmente en dos reglones, la primera reglén se caracteriza por
tener un indice politréplco a =1.1, desde la base de la baja corona
hasta una distancia promedio de 0.3 unidades astronémicas{4. 48x10"*
cm. ).

La segunda regién se caracteriza por un indice polltrépico a =

1.4 a partir de 0.3 unidades astronémicas.

4.2 SOLUCION DE LA ECUACION DE MOVIMIENTO EN LA Z0NA ADIABATICA

Eifjamos r = b = 0.3 U.A. como un nuevo nivel de referencla vy

hagamos ahora:
n=r/b
y definamos tambien las variables adimenslonales:
Ve P, V2 72 P, (a.1)
H =G Mo P, /b Pb (4.2)

donde el subindlce b en las varlables indica que éstas estdn valuadas
enr = b

Entonces la ecuacion de movimiento en forma diferenclal se puede
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escriblir como:

-1 sla-1) -1 / (va-i "S(U.—l)ol )

dvzdn { 2V - @ V) s oy }=say
/e’ (4.2)
La integraclion de esta ecuacién da:
2 a-1 N rd
VEr [ etV 20t T -/ e v (4.4)

donde Vf es analoga a Uf , es declr

V=V afastanif]- (4.5)

En analogia con el flujo a través de la tobera de Laval, el gas
que ilega a r= b puede ser sobreexpandido o subexpandlde. Por
sobreexpandido se entlende.que el gas se ha expandido tanto que su
energia térmica contenlda es mas pequefia comparada con su energia
potencial gravitaclonal, por lo tanto, el gas se desliza hacla el
espaclo exterior con velocldad decreciente aproximindose al valor
asintotico Vl deterninado por (4.5).

Nuestro modelo de viento solar en el cual a =1.1 proxime al Sol
cae blen dentro de la categoria de viento solar subexpandido.

La velocldad Vb en el nuevo nlvel de referencia r = b, puede ser
obtenlda de una manera analoga a como se obtuvo U0 en el capitulo 3.

En efecto, conslideremos nuevamente la ecuaclén:

avdn {2V -« VT 08 M) e s V0 SN
wm? (4.3)

Integrando obtenemos:

V2 4 fa/(a-1) I v, /v "Ny - = vf (4.6)

donde:

2 _ 2 . o
V=Vt o/ (a-1) H

%’EM {ESI8 WY BEBE
VEEL ERLBTER
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De manera que Vb en el nuevo nivel de referencia puede ser
caiculada como Uo mediante {a ecuacién (3.33), que en términos de las

nuevas variables queda como :

2s(@+1) /)1 2/ 2(-1)/pt

v o+ ofle-l) - H  (p/{a-1))(2s/H") N

. (w/2)

\J
=0 (4.7)

De manera que conoclendo V, podemos resoiver la ecuacion (4.6),
la cual‘ nos da el valor de V, claro que usando el valor apropiado de
x.

En las flguras 4.1, 4.2, 4.3 y 4.4 se ha graficado la velocidad
del viento solar suponiendo que a = 1.1 para una dlstanclar sbya =

1.4 para distancias r > b. Ademds se muestran perfiles de veloclidad

para varias distancias b: 0.1, 0.3, 0.5 y 0.8 unidades astronémicas.
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CAPITULO 5

EL VIENTO SOLAR DURANTE EL MINIMO DE MAUNDER
5.1 INTRODUCCION

La expansion de la corona es un proceso que lncluye méltiples
fenémenos, por ejemplo las Interacclones entre rafagas de distinta
velocidad media, y de éstas con asteroides y cometas, asi como también
el paso de ondas y rayos césmlcos. Estos ultlmos constan de nucleos de
flujos atémicos de alta energla, fundamentalmente protones, que
arriban desde el espaclo exterlor.

Es ampliamente sabldo que el Sol es la principal fuente de
energia de la tlerra, proveyendo las condlclones necesarlas para la
existencia de vlda en la misma. La energla de nuestra estrella
proviene principalmente de fusiones nucleares y una parte de la mlsma
es llberada hacla el espaclo éxtcrior. ya sea a través de la emisién
en todo el espectro electromagnétlico o a través de la expulsién de
materia (por ejemplo el viento solar ). La energia invertida cada
segundo en la radliacién electromagnética y en la emisidén del viento es
respectivamente de unos 4x10%° Jy 1x10% y sé6lo 2x10'” J y 4x10'° J
liegan respectivamente a nuestro planeta. El menor de estos dos
Gltimos montos es un orden de magnitud Inferlor a la energia gastada
en ese mismo lapso de tlempo en la tierra por 5, 000, 000, 000 de
maquinas térmlcas de caracteristicas muy particulares, las cuales
tienen una potencia media de 100 W yreciben usualmente el nombre de
homo saplens. No obstante que la expansién de la corona parece ser
poco  significativa en térmlnos  energétlcos, tlene efectos

considerables en cl slsteme terrestre como lo demuestran las auroras y
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en clertas clrcunstancias los  inconvenlentes producldos en  las
comunicactones p r radlo o satélite, en la distribucton de corrlente
eléclrica y en algunos sistemas de defensa. Inciusive se ha intentado
establecer correlaclones entre la actividad solar, que estd
intimamente relacionada con la cantidad de materia que emite el Sol a
través del viento y que varia con un periodo tipico de 11 afos y
algunos fendmenos blosféricos (produccion de granos y mlel, patologias
humanas, plagas, epldemlas, etc.). Podemos conslderar entonces
considerar al viento solar como un mensajero de nuesira estrella con
relativamente poco contenido energético, pero cuyos relterados envios
provocan pequeilas punzadas que podrian estar afectando al sistema
terrestre a travées de procesos altamente no lineales. La conexién
entre la actividad solar y el comportamiento de nuestro clima tiene
aun demasladas Incognitas, pero no obstante destacan algunas
coincidencias las cuales se mencionan en el capitulo 1.La
tnvestigacion del viento solar resulta de gran lmportancia no solo
para comprender su Influencla sobre la tlerra, sino también para
adquirir conocimientos de pgases a 2lta o totalmente lonizados en
condiciones que no podrian obtenerse actualmente en los laboratorios.
Es de destacar que el tema ha influido en dreas como astronomia,
astrofisica, fislca espaclal, fisica solar, geofisica, relatividad y
teorfa de plasmas.

