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Prologo

El fenémeno de centelleo interplanetario (CIP) fué descubierto a mediados de la década de
los 60s por Hewish et al. (1964) y posteriormente por Denison y Hewish (1967) quienes
propusieron el uso de observaciones de centelleo para estudiar el viento solar en vastas
regiones de la heliosfera, principalmente fuera de la ecliptica, donde los satélites no pueden
llegar. El centelleo interplanetario ha demostrado ser una herramienta muy «til para estudiar
¢l origen solar de las perturbaciones interplanetarias y permite rastrear perturbaciones que
salen del Sol hacia la Tierra con més de un dia de anticipacitn a su llegada. Esto iiltimo es
de gran importancia para anticipar sus posibles efectos sobre el entorno terrestre. Estas
perturbaciones al interactuar con el campo magnético de la Tierra causan tormentas
geomagnéticas y fendmenos ionosféricos que pueden afectar severamente los sistemas de
comunicacién, los sistemas de distribucién de energia eléctrica, deriva de satélites, etc. Las
petturbaciones heliosféricas més intensas a la altura de la Tierra son los frentes de choque
que tipicamente tienen una concha de densidad intensificada con un espesor entre 0.1 y 0.2
UA.

En esta tesis se hace el anilisis de los datos de centelleo interplanetario obtenidos con el
arreglo de Cambridge para el periodo comprendido entre el 1° de enero de 1993 y el 31 de
diciembre de 1993. En el capitulo 1 se hace una descripcién del fenémeno de centelleo
interplanetario, su descubrimiento, desarrollo y aplicaciones.

En el capitulo 2 se hace la descripcién del radiotelescopio para centelleo interplanetario de

3.6 hectireas que opera en una frecuencia de 81.5 MHz y observa fuentes de radio cé6smicas



que presentan una densidad de fiujo del orden de mly en un rango de declinacién de -10° a
+83°.

En el capitulo 3 se hizo el andlisis de los datos de centelleo obtenidos con el arreglo de
Cambridge. Los datos contienen las observaciones de alrededor de 900 fuentes detectadas
diariamente. Para el procesamiento de datos se hizo uso del software proporcionado por el
grupo a cargo del radiotelescopio de Cambridge el cual consiste en la presentacion del
grado de perturbacién del cielo por medio de mapas “g”.

En el capitulo 4 se presenta el andlisis de los datos contenidos en el sistema OMNI-Tape
obtenidos por satélites a | UA, para cada una de las perturbacienes observadas pof centelleo
y se determina si cada perturbacién tuvo un choque transitorio asociado.

En el capitulo 5 se hace el andlisis de datoes del indice magnético Dst contenidos en el Solar
Geophysical Data, para determinar si se presentd una tormenta gecomagnética en cada
perturbacién observada.

En el capitulo 6 se presentan una seccién de conclusiones de este trabajo.



1 Centelleo Interplanetarioc de Fuentes de Radio Césmicas

1.1 Introduccién: El viento solar

En 1958, Parker public6 su teoria sobre el viento solar, en desacuerdo con el modelo de
Chapman sobre la corona solar en equilibrio estitico y motivado por las observaciones de
cometas realizadas por Biermann. Parker obtuvo un modelo hidrodindmico de la corona
solar con el cual encontré un flujo continuo, supersénico, de plasma que se estd escapando
hacia el medio interplanetario (MIP). Con su teoria, Parker predijo velocidades del viento
solar de varios cientos de kilémetros por segundo a la altura de la Tierra. Debido a la alta
conductividad eléctrica del plasma que se estd escapando, también predijo que el campo
magnético del Sol esta congelado en el plasma, arrastrandolo hacia el medio interplanetario
formando espirales, debido a la rotacién del Sol y a la expansidn radial de la corona solar

como se muestra en la figura 1.1,

/(')rhim de la Tierra
4

Figura. 1.1 Lineas de campo magnético interplanetario congeladas en una expansién

radial del viento solar. (Tomado de Parker, 1963).



Entre 1959 y 1961 los satélites rusos Luna 2 y 3 y el Venus 3 hicieren las primeras
mediciones in sifu de viento solar. En 1961 el satélite americano Explorador 10 también
detectd el viento solar. En 1962 el Marinero 2 hizo observaciones ininterrumpidas del
viento solar, Los valores de la velocidad encontrados, de 319 km/s a 771 km/s, y la
orientacién promedio del campo magnético concordaron con las predicciones del modelo de
Parker mostradas en las figuras 1.1 y 1.2. Las observaciones in situ realizadas por satélites
solo proporcionan mediciones directas del viento solar en los puntos de la trayectoria del
satélite. Ademds, las naves espaciales son costosas y la mayoria de las observaciones salvo
las realizadas por el Ulysses estdn limitadas al plano de la ecliptica. La percepcién remota
proporciona un medio para medir las propiedades del viento solar en regiones donde los

satélites no pueden llegar.
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Figura. 1.2 Velocidades de la expansién radial de la corona solar obtenidas por Parker
con el modelo en el que supone una corona isotérmica y temperaturas de 5x10° K a 4x10°
K. (Tomada de Parker, 1958).



Los satélites proporcionan mediciones de las propiedades de los electrones y los iones en el
espacio, asi como también del vector de campo magnético. Las mediciones de la densidad,
temperatura y velocidad han revelado un viento solar a la altura de la Tierra (1 UA)
caracterizado por su baja velocidad (= 350 km/s), alta densidad (= 8 cm'3) y baja
temperatura (0.34 x 10°) 0 un viento de alta velocidad (= 750 km/s) y baja densidad (= 2
cm™) y alta temperatura (2.3 x 10°).

En la tabla 1.I sc presentan algunas propiedades del viento solar lento cerca de la érbita de

la Tierra, al UA.

Tabla 1.1

Densidad de protones 6.6cm”
Densidad de electrones 7.1cm?
Densidad de He?* 0.25cm™
Velocidad de flujo (radial) 450 kmn-s™!
Temperatura de protones 1.2x 10°K
Temperatura de electrones 1.4x10°K
Campo magnético 7 x 10° Teslas

(Tomado de A. I. Hundhausen, 1972)

La heliosfera es tridimensional y ademds varia con el tiempo. Recientemente han alcanzado
gran importancia los estudios de la distribucidén de la densidad del plasma y su dindmica en
el medio interplanetario {MIP) en un amplio rango de distancias heliocéntricas alrededor de
la 6rbita de la Tierra y mds all4, asi como en un amplio rango de latitudes heliocéntricas.
Para el estudio del viento solar se usan técnicas de observacién por satélites y estaciones

terrestres. Ademds de las ondas de choque que viajan en el medio interplanetario, existen en



el medio interplanetario haces de alta velocidad y larga duracién originados en las partes
centrales de los hoyos coronales (Bravo y Stewart, 1996). Los estudios de las evoluciones
espacial y temporal de estos haces de plasma son importantes en ¢l entendimiento de la
distribucién de inhomogenidades en la densidad del plasma en la heliosfera. La técnica de
centelieo interplanetario (CIP) presenta una ventaja en relacidn a los satélites y es que
permite medir las propiedades del viento solar no solo en el plano de la ecliptica sino
también en latitudes eclipticas mds grandes que son inaccesibles a los satélites. También
permite observaciones del viento solar muy cerca del Sol, donde no hay ningiin vehiculo

espacial.

1.2 El Centelleo Interplanetario

El centelleo interplanctario es semejante al centelleo dptico de 1as estrellas visibles en el
cielo nocturno escalado a longitudes de onda en radio, que se produce cuando la radiacién
electromagnética coherente de una fuente de radio lejana pasa a través del viento solar, el
cual es un medio turbulento y sufre dispersién. Esto produce variaciones temporales
aleatorias en la intensidad de la sefial que se observan como centelleo en la Tierra. En la
figura 1.3 se muestra geometria del centelleo, en la cual se muestra la linea de visi6n que se
extiende desde la Tierra a través de “P" hasta la fuente de radio compacta. El punto “P”
representa el punto més cercano de la linea de visién al Sol. El dngulo € es la elongacidn
solar de la fuente, Si la fuente de radio es suficientemente pequefia en didmetro, las
irregularidades en la densidad del plasma son iluminadas coherentemente e imponen
desviaciones de fase en el frente de onda plano. Desde el medio de dispersién esas ondas de

fase corrida se propagan en el medio interplanetario e interfieren unas con otras, causando



en la Tierra fluctuaciones en la intensidad de la fuente de radio. Como resultado del flujo
del viento solar que cruza la linea de visi6n, la distribucién espacial de las variaciones en la
densidad del plasma en el medio de dispersi6n se convierten en fluctuaciones temporales en
la intensidad para el observador con un periodo tipico de un segundo. Las fuentes de radio
de 1.0 segundo de arco o menos causan centelleo interplanetario en el rango de 0.1 a 3 Hz.
Las fuentes centelleantes son principalmente fuentes de radio extragalicticas, tales como

quasares, pulsares y radio galaxias.