Estamos aun muy lejos de un adecuado conocimlento y una buena
descripclén del viento solar en vartos puntos. Actualmente deben
hallarse respuestas a varlos temas. En primer lugar, es necesaria una
adecuada descripelén del flujo de calor que permlta calcﬁlar valores

acordes a los medidos en la zona de pocas colisiones. Una segunda
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dificultad ha sido la preclcclén de velocidades de velocidad no radial
a 1 UA mucho menores que los medlidos, pero ha este punto no se le ha
otorgado mucha atencién debldo a la poca relevancia que tiene la
magnitud en cuestion en el fendmeno. En tereer lugar, serd necesario
contar con mediclones de viento solar cerca y lejos del Sol porque las
medlciones a4 1 UA, que es de dénde proviene la gran mayoria de las
mismas, no son suficientes para dar respuestas mas contundentes sobre
la valldez de los modelos. Pero sin duda alguna, el gran tema a
debatir en los proximos afios es la fuente energética que imprime a la
corona tan elevadas temperaturasy que permite a partlr de la base de
la misma alcanzar a las rdfagas rapidas tan altas velocldades. Tadas
estas Interrogantes muestran que una gran parte de la historla del
estudio de ia expansion de la corona soiar atin debe se escrita.

El presente capitulo cstd dedicado a proponer y a discutir un
modelo de la corona solar que sea capaz de describir las
caracteristicas del viento solar durante una etapa cruclal del
desarrollo evolutivo del Sol, nos referimos al perfodo conocido como
el minimo de Maunder,

Ya menclonamos en el capitulo ) todas las evidenclas que hasta el
momento sustentan la posible ocurrencia de tan polémico periodo.
Mencionamos tamblén las posibles consecuenclas, sobre todo de tipo
cllmatico que pudieron haber traido consigo tal comportamlento anémalo
del Sol.

Es Interesante ahora avocarnos a la tarea de estudlar, anallzar y
tratar de cuantificar las caracteristicas fisicas del vlento solar
durante el minimo de Maunder.

Seguramente {lustraremos mejor nuestra discusidén si recordamos



que graclas a lag fotograffas de la corona solar hechas durante
eclipses totales, nos hemos dado cuenta de que ésta presenta dos
formas con aspectos geométricos diferentes y blen deflinldos
dependiendo de si se trata de un minimo o de un maximo solar. Durante
un minimo solar la corona tlene una forma analoga al allneamiento
magnético de un im&n de barra, flgura 5.1, las plumas ecuatoriales se
conocen como cascos coronales. Mlentras que durante las épocas de
maximo solar la corona presenta una forma totalmente lrregular, de la
base de la corona parecen emerger varlos cascos coronales los cuales
se extlenden de manera radial arriba de la superficle solar, flgura

5.2.
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Fig.5.1. Aspecto de la corona solar durante opoca de mfnimo solar
( evans, 1963 )

Flg.5.2. Aspecto de la corona solar durante epoca de méximo solar.
( evans, 1963 )
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Por lo tanto, es de esperarse que la configuracion de la corona
duranle el minimo de Maunder haya tenido la forma aproximada de un
dipolo magnético,

El ptasma en la alla corona es lo suficlentemente callente, de
manera que no es posible para el campo gravitacional del Sol tenerio
conflnado en una atmosfera estatica, sino que fiuye hacla el espaclo
exterlor formando el vlento solar.

Ademds, la alta conductividad eléctrica de este plasma provoca que
el campo magnétlco esté congelado al plasma.

En la baja corona, el pardmetro f# que es el coclente de la
presién del gas y la presion magnética es menor que la unidad,es
declr;

B = presién del gas / preslén magnétlca < |

donde:

presion del gas = P = nkT + mv®/2

térmica Pdlnémlca
presion magnética = B*/8n

El hecho de que B sea menor que la unidad implica que la
topologia del campo magnético dirlge ios movimientos del piasma y por
tanto la mayor parte de la corona baja del Sol, aproximadamente el 80
% aparece cublerta con una configuracion de campo magnético en donde
las lineas de fuerza estdn cerrradas (geometria de un dipolo). El
resto posee un campo magnétlico con lineas ablertas,

A medida que incrementamos 1ia distancia hellocéntrica 1la
velocldad del viento solar aumenta cada vez mas, lo que trae como

consecuencla que el término que representa a la preslon dlnamlca
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aumente tamblén y esto se refleje en un aumento nelo en la presién
total del gas; por lo tanto, conforme nos alejamos de la baja corona
se espera que en algin momento la presién del gas iguale a ia presién
magnétlca (B = 1). Cuando 8 = 1, el plasma alcanza lo que se conoce
como la velocldad de Alfvén que estd dada por:

Vn = B/(4np ) e

(5.1)

A la dilstancla a la cual se alcanza la velocldad de Alfvén se le
llama el radlo de Alfvén, en la actualldad tal distancia se encuentra
a 2.5 radlos solares aproxlmadamente.

Cuando 8 > 1, el exceso de la preslén de! gas sobre la presién
magnética provoca que el plasma domlne sobre el campo magnétlco
obligandolo a segulr su trayectorla, cas! radlal, hacla el exterior

(lineas magnétlicas ablertas) y formando asi el vlento solar, la flgura

5.3 1lustra esta sltuacioén,

~d02 haja neutra
;.- ) cor?fema

Fig. 53 Esquematizacién de la corona solar en  expansion. Las
regiones untpolares rapresentan los hoyos coronales y ademds ne
aprecla un casco coronal que nace a la altura del acuador solar y e
expande de manara radial,
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Los hoyes coronales son la fuente de viento solar de alta
velaocldad et cual tiene velocldades caracteristicas que oscllan entre
los 700 vy los 1000 km/seg. Aunque existe otra clase de viento solar,
que es el que pos ocupa en este moments, conoclde como vienta sotar
lento, cuyas velocidades son del orden de 400 km/seg. El viento solar
lento  en la actuatldad promedla entre los 330 km/seg. y los 400
km/seg. La fuente de viento solar lento no ha sldo del todo
ldentif lcada, pero se cree que este viento se origlna de los cascos
coronales y sus interfaces con los hoyos coronales. Fn la figura 5.3
aparece un casco coronal y su interface blen delimitada, Ademis se
propaga a lo largo de la llamada hoja neutra de corriente, la cual se
encuentra confinada entre lineas de cawmpo magnétice con polaridad
opuesta,

Extste una tercera fuente de vlento solar. Esta clase de vlente
generalmente se origlna de eventos transitorios en el Sol tales como
eyecclones de masa coronal y tienen un amptio rango de velocldades.

Recordemos que en el capitulo ) partimos de la hipotesis de que
la corona solar se expande sigulendo upa geometria radial; en donde la
forma de un tubo de flujo estd dada por la expresion:

- g 2
Flr) = (t/ro )

(5.2)

El objetive principal de este capitulo es proponer un modelo
coronal que reproduzca las velocldades det viento solar durante
el mintmo de Maunder. Suponemos que este viento fue de baja
velocidad deblds a que la temperatura coronal durante este periodo fue
menor que la actual,

Ademdas para el Sol en minimo de activlidad, la Tlerra nmuy

probablemente estuvo tnmersa en la hoja neutra de corrtente, la cual
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no se dlstorsiona en épocas de minimo. lLa topologia magnétlca de esta
hoja puede ser muy compleja, pero en este trabajo tomamos la

aproximaclon radlal.

5.2 DESCRIPCION DE NUESTRO MODELO CORONAL
tn el capitulo 3, dedujimos la ecuaclién que descrlbe al viento
solar en régimen no-isotérmico (ecuacién 3.13). Es una ventaja que
dicha ecuacién este expresada en términos de los parametros a y s,

porque haclendo s = 2 dicha ecuaclén queda como:

(5.3)

Nosotros no sabemvs a clencla clerta las condiclones flslcas del
Sol durante e} periodo de! minimo de Maunder, lo Unico de lo que
estamos seguros es de que dicho perfodo se caracterlzd por una minima
actlvidad solar tal como lo Indica el casl nulo nimero de manchas
solares. Las manchas solares son manifestaclones de campo magnéticos
toroldales que se encuentran en la zona convectiva y que suben a fa
superficie por fuerzas de fiotacién. La rotacion, por otra parte, es
una de las caracteristicas de las teorias de dinamo que tratan de
explicar la generacién de campos toroldales a partir de campos
pololdales ( Krause y Radler, 1980 ): cuanto mis rapido rote un
cuerpo, en este caso el Sol, serda mayor la deformacléon de su campo
poloidal y mayor la generacién del campo toroldal asoclado a las
manchas solares.

Durante el minimo de Maunder se ha probado que la razoén de

rotacion del Sol fue menor que la actual (Rlbes y Nesme - Ribes, 1993
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) entonces el campo poloidal, y por tapto el toroidal, fueron mis
déblles y la produccién de manchas solares fue menor que la actual

Por otro lado, los campos pololdales son de gran escala y se
extlenden hasta la corona, Hoy en dia se acepta que ¢l calentamiento
de la atmosfera solar es magnético ( Kuperes et al, 1981). Por tanto,
un campo peololdal mas débil producira un calentamlento mas reducldo de
la atmosfera solar que redundard en menores temperaturas coronales,

En el capitulo 1 se menclona que durante el minimo de Maunder muy
probablemente la corona verdadera estaba muy deprimida.lsto lmplica la
exlstencla de una densidad coronal menor que la actual, tal vez hasta
por un orden de magnltud.

Por 1o tanto, si lo que se qulere es reproducly las propledades
del viento solar en dicho periodo debemos considerar valores mis
bajos, comparados con los que se miden actualmente, para la
temperatura, densldad y campo magnétlco en la base de los cascos
coronales.