Frente de onda
plano incidente

Irregutaridades de tainatio
aen fa densidad

-

frente de ondas
con distorsion de fase

—-

Frente de onda modulado
en amplitud y fase

—

Figura 1.3 Geometria del centelleo interplanetario. (Tomado de Alurkar et al., 1989).

El centelleo interplanetario se usa para estudiar la ionosfera, el medio interplanetario el

medio interestelar y las fuentes de radiacion electromagnética, mientras que el centelleo



Gptico se puede aplicar para obtener informacidn sobre la atmésfera neutra terrestre. Para
entender el fendmeno de centelleo se tiene que tratar con la propagacién de ondas de radio a
través de una region que contiene irregularidades en la densidad de electrones y por lo tanto
en el indice de refraccién. Hay varias formas de hacer esto, la mds directa y rigurosa es
tratar el problema como uno de dispersién. Aqui la onda en el receptor se registra como la
suma de la onda original y las ondas dispersadas de cada elemento de volumen del medio
de irregularidades. Este método es dificil de aplicar en condiciones de dispersidn intensa o,
en otras palabras, cuando prevalece la dispersién miiltiple. La propagacién subsecuente a
través del espacio libre mds alli del medio se trata como un problema de difraccién.
Generalmente se encuentra que la absorcién en un medio irregular es despreciable y el
medio puede tratarse como una capa delgada de espesor L con L << z donde z es la distancia
entre el observador y la pantalla. El frente de onda que emerge de la pantalla delgada es
modulado en fase y la desviacidn de fase rms () a través del frente de onda puede
calcularse en términos del tamafio de escala tipico a de las irregularidades en la densidad
del medio, la profundidad de la pantalla y la variacién rms en la densidad de electrones AN.

Hewish et al. (1964) fueron los primeros en descubrir, a partir de un estudio de radio, que
ademds del centelleo ionosférico se presentaban centelleos més rdpidos los cuales ocurrian
solo para fuentes de tamafio angular pequeno. En la figura 1.4 se muestra el registro tipico
de una fuente centelleante. Ellos descubrieren que las irregularidades en la densidad de
electrones en el plasma del viento solar dispersan ias ondas de radio provenientes de fuentes
lejanas y producen fluctuaciones en la intensidad de las ondas difractadas. A este fenémeno

se le llamé “centelleo interplanetario” (CIP) Figura 1.3. Adeinds ellos encontraron que esas



fluctuaciones estaban bien correlacionadas con la elongacion solar de la fuente de radio,

confirmando de esta manera su origen interplanetario.
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Figura 1.4 Registro tipico del centelleo interplanetario de fuentes de radio. (Tomado de
Hewish et al., 1964).

Como ya dijimos las irregularidades de pequefia escala en la denside'id del plasma
interplanetaric causan variaciones de fase en ¢l frente de onda incidente el cual interfiere
para producir un patrén de difraccién en la intensidad a una distancia dada desde la pantalla
como se muestra en la figura 1.5. Tappin, (1988) mostré esquemdticamente el patrén de

difraccidn para una fuente puntual.
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Figura 1.5 Diagrama esquemdtico que ilustra la produccién de CIP por una pantalla de

difraccion aleatoria. (Tomado de Tappin, 1988).

Sin embargo, cuande la fuente tiene tamafio finito, las diferentes partes de la fuente
producen patrones los cuales son desplazados unos de otros. Come resultado se muestra

que la amplitud de las fluctuaciones se reduce como se muestra en la figura 1.6.
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Figura 1.6 Diagrama que muestra la opacidad del centelleo por el tamafio de fuente

finita. (Tomado de Tappin, 1988).

Estudiando las variaciones de larga duracién del centelleo en diferentes dngulos de
elongacién, es posible hacer estimaciones de las propiedades de Ja turbulencia en el viento
solar {(e.g. Readhead, et al., 1978). Tales observaciones pueden proporcionar el espectro
tipico de turbulencia dentro de una banda de nimeros de onda a la cual es sensible el CIP.
El CIP también puede decirnos acerca de esas turbulencias en el plasma, c6mo el plasma es
expulsado desde el Sol y su comportamiento en el flujo del viento solar. Haciendo
observaciones detalladas del patrén de centelleo es posible obtener una estimacién directa
del espectro de potencia de la turbulencia dentro del rango de nimeros de onda a los cuales

es sensible el CIP (Houminer, 1973).



1.3 Observaciones de CIP con una estacién y determinacion de velocidades del viento

solar

El CIP es altamente sensible a la turbulencia en el viento solar. Cuando transitorios
interplanetarios que viajan cruzan la linea de visién de la fuente, ésta exhibe niveles
incrementados de centelleo, esto es; més altos que el indice de centelleo esperado (m).

El CIP puede emplearse para estudiar cambios en la estructura de gran escala del medio
interplanetario detectando y rastreando perturbaciones interplanetarias cuando éstas se
propagan en el espacio. Esto se logra observando un gran niimero de fuentes sobre todo el
cielo y mapeando la actividad en el MIP (ver, por ejemplo Gapper et al., 1982; Hewish y
Bravo, 1984; Hewish, Tappin y Gapper, 1985; Hewish y Duffet-Smith, 1987; Manoharan,
et al., 1995) observando los incrementos en el indice de perturbaci6n

AS
AS

prom

g:

para cada observacién, Aqui AS es el flujo centelleante de la fuente mientras ASpom es el
flujo centelleante promedio de la fuente. En tales mapas, llamados “mapas g”, las regiones
de densidad aumentada en el MI se muestran como regiones de g>1 mientras que las
regiones de densidad disminuida se muestran como regiones con g<1.

Tradicionalmente las mediciones de CIP en longitudes de onda métricas se hacen usando
grande arregios de dipolos que operan como instrumentos de trinsito y se usan para medir
los indices de centelleo de las fuentes. Las mediciones de la velocidad del viento solar
requieren de al menos tres telescopios con separaciones de linea base aproximadamente
iguales a la distancia de Fresnel en la frecuencia de observacién (Kakinuma et al. 1973;
Kakinuma y Kojima, 1984; Alurkar et al., 1989). Recientemente se ha demostrado que se

pueden hacer estimaciones reales de velocidades del viento solar y didmetros angulares de

]



componentes compactas de fuentes de radio usando un Unico radiotelescopio de CIP
(Mahoharan y Ananthakrishnan, 1990). Esto se logra ajustando el espectro modelado al
espectro de CIP observado. El modelo depende de las variaciones en un niimero de
pardmetros tales como el indice de la ley de potencia, la razén axial de las irregularidades,
el tamafio de la fuente, ia compenente de la velocidad aleatoria y, el mis importante, el
conocimiento de los tamafios de escala més pequeiios presentes en el MIP. Este tamafio de
escala conocido como escala interna, representa una longitud de escala espacialmente
disipativa por debajo de la cual hay poca potencia de CIP, debido a la ausencia de
imegularidades mds pequefias. Las observaciones de CIP (Coles 1978, Scott, Coles y
Bourgois, 1983; Manoharan Anathakrishnan y Pramesh Rao, [987), y experimentos con
satélites (Yakovlev et al.,1980) muestran que este tamafio de escala ateniia el espectro de
potencia del CIP en frecuencias temporales altas de una manera similar a los efectos de la
frecuencia de corte del tamafio de fuente. De aqui que la diferencia entre los efectos del
tamaiio de la fuente y los efectos causados por la escala intema dependa de [as estimaciones
reales del tamafio de la fuente, el cual, eventualmente, se hace a partir de interferometria de
linea de base grande (Ananthakrishnan, et al., 1989). Una vez que ¢l medio se calibra para
determinar la escala intemna, €l modelo es capaz de hacer estimaciones reales de velocidades
del viento solar y tamafios de las fuentes, para espectros con buena razén sefial a ruido. Una
baja razén sefial a ruido causard que el tamaiio de la fuente sea irreal y las porciones de

frecuencia alta de tal espectro serdn contaminadas por ruido.



1.4 Rastreo de perturbaciones por medio de centelleo interplanetario

Los mapas g diarios del centelleo relativo del cielo de un gran numero de fuentes de radio
cdsmicas de didmetro pequeiio revelan perturbaciones en el medio interplanetario. Con una
drea de coleccién de antena de 3.6 hectireas (radiotelescopio de Cambridge) pueden
observarse alrededor de 2500 fuentes de radio césmicas diariamente conforme a ia rotacién
de la Tierra lo que permite el barrido del patrén de recepcién del radiotelescopio a través
del cielo. La forma y movimiento del patron de centelleo aumentado o disminuido
proyectado hacia la esfera celeste puede proporcionar informacién sobre el tipo, trayectoria
y velocidad de una perturbacién interplanetaria observada.

Se han discutido varios aspectos sobre los mapas g los cuales indican que se requiere
informacién adicional sobre el tiempo y localizacién de la fuente solar para obtener
beneficio de €stos. Los eventos que pueden presagiar el surgimiento de perturbaciones de
viento solar que pueden ser detectados més tarde como un evento CIP incluyen:

1) fulguraciones solares importantes

2) tormentas de ruido tipo H y tipo IV (tormentas de ruido en longitudes de onda
métricas y decamétricas)

3) filamentos eruptivos

4) eyecciones de masa coronat (EMC)

Hewish y Bravo (§988) analizaron 96 perturbaciones detectadas por CIP durante julio de
1978 a septiembre de 1979 y encontraron que las perturbaciones detectadas correspondian a
regiones de interaccién corrotantes (RCI) y flujos eruptivos que se movian radialmente
hacia afuera desde el Sol. De estas perturbaciones 24 corresponden 2 RCI y 72 a flujos

eruptivos. Estos autores encontraron que {a velocidad de avance en el medio interplanetario
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de Yos frentes de choque de estos tltimos es del orden de 400 a 500 kms' y su extensién

angular total (sobre la ecliptica) es de ~90°.

1.5 Limitaciones de los mapas g de una estacién de centelleo interplanetario

1. Una antena de muestreo meridiano como la usada en Cambridge observa cada
parte del cielo una vez por dia. Se observa una elongacion ecliptica de 90 grados al oeste
del Sol a las 6 horas de tiempo local, y de 90 grados al este del Sol a las 18 horas de tiempo
local. Durante ¢l tiempo de observacién, la perturbacién del viento solar se mueve hacia
afuera del Sol. Por lo tanto, un mapa g muestra una perturbacidn de viento solar
evolucionando, no una imagen instantdnea (ver figura 3.6). Este hecho debe recordarse en la
interpretacién de los mapas g, especialmente cuando el frente de onda estd cerca de la

Tierra y la razén de cambio de su elongacién con el tiempo es correspondientemente alta.

2. Una estacién observa solo una parte del cielo. Las observaciones de Cambridge
tienen una frecuencia de corte efectiva de 10° en declinacion. Como consecuencia, las

perturbaciones CIP en latitudes bajas no pueden ser observadas.

3. Pueden obtencrse observaciones initiles dentro de un cono centrado en el Sol
vistas por la frecuencia de observacion, debido a la presencia de dispersidn intensa de las
ondas de radio. En la frecuencia de observacién de Cambridge 81.5 MHz, no son posibles
las observaciones efectivas en elongaciones menores de 35 grados desde el Sol, lo que

corresponde a una distancia radial de 0.5 UA para el punto de aproximacién més cercano de
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la linea de visién al Sol. La porcién de un frente de CIP que se propaga hacia la Tierra

permanece oculto, dentro de este cono de observaciones no efectivas.

1.6 Arreglos de radio para detectar el centelleo interplanetario

1.6.1 Frecuencia de operacién.

La principal consideracién para elegir [a frecuencia de operacién de un radiotelescopio
depende de Ia informacién cientifica que se desea extraer. En frecuencias VHF, se pueden
hacer observaciones confiables en un rango de elongacién solar de alrededor de 0.2 UA a
1.2 UA. La frecuencia de operacién de un radiotelescopio para detectar CIP en el
hemisferic norte estd limitada a pocas bandas reservadas especialmente para
radioastronomia. La operacién fuera de estas bandas es dificil debido al intenso trifico de
radio que provoca severa interferencia a la pequefia sefial proveniente de una fuente de
radio césmica. Otro factor que debe considerarse para la optimizacién de la frecuencia de

estudio del CIP es el costo de constntccidn.

1.6.2 La sensibitidad
La sensibilidad del radiotelescopio es la capacidad que tiene para detectar la minima

densidad de flujo y estd dada por (Duffett-Smith, 1976):

KT | Av,Av, | ™
ASgin=K — —;2—2 1.1
Ae Av,



donde ASpi, es la intensidad rms minima de centelleo detectable por el sistema cuando ia
temperatura de ruido es T, Ae es el irea efectiva de coleccion; donde A es el drea fisica del
arreglo y e es la eficiencia de deteccién de la antena, Avy es el ancho de banda de alta
frecuencia, Av; es el ancho de banda de posdeteccién y Av; es el ancho de banda de la
fuente centelleante; K es una constante de orden unitario y k es la constante de Boltzmann
(k= 1.38x10% JK'). De la ecuacién 1.1 se puede escribir:

gmin ¢ Ta (A" 7 12
donde S es la densidad de flujo total de la fuente césmica de radio. La temperatura de ruido
esta determinada enteramente por la radiacién de fondo intergaldctica en la banda VHF y
€sta varia con la frecuencia v como:

Tat v 1.3
El 4rea efectiva del radiotelescopio es proporcional al 4rea geométrica y considerando que
estd cubierta por un nimero fijo de dipolos se tiene:

(A av? 1.4
La densidad de flujo de una fuente de radio cdsmica tipica obedece la ley de potencia de la
forma:

Sav™

Considerando limitaciones bésicas en la construccion del arreglo de radio se tiene que para:

a) Un drea fija;

Ernin QY 2T YOI 10 (080 1.6
b) Un nimero fijo de dipolos:
Eoin V2SS Y2 Y075 10 o 120 1.7



Del inciso b), se sugiere una frecuencia adecuada para optimizar la sensibilidad al centelleo.
Existen otros factores para determinar la frecuencia éptima de operacién de un arreglo de
radio tales coimo:

1} El centelleo ionosférico (centelleo producido por ta dispersién de la sefial a través de la
ionosfera) se incrementa raptdamente al disminuir la frecuencia, hasta que la ionosfera se
hace opaca al centelleo cuando v = 10 Hz

2) El indice de centelleo se incrementa con el decremento de la elongacién solar (g), hasta
que la dispersion intensa lo hace indistinguible y entonces tiende a cero. El valor del
centelleo varia con la frecuencia y tiene su maximo en € tal como se muestra en la Tabla
I.Il. Entonces la frecuencia seleccionada determina qué tan cerca del Sel se puede mapear
el viento solar. Un balance que considere los puntos mencionados implica un rango de

frecuencia de 80 M H z a 170 M H z que corresponde en forma adecuada a las finalidades

cientificas de estos arreglos de radio.

Tabla 1.10

v (MHz) g, (grados)

38 60
81.5 35
151 20

(Tomado de Duffett-Smith, 1976)

El valor de &, que representa la elongacién minima en la cual se puede detectar centelleo,

varia con la frecuencia como se muestra en la Tabla 1.IL



1.6.3 Dimensiones del arreglo

El tamaiio del arreglo determina el nimero de fuentes que pueden detectarse y usarse para
mapear las perturbaciones que viajan en el medio interplanetario. Entre mias dipolos
constituyan el arreglo, éste observa un nimero mayor de fuentes y es mas sensible ai
centefleo. Las experiencias de] arreglo de Cambridge muestran que el mimero minimo de
fuentes de radio césmicas necesarias para mapear el viento solar en los 7 esterorradianes del
cielo visible es de 500. Este miimero determina las dimensiones minimas de un arreglo de
radio para detectar CIP. En la Tabla 1.II se muestra la cantidad de fuentes de radio
césmicas centelleantes en el cielo segin el requerimiento minimo absoluto (a), el

requerimiento minimo para trabajar (b} y ef requerimiento ideal(c).

Tabla 1.1

a) rejilla minima absoluta 71 fuentes centelleantes/str
b} rejilla minima trabajando 142 fuentes centelleantes/str
c}) rejilla ideal 286 fuentes centelleantes/str

(Tomado de Duffett-Smith, 1976)

Los requerimientos de los incisos a), b} y ¢) calculados para un arreglo de CIP que opera en
una frecuencia de 81.5 MHz como el de Cambridge se muestran en ia Tabla 1.IV. Estos
requerimientos se establecen bajo las siguientes suposiciones:

i} Al menos una de cada dos fuentes presentan centelleo.

i) El indice de centelleo medio de una fuente en € = 90° es aproximadarnente 0.1.



ii1) El conteo de fuentes en el hemisferio norte y sur es similar.
iv) El amreglo de radio funciona como interferémetro.
v) La temperatura de ruido del sistema es de 1500° K.

vi)AvH = 1 MHz; Av]l =5 Hz.

Tabla 1.IV

Caracteristicas g(81.5) Jy Agrmin Ae (m?)
a) Minimo absoluto 9.7 0.32 13900
b) Minimo trabajando 6.7 022 20200
¢) Ideal 4.2 0.14 31800

1Jy=10"W-m?%Hz"

El arreglo desarollado en Cambridge cuenta con una rea de coleccidn de aproximadamente
3.6 hectdreas. Pruebas realizadas con este radiotelescopio han demostrado que un arreglo
completo de apertura de lineas E-O, con dipolos espaciados A/2 (A es la longitud de onda
comrespondiente a la frecuencia de detecccidn del radiotelescopio) tiene una eficiencia e =
0.8 (Duffett-Smith, 1976, Nash, 1964). considerando este valor de e, las dimensiones del
arreglo pueden expresarse de la siguiente forma:

Sea Ae = (0.8)ab; donde a y b determinan las distancias marcadas en la figura 1.7, A es el
drea fisica del arreglo y e es la eficiencia de operacidn en este tipo de arreglos. Entonces el
nimero de lineas E-O es:

Ne.o=2b/A 1.8

y el niimero de dipolos de onda completa por linea es:
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Diinea = /A 1.9
El nimero total de dipolos (N) en el arreglo queda determinado por

_ 2 240

ot Sk 1.10
At osd’

Figura 1.7 Dimensiones y orientacidn de un arreglo de dipolos de gran irea para detectar
CIP.