Los resultados presentados en este capitulo se obtienen de
resolver la ecuacién (5.3) para temperatruras menores que 1 x10% y
densldades entre 107y 10Bpart./cm,3

El problema se shorda a la lnversa, es dectr, construimos modelos
de viento solar haclendo varias comblnaclones de los parametros «,
temperatura y densldad aslignandoles valores mis bajos que los
actuales, y de toda esta gama de modetos se ellge aquét o aquéllos que
reproduzcan velocldades propables del viento solar en la érbita de la
Tierra durante el minimo de Maunder

Mendoza (1995 ) calcula la velocldad promedio del vlento solar en

el minimo de Maunder y esenclalmente encuentra dos valores promedios:
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224.73 km/seg para los afos de 1657 a 1690 y 586.3 km/seg para los
afios de 1700 a 1723, figura 5.4. Seguramente en estos Gltimos afios el
Sol ya habla comenzado a recobrar sus caracteristlcas actuales de
manera que la velocldad del viento solar ya se asemeja a la velocldad

medlda en huestra época,
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F1g.5.4 Velocldad del wvlento solar durante al perfodo del afnlmo
de Naunder, 224.73 kn/seg en promedlo de los aflos 1657 a 1690 y 586.3
km/seg en promedio de 1700 a 1723 (Mendoza 1995 ).

Los cédlcuios de Mendoza estdn basados en trabajos de Slmon y
Legrand (1986, 1'987) y Legrand y Simon (1985) qulenes clasiflcan la
actividad geomagnética de acuerdo con su fuente Interplanetaria. Ellos
consideran que los dlas geomagnéticamente quletos son aquéllos
relacionados con el Impacto en el medio terrestre de vlento solar de
baja velocidad ( v s 400km/seg ) proveniente de la hoja de corrlente
Los autores han dlvldido la actividad geomagnética en tres clases:

Actividad de choque, producida por choques que viajan en el medio
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interplanetarlo producidos, ia gran mayoria de ellos, por eyecclones
de masa coronal de masa. Actividad recurrent., generada por viento
solar de alta velocidad (v > 800 kwm/seg ) que proviene de hoyos
coronales. Actividad fluctuante, producida por viento solar de medliana
velocidad (100km/seg < v <800km/seg) asoclada con el cruce terrestre
de los sectores magnéticos (Pérez-Enriquez y Mendoza, 1993).

Mendoza (1995) encuentra varias expresiones que relaclonan a cada
una de las tres clases de actividad geomagnética con el nimero
promedio anual de manchas solares (Rz).

Adaptando estas expreslones para el nminimo de Maunder y
conociendo Rz para este mismo periodo, ella (1995) encuentra las
velocidadesprobables que tuvo el vlento solar a la altura de la érbita

terrestre.

5.3 RESULTADOS DE LOS MODELOS DE VIENTO SOLAR DURANTE EL MINIMO DE
MAUNDER

En esta seccién nos avocaremos a discutlr algunos modelos
devlento solar destlnados todos ellos a reproduclr la velocidad del
viento solar durante el minlmo de Maunder. En todos ellos usaremos ro
= 1.003 radlos solares, y n, = 108 part/cma en r. y supondremos ademas
expansion radlal. A contlnuaclén presentamos una descrlpclén de ellos

1. - Comencemos por proponer un modelo slmple haclendo a = 1 en
toda la corona solar, Los resultados se muestran en las graflca de la

la flgura 5.5
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Flg. 5.5 Velocldad del vlento solar para @ = 1 en toda la
corena. La gréflca musstra perflles de velocldad para varian
temperaturas.

Con este modelo obtenemos velocldades de 224.5 Km/seg en la
érbita de la Tlerra para una temperatura de 3.2x10° K y 253.5 km/seg
para una temperatura de 3.8x10° K. Estas velocldades se aproximan blen
a las calculadas por Mendoza.

Pensemos ahora en obtener perfiles de velocidad para valores
de « mayores que 1, probaremos con valores menores que 1.1 porque la
minima temperatura que permlte este valor de «a es de 1. 04x10° X y
nosotros estamos interesados en temperaturas menores que 10° X
Debemos tener culdado en asignar a « valores ligeramente menores que
1.1 ya que como vimos en el capitulo 3 (fig. 3.6) la velocidad del
viento solar es muy sensible a camblos en ei valor de a.

2.~ Modelo de viento solar can « = 1.02 en toda la corona solar.

Cuando a = 1,02 la temperatura puede variar entre 2.2)(105 Kys 6x106

94



K. Los resultados se muestran en la figura 5.6.
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Flg. 5.6 Velocidad del viento wsclar para @ = 1.02 en teda Ila
coropa  golar, La qrdflca muestra  parflles de velocidad  para varlag
temperaturas.

Este modelo predice las sigulentes velocldades:
200 km/seg para T = 5x10° K , 225 km/seg para T = 5.5x10° K y 248
km/seg para T = 6x10° K. La velocldad de 225 km/seg es la que mejor se
ajusta a las calculadas por Mendoza

3.~ Modeto de viento solar con a = 1,04 en toda la corona solar.

Los resultados se muestran en la fligura 5.7.
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F19.5.7 Velocidad dol -viento solar con @ = 1.04 en toda la corona

solar, La gréflca muestra perflies para diferenten temperaturas.
Con este modelo se obtienen las sigulentes velocidades:
134.1 kn/se para T = 6x10° K, 225.4 kn/seg para T = 7.7x10° K y 239.1
km/seg para T = 8x10% K.Este modelo también reproduce las veloclidades
buscadas pero para temperaturas mis altas que ios modeios anteriores.
Pensemos ahora en wuna corona dividida en dos regiones,
caracterizadas cada una por un indice politrépico dlferente; el
compartamiento de esta corona se aprecia en los siguientes modelos:
4.- Modelo de viento solar con @ =1 pararzb ya =1.4 parar
>b. Ademds vamos a varlar la distancia b a la cual se da el camblo de
indice politrépico: usaremos b = 0.2, 0.3 y 0.4 unidades astronémicas.