El nimero total de dipolos para las diferentes condiciones en cada caso se muestra en la

Tabla 1.V.

Tabla 1.V

Requerimientos N =2°
Minimo absolute 2564 2048
Minimo trabajando 3727 4096
Ideal 5867 4096

{Tomado de Duffett-Smith, 1976)
Las dimensiones mdximas permisibles en la direccién E-O estin determinadas por la
precisién con la que se desee hacer cualquier medicién de centelleo.
El tiempo que una fuente tarda en pasar por el l6bulo de la antena es (Duffett-Smith, 1976):

Lo A 13751
a cosd

seg 1.11
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donde & es el dngulo de declinacién de la fuente. Durante este tiempo, se detectan

aproximadamente t/2 centelleos por fuente, considerando que el ancho de banda del

espectro de centelleo es de 0.5 MHz. En la Tabla 1. VI se desarrollan los tres casos para una

fuente con § = 20°,

Tabla 1.V1

A t
1287 114
64 229
230 457

No. de centelleos

57

114

228

Precisién (20)'?

13%
9%
7%

(Tomado de Duffett-Smith, 1976)

De la Tabla 1.VI, se observa que para una medicidn cuyo margen de error es menor de 10%

la longitud del arreglo de radio no debe exceder una longitud de 64 en la direccién E-O.

Entre mayor sea la distancia E-O, mayor serd el nimero de lineas necesarias para enrejillar

el drea y mayor la complejidad del arregto. $i 644 es la longitud E-Q, las dimensiones en la

direccién N-§ se determinan a partir de la ecuacién 10. Estas dimensiones se muestran en la

Tabta 1.VH.
Tabla 1.VII
Requerimiento

Minimo absoluto
Minimo trabajando

Ideal

E-O

64
642
64

N-S

L6,
32
32h

No. de filas

32
64
o4

(Tomado de Duffett-Smith, 1976)
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Una antena podria consistir de 32 é 64 filas E-O, de dipolos de onda completa, con una
separacidén entre filas de A/2 y separadas del plano horizontal en una zlra de A/4 (la

pantalla reflectora se debera construir de alambres paralelos estrechamente cercanos).

1.6.4 Configuracién de la antena.
Existen tres formas por medio de las cuales el amreglo de radio puede operar como

radiotelescopio.

i) Configuracion de potencia total.
Todos los elementos del arreglo se conectan a una sola unidad de centelleo y toda la energia
recibida se mide directamente. La salida del radiotelescopio en funcién del tiempo se
muestra en la figura 1.8. La respuesta a la fuente de radio se ve sobrepuesta a ligeros
cambios o deflexiones propios del ruido del sistema. Estas deflexiones son mayores que las
asociadas a las fuentes de radio y cambian con las variaciones de temperatura. Este método
no es muy usado en radioastronomia. Como en las investigaciones de CIP sélo son
importantes las fluctuaciones de potencia de las fuentes cédsmicas de radio se puede colocar

un filtro externo para eliminar las pequefias fluctvaciones de |a sefial.
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fia

A fuente de radio
- '
A T N\\

ruido del sistema

)

Tiempo

Figura. 1.8. Seifial de salida para un arreglo en configuracion de potencia total €n funcién

del tiempo.

La ventaja principal de este modo de operacién es el poder duplicar la sensibilidad para el
centelleo con requerimientos minimos de partes receptoras.

ii) Configuracién cambio de fase E-O
Ei arreglo se divide en dos partes iguales a lo largo del bisector N-§, y las dos mitades
operan como un interferémetro miltiple. La salida del radiotelescopio como funcidn del

tiempo se muestra en la figura 1.9.
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Seifial

seiial promedio ',;
Cerg

Figura. 1.9 Sefial de salida para un arreglo en configuracién E-O en funcién del tiempo.

iii) Configuracién cambio de fase.

La antena se divide en dos partes iguales a lo largo del bisector E-O, y las dos mitades
resultantes operan como interferdbmetro miltiple. La salida del radiotelescopio como

funcién del tiempo se muestra en la figura 1.10.

La respuesta de la fuente de radio se puede ver como una funcién seno cuadrada positiva o

negativa dependiendo de su posicién con respecto al patrén de franjas N-S.
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- COsEno

Seital

Ttempo

Figura 1.10 Registro de salida de un arreglo de configuracion N-S. La respuesta a la

fuente es positiva o negativa dependiendo de la posicién de la fuente de radio respecto al
patrén de franjas N-S.
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2 Observatorio de Cambridge para centelleo interplanetario

2.1 Introduccién

El arreglo del Laboratorio de Cavendish de la Universidad de Cambridge, Inglaterra
es un arreglo de gran drea con una extension de 3.6 hectireas y monitorea fuentes de radio
cosmicas en una frecuencia central de 81.5 Mhz, con una longitud de onda correspondiente
de 3.68 m. El arreglo tiene una configuracién dipolar de 128\ en la direccién E-O y 20.8A
en la direccién N-S, lo que permite la observacion simuitinea del paso de fuentes por el
meridiano en un intervalo de declinacién entre -10° y +83° en todos los valores de ascension
recta (el intervalo de declinacion esta directamente relactonado con la posicién geogréfica
del observatorio), utilizando simultineamente 16 receptores y observando cada fuente
durante aproximadamente 2 minutos. La configuracién del arreglo se muestra en la figura
2.1, Este amreglo opera como un interferémetro de separacién pequefia, por lo cual se
dividié en dos partes iguales sobre un eje E-O, que se manejan como interferémetros de
fase alternada N-S, produciendo simultineamente salidas seno y coseno para cada
declinacién del I6bulo del arreglo. Cada salida se conecta a un centelleador de potencia
total, el cua! primero filtra la salida de la sefal en componentes de fluctuaciones bajas
propias det paso de la fuente cdsmica a través del 16bulo de la antena, luego se suman las
seiiales y finalmente se suaviza el resultado en un filtro pasa bajas. El centelleo registrado
se promediz cada 10 segundos y se eliminan los datos contaminados por interferencia, el
tuido de origen solar o el centelleo ionosférico, y se obtiene el valor rms del flujo

centelleante (AS.,;) para el transito de cada fuente durante el dia.
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Multiplexores Centelleometro
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Fillro pasa
bajas

Centelledmetro O/P

Figura. 2.1 Configuracidn general del radiotelescopio de 3.6 hectdreas en Cambridge.
(Tomado de Purvis, 1981)

2.2 La antena

El arreglo de 3.6 hectéreas de Cambridge consiste de 4096 dipolos de onda completa. Los
dipolos forman 32 lineas orientadas en la direccién E-O de 128 dipolos cada una. Las
sefiales de cada linea se combinan por medio de lineas de transmisién. La antena estd
dividida en dos secciones de 16 lineas y opera como un interferémetro de cambio de fase N-
S observando fuentes por ¢l trdnsito meridiano. Las 16 salidas de cada seccién de la antena

son combinadas en matrices de Butler cuyo efecto es andlogo a la FFT, para producir 16
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haces de declinacién (curvas sélidas en la figura 2.2) de ancho a potencia media de
5.5sec(52.16-8,) grados, donde 8, es la declinacién correspondiente a la respuesta pico. La
separacidn entre las lineas (0.65X) se usa para obtener miltiples respuestas en los haces 1,
2,3 y 16. En la tabla 2.1 se muestran la posiciones de fos haces.

Los haces de declinacién intermedia se encuentran insertando un gradiente de fase en la
direccién N-S perpendicular al arreglo de antenas cambiando todo el patrén por un medic

del ancho del haz. Este resultado se muestra en la figura 2.2 por las curvas punteadas.

Tabla 2.1 Posiciones de tos haces (Grados).

1. 779 85.56* 5. 2340 9. 46.62 13. 68.91
2. 186 77.58* 6. 5952 0. 52.14 14. 7446
3. 984 6793+ 7. 3537 11. 57.66 15. 80.88
4. 1691 53.80* 8. 4105 2. 63.23 16. 8737 -21.92*

* Respuesta secundaria
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DECLINACION

Figura 2.2 La respuesta en potencia (cje vertical) del arreglo de 3.6 hectireas como
funciéon de la declinacién (eje horizontal). Obtenida por la matriz de fase. Las lineas

punteadas se obtienen usando un gradiente de fase adicional.

2.3 Control de declinacién por cambie de fase

El arreglo de 3.6 hectdreas en Cambridge es un instrumento disefiado para direccionarse en
declinacién y observar el trdnsito del objeto por el meridiano local. El control de la
declinacién de los 16bulos generados por el arreglo de dipolos de longitud A/2 se obtiene
por medio de la variacién de la fase de la corriente eléctrica que alimenta a cada uno de los
dipolos que componen el arregle (Shelton, 1961; Moody, 1964). Si la sefial para cada linea

del arreglo se combina con diferentes incrementos de fase, el 16bulo principal del patrén de
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la antena podrd direccionarse a diferentes declinaciones. Una de las maneras mis
ampliamente usadas para controlar Ja fase de la corriente de alimentacion de cada dipolo es
por medio de la matriz de Butler. La matriz de Butler consiste de cables de longitud nA/16
los cuales terminan en 16 entradas, conectadas a 16 lineas norte o sur. Cada salida es una
combinacién de las 16 entradas con una diferencia de fase constante de 2nn/16 entre lincas
adyacentes. Las fuentes son observadas cerca del trinsito meridiano en 16 franjas de
declinacidn, una centrada en el zenit y las demis en una declinacién 8 = 52.16 + arcsen
{N/10.4) donde N = -9, +6. Los haces son definidos por un nimero de haz, B,, donde B, =
N + 10. Las posiciones de los haces intermedios se forman agregando un gradiente de fase
adicional perpendicular a las lineas de entrada.

Los dos conjuntos de 16 haces de salida, definidas por las dos partes norte y sur del arreglo
se mezclan en una frecuencia intermedia (F1) de 10.7 MHz usando un oscilador local a 92.2
MHz. Los 32 haces en frecuencia intermedia son Hevados al laboratorio por medio de

cables subterrdneos, a una distancia aproximada de 500 metros.

2.4 Los receptores

Los receptores de fase-alternada usados en cada haz de declinacién tienen un ancho de
banda de | MHz centrado en 81.5 MHz, ancho de banda de frecuencia intermedia IF de
10.7 MHz, filtros pasa bajas de posdeteccidn con anchos de banda de 3 Hz y finalmente una
constante de tiempo de 0.1 segundo. La ganancia IF se ajusté automdticamente para
mantener constante la potencia del ruido de posdeteccién. En las figuras 2.3a y 2.3b se
muestran registros tipicos de las salidas seno y coseno (fase en cuadratura) de un receptor

para el paso de una fuente centelleante a través del patron de la antena, La figura. 2.3c
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muestra la sefial a la salida del centelléometro. Esas salidas son combinadas en un
centelléometro a potencia total; un dispositivo que filtra las componentes de salida de baja

frecuencia producidas por la respuesta del haz sélo para sefiales de CIP y ruido del receptor.

Potencia
Tienpo
—~— T fal
.
MVM [§1]

14

TOffset cero

Figura 2.3. La respuesta en potencia (eje vertical) del arreglo de 3.6 hectdreas para una

fuente tipica en funcién del tiempo (eje horizontal). a) salida seno, b) salida coseno y c)
salida del centelleémetro. La deflexi6n vertical de la grifica (c) es proporcional al cuadrado

de ia densidad de flujo centelieante.
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2.5 Deteccién de sefiales

Hay 16 sistemas de recepcitn independientes, uno para cada franja de declinacién. Esto
permile la observacion simultinea de una banda de declinaciones de -10 grados a 90 grados.
Consecuentemente, se rastrea todo el hemisferio norte celeste diariamente. Cada haz esta
sometido a las siguientes etapas de deteccién:

a) Medicidn de 1a densidad de flujo total.

Las salidas de los haces norte (fase alternada) y sur (FE) se combinan en un switch de fase
para producir salidas seno y coseno. Estas salidas son destinadas a la amplificacidn de FI y
durante esta etapa se define el ancho de banda de predeteccion de 0.1 MHz. La ganancia de
FI se ajusta continuamente por el control automatico de ganancia (AGC) para mantener
constante [a salida de ruido después de la siguiente etapa de deteccién. Las componentes de
ruido oscilante en [a frecuencia de fase alternada son descodificadas y el ancho de banda de

posdeteccién se define por un filtro pasa bajas.

b) Medicidn de centelleos.
La frecuencia de corte de 3 Hz es suficientemente alta para estar sobre el rango de
frecuencias presentes en el espectro de centelleo. El objetivo es combinar las salidas seno y
coseno del receptor y medir las fluctuaciones de voltaje rms. Esto se hace filtrando las
entradas seno y coseno en la etapa del centelleémetro para remover la componente de baja
frecuencia producida por la respuesta del haz. Las sefiales de esos canales se elevan al
cuadrado y se suman y la salida resultante se integra con una conslante de tiempo de 10

segundos, Esto da la media cuadrada de las fluctuaciones de voltaje a la salida del receptor.
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Las fuentes aparecen sobre la respuesta cuadrada del haz de offset constante producida por

el ruido del receptor.

c) Registro de observaciones.
Las observaciones se digitalizan y se graban en cintas magnéticas, ademds de obtener el
registro grifico simultdneamente. En la figura 2.4 se muestran las salidas del receptor y del
centelleémetro para el haz 5, en las cuales se muestran las sefiales de varias fuentes
centelleantes. Esos registros se usan para checar las condiciones de operacién del telescopio

¥y para obtener una buena reduccién de datos.

2.6 Respuesta en declinacidn

Después de corregir la respuesta en ascension recta del arreglo, fue necesario investigar la
respuesta en declinacién producida por los elementos de faseo. Esto se hizo observando la
deflexién producida por una fuente de radio intensa en cada haz, Por e¢jemplo, en este caso
se hizo para Cygnus A y los resultados se muestran en la figura 2.5. Los perfiles ilustrados
indican la sensibilidad medida de los haces para la densidad de flujo total. También se
muestra la sensibilidad inferida para el centelleémetro. La sensibilidad de cada haz se
normaliza a la temperatura minima del sistema y por lo tanto indica el funcionamiento

completo del arreglo con los pardmetros indicados.
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Figura 2.5 a) La respuesta en declinacidn del arreglo observando la deflexién producida

por Cygnus A para todos los haces sin la primera etapa de preamplificacién. b) Respuesta

en declinacién del arreglo normalizada a la temperatura minima del sistema.

2.7 Sistema de adquisicion de datos

Para medir el indice de centelleo se us6 un filtro pasa altas con una frecuencia de corte de

0.2 Hz el cual separa la sefial de centelleo de la salida del interferdmetro. Posteriormente la

sefial de centelleo se registro después de ser amplificada, rectificada e integrada con una

constante de tiempo de 15 segundos, en la figura 2.6 el diagrama a bloques del sistema de

recepcion y en la figura 2.7 se muestra un registro tipico de la seifial de CIP obtenida con el

arreglo de Cambridge.
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Receptor de fase
alternada

Switch de fase
invertida

Figura. 2.6 Diagrama a bloques del sistema de recepcién y registro de datos.

’—I_—_—]—‘ Filtro pasa

altas

I: Rectificador
Integrador

El nivel de ruido a la salida con una constante de tiempo de 0.1 segundo tuvo una valor rms

equivalente a una fuente de 0.5 unidades de flujo intensidad. Esto dio un nivel de ruido de

0.04 unidades de flujo sobre ef registro de centelleo filtrado e integrado. En la prictica se

enconiré que la interferencia de origen terrestre produce sefiales impulsivas débiles que

degradan la sensibilidad en 0.1 unidades de flujo.
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Figura. 2.7 Registro tipico que muestra los tres canales de salida en cada uno de los

receptores.
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3 Perturbaciones Interplanetarias Observadas en 1993 con el Arreglo de

Centelleo de Ia Universidad de Cambridge

3.1 El indice de centellec

El grado de centeileo es caracterizado por el indice de centelleo m que es una medida de las
fluctuaciones en la densidad de electrones (An) y por lo tanto de la intensidad de la
turbulencia del plasma en el viento solar (Ananthakrishnan, 1994). La intensidad del
centelleo es modulada por 12 estructura de gran escala en las perturbaciones interplanetarias
que cruzan la linea de visién de la Tierra a la fuente de radio cOsmica. El grado de
modulacién es indicado por la razén del centelleo instantdneo al centelleo quieto esperado
para el viento solar quicto.

Midiendo el indice de centelleo de varios cientos de fuentes de radio en diferentes
direcciones airededor del Sol, se puede determinar la distribucion de regiones turbulentas
débiles e intensas en diferentes longitudes y latitudes heliocéntricas, asi como a diferentes
distancias radiales desde el Sol. En otras palabras la técnica de CIP permite determinar la
intensidad de la turbulencia en €l plasma espacialmente alrededor del Sof (a partir de la cual
se puede inferir una estructura tridimensional) y temporalmente a través de sus variaciones

diarias, como se muestra en la figura 1.3.
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3.2 Los mapas g

Para determinar las variaciones esperadas del centelleo normal en funcién de la elongacién
solar para cada una de las fuentes que puedan observarse, se hace uso de al menos un afio
de datos (Hewish, 1990). Idealmente este estudio debe realizarse durante el minimo solar.
Por ejemplo el radiotelescopio de Cambridge operando en 81.5 MHz observé 2540 fuentes
de radio cubriendo un rango de declinacidn -7°<86<83° de las cuales solo se usaron 900 para

el periodo de 1993. En la Figura 3.1 se muestran las fuentes utilizadas para producir mapas

“g”, ascensidn recta vs declinacidn.