Los resuitados se muestran en las graficas de la flgura 5.8 a, b.
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Fig.5.8 La curva de puntes cerrados corresponde a una sltuaclén
en la que @& = | en toda tla corona solar. La Ifnea <con trigngulos
representa una sltuacién en ta que @ = 1.4 para r > 0.2 u. a, La (fnea
con cajas corregponde a «& = 1.4 para r > 0.3 u a La (fnea con

diamantes corresponde a ® = 1.4 para r > 0.4 u, a. a) T = 3210 K. b)
T = 4.5x10° KX,
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Resulta interesante recalcar que segin este modelo los perfiles
correspondientes a 0.3 y 0.4 unidades astronémicas parecieran ser una
continuacién del perfil que corresponde a a« = 1 desde la base de la
corona; es declr, no existe mayor difcrencia en suponer una corona con
¢ = 1 en toda la reglén a una corona partida en dos fndices
politrépicos.

Para b = 0.3 unldades astrondmicas y T = 3.2x10° K se obtlene una
velocidad de 213.9 km/seg y para la misma temperatura pera con b = 0,4
unidades astronémicas se obtlenen 221.5 km/seg en la 6érblta de la
tierra ( 1 VA ).
los perfiles para T = 4.5x105 K predicen velocidades mayores que las
que nos interesan.

5.~ Modelo coronal con @ = 1.02 parar sby o= 1.4 parart > b.
llemos procedido exactamente come en el modelo 4, es decir, hemos
tomado b = 0.2, 0.3 y 0.4 unldades astronémicas. Los resuftados se

muestran en la flgura 5.9 a, b,c.
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F13.5.9 La curva de puntos cerrados corresponde a  una situacion
en la qua & = 1.02 en tada 1a corona solar. La 1fnea con tridngulas
representa una msituaclén en 1a que & = 1.4 para r > 0.2 U a, La llnea
@& = 1,4 para r > 0,3 u a. La linea  con

coh cajas corresponde A
®« = 1.4 para ¢+ > 0.4 u. a a) T = 5x10 3

dlamantes corresponde a
5
b)exio K. ¢IT = 6.5x105 K.
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l.as velocldades que mejor se ajustan a las buscadas corresponden
a los perfiles de T = 6.5x10° K, para b = 0.2 u.a. se obtlenen 222.6
km/seg, para b = 0.3 u. a. se obtienen 230.2 km/seg y para b = 0.4 u.
a. se obtienen 232.0 km/seg todas ellas en la 6rbita de la Tlerra ( 1
UA ).

6.~ Modelo de viento solar con @ = 1,04 para r s by « = 1.4 para

r > b. Los resultados se muestran en ia figura 5.10 a, b,c.
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Flg.5.10 La curva de puntos cerrados carresponda a una sltuaclén
en . la que & = 1,04 en tods 1la corona solar. La lfpea con tridngulos
representa una sltuacién en 1la que & = 1.4 para T > 0.2 u. a. la
can cajas corresponde a
dlamantes corresponds a

1fnes
® = 1.4 para r > 0.3 u. a. La 1fnea con
= 1.4 pyra r > 0.4 u a, a) T = 610K, b) T

= 7.7x105 K ¢ leos K.
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5.4 CONCLUSIONES

lLa prolongada ausencia de manchas solares entre 1645 y 1715, la
cual Maunder y Spérer describen, estd sustentada por relatos dlrectos
en la lliteratura contemporénea y cltada en dlversos trabajos de
Astronomia de la época.

Podemos conclulr que la ausencia de manchas solares no es
meramente una limitacién de los métodos de observaclén de ese tiempo,
porque para esas fechas ya se hablan realizado Importantes logros en
la observacién astronémica; ademas, los dibujos de las manchas solares
que fueron realizados una vez que éstas volvieron a aparecer, muestran
detalies de las manchas que son observados hoy en dia. En definitiva,
los métodos de observacién no tenfan las limitantes como para que las
manchas solares pasaran desapercibldas.

Podemos cltar algunos avances en materla de Astronomia en ese
tiempo: La mayoria de los libros escritos por Hevelius y Scheiner,
publicados Justo antes del minimo de Maunder describen métodos
detallados para observar las manchas solares.

También podemos descartar que los 70 aflos que duré el minimo de
Maunder fueran en su totalldad afios nublados; ya que no exlsten
evidenclas metereoidglcas de tal anomaifa, que por supuesto no
hublera pasado desapercibida en tan largo periodo.

Son muchas las evidenclas que conflrman la realldad del minimo de
Maunder: La casl total ausencia de manchas en ese periodo (apéndice
5), pruebas documentadas de la escasez en la ocurrencia de auroras y
los contundentes registros de l“C. ademas de la ausencia de la corona
en las descripclones de ecllpses totales ocurridos en ese perfodo.

Dado que no existen hechos que puedan contradecir la existencia
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del minlmo de Maunder y por el contrarlo sl existen
Indlelosdocumentados que 1o sustentan, podemos conclulr que el minimo
de Maunder fue un comportamlento real del Sol caracterizado por una
baja actlvldad solar.