Un mapa “g"” es una proyeccién bidimensional de perturbaciones tridimensionales sobre la
esfera celeste. Para hacer mapas de centelleo “g” de todo el cielo, es conveniente normalizar

m o An. Por definicidn

g= = = 3.1

exp ap

donde mgs es el indice de centelleo observado en una elongacién € dada y m.s, es el indice
de centelleo calculado a la misma elongacién usando un modelo ley de potencia (Marians,
1975). Esto supone que el espectro de irregularidades en el viento solar es una ley de
potencias con un indice de 3.3. El tamafio de fuente usado en cada cdlculo de m.g, se obtuvo
del modelo ajustado al espectro observado.

Por consiguiente los valores de “g” son las razones del valor rms del centelleo observado al
valor promedio esperado en la misma elongacién solar que muestran los cambios diarios en
el indice de centelleo para cada fuente. En el viento solar quieto, los valores de “g” son
aproximadamente 1. Si g > | se tienen perturbaciones interplanetarias y si g < | se trata de

regiones relacionadas con viento solar quieto que suele ser ef viento solar rapido.
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Para producir mapas “g” més refinados que permitan una mejor interpretacidn, deben
removerse las variaciones sisteméticas del centelleo (Gapper et al. 1982; Tappin, Hewish
and Gapper, 1983, 1984).

Una serie de mapas “g” construidos con observaciones continuas de CIP crea una grifica
del cielo diferente a Ia grafica de un mapa “g” instantineo del cielo. A partir de mapas “g"”
sucesivos se puede bosquejar el desarrollo de las perturbaciones que se desplazan desde el
Sol a través del medio interplanetario. Esos mapas se hacen con la observacion continua de
algunas fuentes de radio cuando éstas cruzan el haz del radiotelescopio, el cual estd
confinado a su meridiano local de observacién, La rotacién de la Tierra hace el barrido del
haz para una fuente cada 24 horas durante 2 minutos. Esto permite que el arreglo observe la
region 90° al oeste del Sol 12 horas antes de las observaciones de la regién 90° al este del
Sol (en regiones cerca del ecuador solar). Esto hace posible que el arreglo de radio detecte
cambios en la escala de densidad del viento solar cuando éste pasa a través de las
perturbaciones. Sin embargo, es claro que la resolucién temporal de un solo radiotelescopio
es minima cuando las perturbaciones son ripidas y tardan en llegar a 1a Tierra un tiempo del

orden de 1 dia.
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DECLINACION EN GRADOS

ASCENCION RECTA Ex HORAS SIDERALES

Figura 3.1 Mapa del cielo en el que se muestra la posicién (ascensién recta y
declinacién) de cada una de las fuentes que se usaron para producir mapas de centelleo.

{Tomado de Bravo, 1988)

Tappin (1986) realizé un andlisis de datos de CIP para el periocdo 1978-1981 y demostrd
que la razon de centelleo interplanetario “g” correlacioné adecuadamente con la densidad
numérica del viento solar. El centelleo esperado para una fuente a una elongacién dada se
determina de las observaciones previas de “g”, como se observa en la figura 3.2. Para
identificar las perturbaciones en el medio interplanetario fue necesario determinar primero
la dependencia sistemdtica promedio del valor An con la elongacién para cada una de las
fuentes con la mayor precision posible. Readhead, (1971) mostré que la variacién de An
con la elongacién depende del tamafio angular de ia fuente, aumentando més rdpido al
acercarse al Sol en el caso de las fuentes mas pequeiias. Medidas llevadas a cabo durante

ocho aftos (1967 - 1974) no revelaron variacion detectable con el ciclo solar, ni
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dependencia stgnificativa con la latitud ecliptica (Readhead et al., 1978). Asi se determiné
solamente la dependencia con la elongacién del centelleo de cada fuente para lo cual se
tomaron todas las observaciones realizadas con cada una de ellas y en cada caso se ajustd
una curva por medio de polinomios de Chebyshev, obteniendo asi una funcién An(e) para
cada fuente. Por lo tanto, es posible graficar la distribucién de valores de “g” en forma de
mapas del cielo completo. De los mapas “g”, se pueden distinguir grandes regiones sobre
las cuales “g” esta bien correlacionada con la densidad numérica. Sin embargo, esta
estructura se rompe abajo de los 30° de elongacién desde e! Sol donde la dispersion se
intensifica. Por lo tanto los mapas no pueden detectar perturbaciones mas cerca de 0.5 UA
del Sol. Pero pueden usarse para identificar perturbaciones del viento solar entre 0.5 UA y
la Tierra, asi como para estimar su tiempo de arribo a la Tierra. La frontera externa se
determina por contaminacién ionosférica en elongaciones mayores de =100° (ver figura
3.2).

Una perturbacién tipica muestra una regién de centelleo aumentado seguido por una regién
de centelleo disminuido la cual persiste por varios dias, y usualmente hasta que otra
perturbacidn la oculta, como se muestra en la figura 3.7. Para perturbaciones transitorias, el

borde conductor se observa con més de un dia de anticipacién a su llegada a [a Tierra.
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ELONGACION € (Grados)

Figura 3.2 Gréfica que muestra ia definicién de “g”. (Tomado de Hewish, 1990).

3.3 Interpretacién de los mapas g

Una vez que se han determinado los valores “g” de una gran rejilla de fuentes, los mapas
“g” pueden representarse en forma de valores numéricos, contornos o pixeles. Para obtener
estimaciones de las formas y densidades de las perturbaciones interplanetarias observadas,

deben ajustarse modelos cuantitativos de mapas “g” a las observaciones. La densidad de

flujo centelleante esta dada por:

an=[ | fr0.0BIFEOdz " -

o

donde r es la distancia heliocéntrica y z es la distancia desde la Tierra a la regién de

observaci6n a lo largo de 1a linea de visién. Aqui se aplica la teoria de dispersién débil, la



cual supone una relactén lineal entre la potencia de dispersién y la densidad de las
irregularidades de pequefa escala (Hewish, 1990). Para esta aplicacién debe adoptarse un
modelo conveniente del plasma solar. La expresion f{r,0,$) es un factor numérico definido
por la densidad de perturbaciones en el modelo adoptado, B(r) es la potencia promedio de
dispersion de las irregularidades del plasma y F(z, 0;) es la funcién que define la opacidad
de 1a fuente y el filtro Fresnel (B, es el tamafio angular de la fuente de radio). La funcién de
filtro Fresnel toma en cuenta los efectos de campo cercano el cual controla el crecimiento
de las variaciones de la intensidad en el patrén de difraccién de un frente de onda de fase
modulada.

La contribucién al centelleo de varios segmentos de la perturbacién a lo largo de la linea de

visién, que no son deseados, puede tratarse usando la funcién de peso H(z):

@Sk [ | H@dz |'? 33
[+]

Para un modelo de simetria esférica de la heliosfera con perturbaciones transitorias, H(z) se
comporta como se muesira en la figura 3.3 (Hewish, 1990). Aqui se ha removido la
dependencia sistematica de la elongacién y H(z) se normaliza a la unidad para su valor
méximo a lo largo de la linea de visi6n.

La figura 3.3 muestra que las perturbaciones que viajan en dngulos mayores a 45° de la
linea Sol-Tierra tienden a pasar fuera de la linea de deteccién antes de alcanzar una

elongacién de 90°.
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Figura 3.3 La funcién de peso del centelleo a lo largo de fa linea de visidn. La linea

remarcada muestra la regién de maximo centelleo (Tomado de Hewish, 1990).

Generalmente las perturbaciones interplanetarias que viajan radialmente son ficilmente
detectadas cuando se dirigen en la direccion relativa de £45°a l1a linea Sol-Tierra, y no son
detectados en angulos > +70°. Por ejemplo, la zona de deteccién en 81.5 MHz, que
corresponde a £=30° del Sol se extiende de 0.5 UA a 1.5 UA aproximadamente, en un cono
de amplitud £70° con su apex en el Sol. Las perturbaciones de gran escala més importantes
en el viento solar, y las mds efectivas para perturbar el entorno terrestre, son los frentes de
onda de choque que se propagan con velocidades del orden de 450 a 500 ks a la altura de
la Tierra y con anchuras entre 0.1 y 0.2 UA. Estas ondas de choque se forman como

resultado de la interaccién entre los flujos de plasma rdpido y de plasma lento emitidos por
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emitidos por diferentes regiones del Sol, la cuat da lugar a zonas de compresion en las que
la densidad aumenta notablemente y enventualmente llegan a convertirse en ondas de
choque. En particular, el flujo de plasma ripido emitido desde el centro de los hoyos
coronales grandes interactiia con ¢l plasma mas lento emitido desde los bordes del hoyo que
va encontrando frente a é1 conforme ¢l hoyo rota con el Sol. A este tipo de interaccion se le
conoce como RIC (regi6n de interaccion corrotante) que es un frente de choque que corrota
con el Sol como se muestra la figura 3.4a. El paso de estas regiones de interaccién
corrotantes por la Tiermra ocasiona las perturbaciones geomagnéticas recurrentes cuando los
hoyos coronales que las producen sobreviven por varias rotaciones solares. Sin embargo, en
el medio interplanetario existe otro tipo de frentes de choque debidos a la emisién
esporidica, erupliva, de plasma mds ripido desde hoyos coronales que sufren cambios
bruscos. Estos frentes de choque no corrotan con el Sof sino que viajan radialmente hacia

afuera como se nuestra en la figura 3.4b.
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Figura 3.4 Diferentes tipos de perturbaciones que viajan en el medio interplanetario. a)
Haz corrotante con el Sol. b) Concha que se desplaza radialmente. (Temado de Bravo,
1988).

Tappin (1987) calculé una seric de modelos computacionales en los cuales incluyé
incrementos en la densidad corrotante y perturbaciones que se expanden radialmente
asociados con ondas de choque, encontrando que hay una marcada diferencia entre las
perturbaciones de tipo choque, las cuales se propagan dentro de la zena de deteccién en 34
dias 0 menos y las perturbaciones corrotantes que son detectadas por un pericdo mayor
cuando se aproximan a la Tierra por la direccién este y pasan sobre la Tierra, retirdndose

hacia el oeste.
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3.4 Observaciones y Andlisis de datos para 1993

3.4 | Los datos

Los mapas “g" utilizados se obtuvieron por medio del software desarroltado por el equipo a

cargo del observatorio de Cambridge, con el cual se procesan los datos previamente

snavizados y almacenados en archivos para cada dia de observacién bajo el niimero de dia

Juliano modificado (JDMN) conmespondiente, por ejemplo en la tabla 3.1 se muestran los

parémetros del archivo para el dia | de enero de 1998 (JMDN 48988) que contiene 845

fuentes. En estos mapas se hace uso del formato ojo de pescado. En este formato ¢l centro

del mapa representa el Sol y los circulos concéntricos representan la elongacién.

Tabla 3.1 Pardmetros del archivo 48988
STATION: Cambridge UK

STATION NO: 1

SW_VER:3.3

HW_VER:2.0

UTSTART: 1-JAN-1993 00:00:00:
DAYNO: 1

UTEND: 1-JAN-1993 23:55:17
GSTSTART: 2455694 06:42:37

MIDN: 48988

SUN: (12:01:30; -23.0)
CREATION_DATE: I-MAR-1994 15:45:07
NDEC: 14
DEC_LIST:-7.81.99.816923429535441.046.652.157.763.268974.8
BINSPERDAY:72

MINCONF:25

NMAPS:2
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MAP_TYPES: 07

MAP_PARAMS:015.0127.0

MAP_PARAMS: 72 5.0 127.0 10.0 127.0

DATATYPE: HEX

COMMENTS: Last fitting 21-MAY-1993

COMMENTS: Modified filters (0.15 Hz)

COMMENTS: Trial scaling factor 1.20 for HW_VER=2.0
INDEX35: 1 (33, 52) 0.250 (6, 0, 24) 1.196 1.177
INDEX35: 2 (52, 71) 0.232 (19, 0, 82) 1.259 1.246
INDEX35: 3 (71, 90) 0.325 (41, 0, 126) 1.288 1.273
MAP; 0

AD9BBBI0AGA 190A00089A6ABA900

MAP: 7

057E96007E64096E7 A005C640DFE8CO065 SFOF4EBC006654 100ES9005F54

3.4.2 Andlisis de datos

De las observaciones de centelleo del | de enero al 31 de diciembre de 1993, realizadas con
¢l radiotelescopio de Cambridge se identificaron 26 eventos de perturbaciones heliosféricas
significativos por medio de centelleo interplanetario, Los eventos registrados se muestran
en la Tabla 3.1 en la que se indican los dias en los que se observaron sobre los mapas “g”.
En la tabla 3.1 la primer columna indica el nimero de evento, en la segunda columna se
indica la fecha de 1a primera deteccién de la perturbacién, la tercera columna indica la fecha
de la diltima deteccién de cada perturbacién, en la cuarta columna se indica la regi6n de
origen en el Sol, las regiones son: CN, regién centro-norte; CEq, regién centro-ecuador; CS,
regién centro-sur; EN, regién este-norte; EEq, regién este-ecuador; ES, regién este-sur;

WN, regién oeste-norte; WEq, region oeste-ecuador; WS, regidn oeste-sur (ver figura 3.6).
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En al quinta columna se da el valor aproximado de “g” y en la ditima columna se da la
fecha de arribo de la perturbaci6n a la Tierra. Se considera que la perturbacién arribé a la
Tierra cuando en los mapas g se observa que alcanzé una elongacion de 90° y su extension
cubre la mitad este, ]a mitad oeste o ambos lados del mapa. Los asteriscos de la columna 6
indican que la perturbacién no pasé por la Tierra. Nétese que cada mapa comresponde a un
solo dia. En este estudio se tomaron como perturbaciones significativas todas aquellas cuyo
factor de perturbacién fue g > 2.5, por debajo de este valor no es posible distinguir una
perturbacién en los mapas proporcionados. Esta limitante no permite distinguir las regiones
de interaccién corrotantes y solo se pueden ver aquellas perturbaciones relativamente
intensas.

Cada mapa revela los eventos mds intensos en los cuales se observan zonas de g aumentado
>2.5 a partir de las observaciones diarias, teniendo un valor miximo para “gng."de =4.23
indicado por el color rojo y valor minimo de gmin = 1/gmax indicado por el color violetaen la

barra de colores de cada mapa.
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Tabla 3.1I Perturbaciones IP observadas en 1993.

No. de
Evento
1

WO = O A W N

—_ -
REREBRREES I LRToR =3

Primera
Deteccién
31 Dic. 1992

I Ene.1993
18 Ene. 1993
24 Ene. 1993
7 Feb. 1993
13 Feb. 1993
6 Mar. 1993
14 Mar. 1993
20 Mar. 1993
28 Mar. 1993
3 Abr. 1993
28 Abr. 1993
6 Mayo 1993
25 May. 1993
3 Jun. 1993
8 Jun. 1993
3 Ago. 1993
14 Ago. 1993
11 Sep. 1993
22 Sep. 1993
29 Sep. 1993
1 Oct. 1993
18 Oct. 1993
25 Oct. 1993
9 Nov, 1993
30 Nov. 1993

Utiima

Deteccion
1 Ene. [993
3 Ene. 1993
20 Ene. 1993
25 Ene. 1993
8 Feb. 1993
14 Feb. 1993
9 Mar. 1993
15 Mar. 1993
22 Mar. 1593
29 Mar. 1993
4 Abr. 1993
29 Abr. 1993
7 Mayo 1993
26 May. 1993
3 Jun. i993
9 Jun. 1993
3 Ago.1993
14 Ago. 1993
i2 Sep. 1993
23 Sep. 1993
30 Sep. 1993
2 Oct. 1993
19 Oct. 1993
26 Oct. 1993
10 Nov. 1993
I Dic. 1993

Regidn de
Crigen

CEq
WN
WEq
CN
WN
WEq
WN
WS
WEqg
WEq
WN
WEq
WEq
WEq
EEq
WEq
EEq
EEq
ES
ES
WEq
WEq
EEq
ES
EEq
CN

Valores

aprox. de "g”

4.00
4.25
3.00
2795
325
3.50
425
3.00
3.00
275
425
275
3.00
3.25
325
425
2.75
335
2.5
3.00
3.50
350
3.00
2.75
3.25
3.00

Fecha de arribo a

la Tierra
I Ene. 1993
T
19 Ene. 1993
25 Ene. 1993
8 Feb. 1993
13 Feb. 1993
8 Mar. 1993
15 Mar. 1993
21 Mar. 1993
28 Mar. 1993
3 Abr. 1993
28 Abr. 1993

Fdeokkkkkakokk

25 May. 1993

Rk EkExkkk
9 Jun. 1993
ok kksekkkkk
skkkkkkkkE

*kkkkrkEEE

23 Sep. 1993
30 Sep. 1993

wkkkEEkkEF

19 Oct. 1993
ke bk
9 Nov, 1993
1 Dic. 1993
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3.4.3 Resultados

Como se observa en la tabla 3.11, de los 26 eventos registrados por centelleo interplanetario,
solo 18 eventos llegaron a la Tierra. En los mapas de Ja figura 3.5 se muestra el desarrollo
de la perturbacién que se observé por primera vez el dia 31 de diciembre de 1992 surgiendo
de la regién CEq del Sol, en el mapa se observa con un color verde intenso, avanzando
hacia el EEq hasta golpear a la Tierra el dia | de enero de 1993, cuando se observan puntos
rojos sobre el mapa a una elongacién de 90°, manifestindose como una perturbacién de
intensidad de centelleo alta. En la figura 3.6 se muestra la perturbacién que se empezé a
observar el dia 6 de marzo proveniente de la regién WEq del Sol como se observa por los
puntos rejos sobre el mapa intensificindose el dia siguiente, golpeando la Tierra ei dia 8,
cuando g alcanzd el valor de g =4.25, y desapareciendo el dia 9 de marzo, ndtese en el mapa
la disminucién de puntos rojos. Esta perturbacién fue la de mayor duracién registrada
durante el periodo de estudio.