Para algunos estudlos, la dlstlncién entre cero manchas y pocas
manchas solares(de 1 a 5) es cruclal. Es lmportante conocer si durante
la gran depreslén del minimo de Maunder el clclo solar continué
operando, aunque a un nlvel casi lmperceptible, con tan pocas manchas
que éstas terminaron por perderse en nuestra borrosa deflnicién de
"cero." Maunder sostuvo que existian las suficlentes pruebas de
observaclones de manchas solares a través del perfodo para hacer esto
muy probable y que las observaclones alsladas de pocas manchas haclan
posible identificar la cresta correspondiente a un valle en la curva
de manchas solares

Los afios de minlmo de Maunder deflngn un tiempo en los registros
de 'c en el cual las desviaciones de la abundancia lsotépica normal
exceden las dlez partes por mil. S1 tomamos esta medida como un
crlterio de mayor cambio en la actividad solar, podemos deducir de la
historta de '*C la existencia de al menos otros dos camblos mayores
del comportamiento solar en el Uitimo milento:

Primero, un perlodo de prolongada quietud solar andlogo al minlmo
de Maunder entre aproximadamente 1460 y 1550 el cual se conoce como el
minimo de Spérer,

Segundo, un prolongado miximo de manchas solares entre 1100 y
1250. Si este mdxlmo y el prolongado minimo entre los sigles XVI y
XVII son extremos de un ciclo de camblo solar entonces, el ciclo

tendria un perfodo completo de aproximadamente 1000 afios. Ademds, sl
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este cambio es perisdico, podemos especular que el Sol puede eslar
progresando en este momento encamindndose hacia un gran miximo que
podria ser alcanzado entre les siglos XXIT y XXItI.

Ademas todas las medidas de la irradiancia solar parecen indicar
que estd presenta un continuo crecimiento el cual hasta 1920 ~ 1952
tuvo un aumento de 0.5 % por siglo.

Ademds, estudios en los anillos de arboles han mostrado clerta
correlacién entre el indice de lluvias y el clclo solar, aun en el
minimo de Maunder (Noyes, 1979).

Por otra parte, colncidencia o no, el gran maxlmo colnclde con

0

otro periodo climatico conocido como "el optimo clima medieval”
ocurrido entre los siglos X[ y XI[II.

Sin embargo, la poélble relacién entre la actividad solar y el
clima terrestre es ain un probiema ablerto y por el momento sélo se
menciona como una evidencia mas de que el minimo de Maunder fue en
realldad una etapa de baja actlvidad solar,

El objetivo princlpal de este trabajo es el de construir un
modelo que describa al viento solar durante el minimo de Maunder. En

el capitulo cinco se han elaborado algunos de ellos y los resultados

se rasumen en las tablas: 5.1, 5.2, 5.3, 5.4y 55

a =10
TEMPERATURA ( K ) VELOCIDAD ( KM/SEG }
2.2 % 10° 220, 5
3.8 % 10° 253.5
TABLA 5.1
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@ = 1,02

TEMPERATURA K ) VELOCIDAD ( KM/SEG )
5% 10° 200
5.5 X 10° 225
6 X 10° 248
TADLA 5.2
a=1.04
TEMPERATURA ( K ) VELOCIDAD ( KM/SEG )
6 X 10° 134,
7.7 X 10° 225.4
8 x 10° 239.1
TABLA 5.3

e=]yaoa=1.4

TEMPERATURA ( K ) VELOCIDAD ( km/seg)
3.2 x 10° 213.9
3.2 x10° 221.5
TABLA 5.4

o= 1.02ya=1.4

TEMPERATURA ( K ) VELOCIDAD { km/seg )

6 x 10° 202.7

6 % 10° 210.1

6 x 10° 210. 1

6.5 x 10° 222.6

6.5 x 10° 230.2

6.5 x 10° 232
TABLA 5.5
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Todos los modelos aqui presentados reproducen razonablemente la
velocidad del viento solar durante el minimo de Maunder deducida a
partlr de calculos de Mendoza (1995), excepto el ultlmo en donde se
supone una corona dlvidlda con a = 1,04 y a ={,4. Este modelo predlce
velocidades por abajo de las esperadas, slendo # 185 Km/seg en el
me Jor de los casos.

Se concluye a partir de los modelos que la temperatura en la
corona solar durante el minimo de Maunder debié de dos a tres veces
menor que la temperatura medidad actualmente,

En la mejor de las aproximaclones se tlenen velocldades que

son 0.44% de las calculadas por Mendoza (1995).



APENDICE 1

Consideremos la ecuacién :

2 o Uo H 2
u” + - — u 1
P [ @ ] 5 \ 1)
: N Vo S SU
donde : U1 Uo + ra| H
sustituyendo el valor de Uf en {1) obtenemos :
2 H _ .3 -1
U —-E— UO +H= -a—:r [ B ]
Uo
donde hemos definido : g=I ]
ue®

Ahora, vamos a calcular el limite del lado derecho de (2) cuando «
tlende a i, Para calcular éste limite apllcamos ia regla de L Hopital.

El lado derecho de (2) puede escriblrse como :

a [t %)
a -1

Derivando el numerador y el denominador respecto de «, aplicando la
. d gu _.u du .
tdent idad: T =@ lna R obtenemos :
(1 -6+ al-g*" B

de manera que el limlte de ésts expresién cuando « tiende a 1 es :

-1nB. Por lo tanto flnalmente tenemos que :

ua-—l’—-uz+n=-1ns=-1n[

; 1

aplicando propledades de los logaritmos podemos escribir :

2 H _ 2
U%~ InU - sln§ - % U2
\ CHNT
donde : Uz = Uo an0
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APENDICE 2
La ecuacion que deseribe la velocldad del vlento solar en régimen no

isotérmlco es:

-1 .
Veu?e 2 -t (- (1
a Ues

-1

s1 hacemos T = 2 m ‘fl ( Ul:': )

la ecuacién (1) se puede reescriblr como:
U2 = U|2 + 1T, por lo tanto:
e 12

U=u (1+ ) (2)

para & grande t <<l,por lo tanto podemos usar la serie blnomtal que

establece :

m
(1 +%x) =1+mx+ —Eigr—ll» X

la serle binomlal de (2) queda como:

T
Usu ¢+ S S e

A g

y reemplazande a t por las varlables origlnales vy

despreciando potencias de orden mayor o iguai qle 2 obtenemos :

a-1
) F o

H 13 Uo
Ve U+ %0, " 2T ( e

ésta es la aproximaclién de U en el ramal superlor (capltulo 3).
para el ramal Inferlor tenemos que para £ grande T 0, por lo tanto

la ecuacion (1) queda como:
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SR )

ST

1~
de jando U del lado lzqulerdo tenemos :

1-a

Uo  (a~1) 2 S0 e H -

U RN L | g D + ]
[ o 1

5 ¢ ¢

s} elevamos a la 1/(1-a) podemos escribir :
/(1)

Us = ] [+ ——7

€' "t - 1y?

desarrollando nuevamente el factor derecho como una serie blnomlal

obtenemos y aproximando a primer orden:

Us « Y/ (1) i .
U = F—-—-—— l » e+,
€ (@@ d L (a-1)% & ]
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APENDICE 3

Consideremos nuevamente la ecuacudn :

-1
vt sl g Rl ()
ug
esta ecuacién se puede escribir como :
12 T £ -1
- H ) 1 L« Uo £-
L S U CE N i)
- ‘ﬁl g & Uo ®-1 E
sea x = { ) ~— | para £ pequefio x <<i, por lo
H o« =1 ug ° H

tanto podemos nuevamente desarrollar el término entre corchetes como

una serie binomlal :

m(l}; ~1) NI

L]
(+x) 21 +mx+

4

haclendo el algebra obtenemos :

._*_{i/_z_.“{1+ ..L(L?‘E- « (U" )a-l_g_..._i_. ]
RE 2 H T e H Ua-x'

despreciado potencias de orden mayor o igual a 2 tenemos .

12 Uag
ve A {d+ —_—t ] . para el ramal superlor
£ 172 21 e )

Desarroilos en serie andlogos conducen al ramai Inferlor.



APENDICE 4

El principlo de conservacién de ia energia es la generallzacién
de la primera ley de la termodindmlca a un elemento de fluido en
movimiento. la primera ley de la termodinamica es aplicable a un
sistema que originalmente estd en reposo y que después de algun evento
vuelve a estar en reposo. Bajo estas condiclones, se establece, que el
cambio en ia energia interna, debido a un evento, es igual a la suma
total de! trabajo hecho sobre el sistema durante el curso del evento y
de cualquier cantidad de calor afiadido al sistema. Esto se puede
expresar de una manera mds simple diclendo que la variaclién de la
energia de un sistema durante cualquler transformacuén es igual a la
cantidad de energla que recibe o cede al entorno. Si blen es clerto
que un fluldo en general nunca estd en reposo, sin embargo, ésta
dificultad puede ser resuelta, conslderando que la energla instanténea
de un fluldo consiste de dos partes : energia interna y energia
cinética. Esto hace que la primera ley de la termodinamlca quede como
: la razén de cambio de la energia total ( clnética mas interna ) del
fluldo conforme se mueve , es igual a la suma de la razéon a la que se
hace trabajo sobre el sistema por fuerzas externas, mis el calor que
es afladido por conduccién o por otros mecanismos; es declr :

—ZYJ'—(pe+—;-pu-v)dv=Q+d (1)

donde e es la energla Interna por unlidad de masa, W es la razén a la
cual se hace trabajo sobre el sistema y Q es la razén a la cual se
aflade o se quita calor al sistema. W es la suma de la razén de los
trabajos hechos por las fuerzas de superficie y de volumen, la primera

es :



J‘s u - pds (2)
y la sepgunda es :

J‘v u pf dvy (3)
donde p es la fuerza por unldad de area y f es la resultante de las
fuerzas por unidad de masa.

Finalmente, se requiere una expreslon para el calor afadido al
fluido.

Si -q es el fluJo de calor que entra al volumen de control,
entonces la cantidad de calor que entra al fluldo por unidad de masa,
es -q'n, donde n es un vector unitario normal a la superficie, que es
positivo cuando apunta hacla afuera. Enyonces la cantidad de calor que
entra al sistema es :

.f‘ q'n ds (4)
sustituyendo (2) en (4) se obtlene :
%'t' J- (pe + % pu - vidy= -J"u-p ds + .fvu-pi‘ dv- J'.q~n ds (5)

Utilizando los teoremas de Reynolds y de Gauss y quitando las
Integrales porque el volumen de {integraclén es el mlsmo, esta
expresiéon se puede escribir como :

%E (pe + —% puu) + V~[(pe +—;— pu-ulu :] = ~9(Pu} + upf- V:q (6)
Flnalmente, reacomodando algunos términos y utllizando la ecuacién de
conservacién de la masa, se obtiene la forma mis general de la

ecuacién de energia :

8 1 2 1 2 P
5t e + > pu +p¢v)=-\7~[pu (e +—u +—E—+¢v)] ~V.q (7)

donde ¢v es el potencial de )a fuerza de volumen f. El lado lzquierdo

representa el camblo e¢n el tlempo de la energla total del slstema,
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atraviesan la superflcie del elemento de volumen. El primer término es

la convecciéon de energla Interna, el segundo es la convecclon de
g {3

energia cinética, el tercero es el trabajo heche por la preslén, e

cuarto es el trabajo hecho por las fuerzas de volumen y el ditlmo

o
@0

el flujo de calor. Es muy comin, que el primer y tercer término se

reduzcan a uno solo, al cual se le llama entalpia:

N =e + —2« (8)
Para el caso del viento solar cada uno de los términos de
conveccién esta dado por :
Energia térmlca por unidad de masa = pu ‘~~—~——‘-; donde M/2 es la
masa promedio de las particulas y p = nM.
Energia cinética por unldad de masa = puz/z
Traba jo hecho por la presiéon = puP/p, con (P = 2nkT)

Traba jo hecho por la gravedad

i
2

|

|

Flujo de cafor = q
Sl se considera que la expansiéon es estaclonaria, el lado
lzquierdo de la ecuacién de energia vale cero y sustituyendo cada

término se obtlene :

M

2, GMoM
7-[nu (KT + 5 u” + KT - ——

-)+q]=()

Si se integra esta ecuaclon, considerando que la expansidn tlene
simetria esférica, la ecuaclén de energia que se obtiene para el
viento solar es :

F = 4nr? [nulskT +

u

3; ~ )+ q] (10)

¢

2 _ GMoM
r

en donde F es el flujo de energia total que es constante.
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En el caso polltréplco la expresion que describe al flujo de
energia es similar a (10), sélo que se considera que puede exlstir
algun otro mecanismo que suministre energia al viento solar, ademas de
la conducciéon térmica. Entonces la expresiéon que se tiene para el
fiujo de energia por unidad de énguio sélido es :

GMoM
r

F=rnu ( 3T + % u® + 2T -

donde I-"_ es la densidad de flujo de energia suministrada al viento

)th (11)

solar por conduccién térmica y otro mecanismo. En el caso adlabético.
Ft. debe valer cero, una manera de hacer que esto ocurra incluyendo al
coeficiente politrépico en (i1), es sumar el término de convecclén de
energia interna con Ft e fgualario a una expresién dada por :
rPnu 3kT + F, = r®nu —%—g— (12)
en la que si a = 5/3, se tiene F"~ = 0. Al sustituir (i2) en (11) se
obtiene :
Ferfu (2500 o sar -2 )
la cual es la expresion que se usa en el tratamiento politrépico de

parker (1963).
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APENDICE 5
NUMERO DE MANCHAS SOLARES

La Tabla A.1 muestra una recopllacion del numero promedio de
manchas solares de 1610 a 1715. Las fuentes principales de donde
proviene dlcha Informacién son las compllaciones de Wolf (1856); los
boletlnes son en su mayor parte los mismos que fueron usados por
Lalande , Spérer y Maunder, por lo tanto, excepto para la lnformacion
numérica directa de Wolf, Scheiner y Hevellus el numero de manchas es
slmplemente una cuantlficaclén literal de los informes descriptivos de
Maunder.

E! numero de manchas de la Tabla A.1 es Inclerto hasta por un
factor de 2. Cuando la tabla indica como promedio anual cero, en
realidad pueden ser cero o qulzas hasta 5 manchas. El hecho de que los
telescoplos de Flamsteed y Casslni fueran de baja calldad pudieron
haber provocado que los observadores de ese tlempo no reglstraran
manchas solares minusculas alsladas, las cuales hubleran slido
observadas mejorando un poco la tecnologla.

El nimero de manchas solares que aparece en la columna lzquierda
de la Tabla A.1 corresponde a un reglstro hecho por John Eddy (1976).
En el perlodo de 1700 a 1715 el nimero de manchas de J. Eddy es
ilgeramente mas bajo que los numeros presentados por Waldmeler(1961)
durante el mismo periodo. Waldmeler tomd los datos principalmente de
los reglstros de Wolf. Ambos valores estan mostrados en la tabla A.1y
en la figura A 2.

Ef acuerds entre los nimeros es bueno. FEl periodo comprendldo
entrz 1700 y 1715 os la parte menos crelble de los reglstros de Wolf

pero el gradual aumento a partir de 1700 parece razonable ya que en
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los reglstros de auroras y observaciones de eclipses durante el
periodo de 1700 a 1715 proporcionan elementos para creer que la curva
que corresponde a los clrculos ablertos en la figura A.2 es la que mas
se acerca a la realidad en ese periodo.

Wolf no tenia confianza en mucha de la Informacién de 1700 a 1749
y su nimero hacla el comienzo del periodo parece ser mis que cuaiquier
otra cosa una extrapolacién 1lusoria.

La Tabla A.1 y la figura A.2 muestran también las estimaclones de
Schove de promedios por década.

Los nimeros dados de 1625 a 1627 y 1642 a 1644 (de Scheiner y
Hevellus) son probabliemente mds creibles que cualquier subsecuente
informacion de la Tabla A.1 ya que ellos estin basados en dlbujos que
se realizaron dia con dia. La informacién de 1611 a 1613 proviene de
los registros de Gallleo.

Waldmeler y Schove aparentemente han secundado a Wolf al pensar
que los tres periodos de observaciones antes de 1650 son los extremos
de un posible ciclo de manchas solares: Gallleo y Schelner creyeron
que se trataba de un miximo y Hevelius un minimo. S1 estos tres
periodos son todos parte de un méximo, ya que existen evidenclias para
creerlo, entonces esto ayudaria a comprender la disminucién en el
nimero de manchas solares, previendo de alguna manera el gran minimo
que se avecinaba

Recientemente Ribes y Nesme-Rlbes (1993) llevaron a cabo la
reconstruccién del nimero de manchas solares durante un perjodo dentro
del minimo de Maunder (1666-1719) tomando los reglstros diarios hechos
por el astronomo francés La Hire.

El nimero de manchas durante este periodo de baja actividad

aparece en la figura A.3, y coincide aproximadamente con los mimeros
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de la Tabla A.1.
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