Otra de las perturbaciones intensas se observé el dia 3 de abril de 1993, es decir el mismo
dia que se empez6 a observar en la region WN, ese dia se observa una marcada regifn de
puntos rojos sobre el mapa, desapareciendo el dia 4 como se observa en la Figura 3.7, Esta
perturbacién alcanzé un factor g = 4.25. En la Figura 3.8 se muestra el desarrollo de una
perturbacién que se empezd a observar en la regién EEq el dia 9 de noviembre de 1993,
alcanzando a la Tierra ese mismo dia y desapareciendo el dia 10 de noviembre, esta
perturbacién alcanz6 un factor g = 3.25. Nétese en el mapa del dia 9 de noviembre que en la

region WEq se observa una zona sin centelleo.
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Figura 3.5 Evento en centelleo registrado el 31 de Diciembre de 1992
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Figura 3.6 Desarrollo de la perturbacién que se empez6 a observar el dia 6 de marzo de
1993 y que fue la perturbacién de mayor duracién observada durante £1993., con un indice g

=425,
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Figura 3.7 Desarrollo del evento observado el dfa 3 de abril de 1993., g = 4.25,
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Figura 3.8 Desarrollo de! evento observado el dfa 9 de septiembre de 1993., g = 3.25.
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4 Contraparte de las perturbaciones en centelleo detectadas por satélites

cerca de la Tierra

4.1 Choques Interplanetarios

La mayoria de perturbaciones energéticas en el viento solar son choques, acompatiados de
conchas de densidad aumentada y seguidos por flujos de alta velocidad, Qriginalmente se
creyd que estos choques eran generados por fulguraciones intensas {Wolf et al 1979,
Intriligator, 1980; Cane et al, 1984) y posteriormente fueron asociadas también con
prominencias eruptivas (Joselyn y Mcintosh, 1981). Hewish y Bravo, (1986) mostraron que
las fuentes de los choques interplanetarios son los hoyos coronales de medianas y bajas
latitudes cuyos fiujos de viento solar no son constantes. En su estudio ellos relacionaron
cada una de las perturbaciones, incluyendo estructuras de choque, a un hoyo coronal y
propusieren que la formacién de un choque es una consecuencia del incremento repentino
en la velocidad del viento emitido por los hoyos coronales. La predicci6n de los cambios
que ocurren en el flujo que saten de los hoyos coronales no es posible en el momento, pero
las observaciones por medio de centelleo interplanctario de las perturbaciones generadas
por estos nos permilte pronosticar sus posibles efectos sobre la Tierra.

El origen y propagacién de los choques interplanetarios transitorios ha sido estudiado por
varias décadas. Después del estudio de correlacién de las eyecciones de masa coronal
(EMC) observadas por el satélite Solwind y los choques observados por el Helios (Sheeley
et al, 1985), se determindé que virtualmente todos los choques estdn asociados a las
eyecciones de masa coronal. Una interpretacidn de esta asociacidn es que los eyectas de

EMC son los pistones que controlan los choque interplanetarios en el espacio (Gosling,
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1993). Otra interpretacién es que las eyecciones de masa coronal y los choques transitorios
son producidos por el mismo proceso solar (principalmente la emergencia de flujos
fotosféricos nuevos), sin tener una relacion causa-efecto. Bravo, (1993,1995) propone que
las eyecciones de masa coronal resultan de la liberacién de masa de una region
magnéticamente cerrada de gran escala y el choque se forma en el espacio interplanetario
por el incremento repentino de la velocidad en el viento solar que emerge de un hoyo
coronal.

Los choques interplanetarios son estructuras muy amplias que viajan hacia afuera del Sol y
comiinmente cubren regiones hasta de 100 de longitud. En un choque se observa un
incremento repentino, simultineo en la densidad, la temperatura de 10s protones, el campo
magnético y en la componente radial de la velocidad. En la figura 4.1 se muestra un choque
observado por el satélite ISEE-3, el 19 de diciembre 1980 a 1 UA. En esta figura la
densidad estd en cm™, la velocidad en km/s y el campo magnético en nT. Nétese en la
figura gue el incremento repentino en la velocidad y la densidad ocurren simultineamente,
del registro de la densidad se puede deterrninar que el choque tiene una duracién de 4 horas.
El incremento en la magnitud del campo ocurre con un defasamiento de aproximadamente
3 horas después. La magnitud méxima del campo ocurre simultineamente con el minimo de

la componente B,
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Figura 4.1 Choque interplanetario observado por el satélite ISEE-3 ¢l 19 de diciembre de
1980 a 1 UA. (Tomado de B. Tsurutani y W. Gonzidlez, 1997).

4.2 Andlisis de datos

Para hacer la comparacién de las perturbaciones observadas por cenlelleo interplanetario
con {as observadas por satélites y determinar los parimetros del viento solar en cada evento,

se hizo uso de datos contenidos en el sistema OMNI-Tape. El conjunto de datos del sistema
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OMNI-Tape es la compilacién de datos del campo magnético interplanetario, de datos de
plasma y de datos de flujo de particulas energéticas en la heliosfera cerca de la Tierra. De
las 26 perturbaciones obscrvadas en centelleo interplanetario solo 18 alcanzaron a la Tierra,
a partir de los datos contenidos en sistema OMNI-Tape para €l periodo comprendido entre
el 1 de enero de 1993 al 31 de diciembre de 1993, solo hubo 4 perturbaciones para las
cuales se encontraron datos, estas se muestra en la tabla 4.1, en la cual se muestran los
valores maximos de los parimetros del viento solar. En las primeras tres columnas se
muestra: el ndmero de evento de centelleo, la fecha de llegada a la Tierra y el valor de g,
respectivamente. En la columna 4 se tndica la fecha y hora de inicio del evento observado a
1 UA. De la columna 5 a la columna 9 se muestran los valores miximos de velocidad,
temperatura, densidad, magnitud del campo magnético y de la componente sur del campo
magnético, respectivamente, observados por satélites a | UA. En la columna 10 se indica la

existencia de un chogue transitorio observado.

Tabla 4.1 Eventos registrados por satélites en el Viento Solar a la altura de la Tierra. Todos
los valores de los pardmetros son maximos.

Evento en Centelleo Observaciones a 1 UA
No. de Llegadaala g Inicio v T B B Bz Choque
Evento  Tierma OMTY)  (ws) CK  (em) ¢T) Ty SN
1 8 Mar. 93 425 8 Mar.20:00 586 1x10° 42 32 -8 S
2 20 Mar, 93 300 20Mar 130 700 35x10° 25 14 50 N
3 23 Sep. 93 3.00 23 Sep. 1600 390 Bx1¢* RO 17 9.0 S
4 9 Nov. 93 325  9Nov.0T:12 530 15x10° 5 4 25 N

Para el procesamiento de los datos proporcionados por este sistema se considerd resolucién
horaria lo que permite conocer con exactitud la duracién de cada evento. En la figura 4.2 se
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muestra e] evento observado el dia 8 de marzo a las 20:00 TU en el cual si se presentd un

chogque, Esta perturbacidn se observé en centelleo desde el dia 6 de marzo.
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Figura 4.2 Choque registrado el dia 8 de marzo a las 20:00 TU. (Datos del sisterna
OMNI-Tape).
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En la figura 4.3 se muestra el evento observado el dia 20 de marzo en este evento no se

observé un choque interplanetario. Este evento se observé en centelico interplanetario el

mismo dia y no presento choque.
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Figura 4.3 Evento registrado el 20 de marzo de 1993.

63



En la figura 4.4 se muestra el evento registrado el 23 de septiembre a las 16:00 TU. De la
figura se observa que, aun con la falta de datos para los pardmetros del viento solar, se
observa un incremento repentino en la densidad de donde se puede inferir que si hubo un

choque.
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Figura 4.4 Choque registradoe el 23 de septiembre de 1993 a las 16:00 TU.



En la figura 4.5 se muestra el evento registrado el dia 9 de noviembre de 1993 a las 07:12
TU, en el cual no se observé choque. Este evento se observé en centelleo el mismo dia 9 de

noviembre.
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Figura 4.5 Evento registrado el dia 9 de noviembre de 1993, en el cual no se presento

choque.



4.3 Resultados

De la tabla 4.1 se observa que de las 18 perturbaciones registradas por centelleo
interplanetario que llegaron a [a Tierra solo para cuatro de estas se encontraron datos en el
sistema OMNI-Tape, de estas cuatro, dos presentaron choque uno el dia 8 de marzo, que en
centelleo se observé como la perturbacién de mayer duracion y el del 23 de septiembre de

1993, En los otros dos registros no se observé choque.
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5 Perturbaciones en ia Magnetosfera Terrestre

5.1 Efectos de las perturbaciones de gran escala sobre la Tierra

De la observacién ininterrumpida del medio interplanetario utilizando una red de
radiotelescopios de CIP se puede estudiar el origen de la perturbaciones interplanetarias,
desde su salida del Sol hasta su llegada a la Tierra con més de un dia de anticipacién. Esto
ultimo es muy importante para anticipar posibles efectos en el campo magnético de la
Tierra (tormentas geomagnéticas) y sus consecuencias en sistemas de distribucién de
energia eléctrica, sistemas de comunicacién por radio, navegacién aérea y maritima, deriva

de satélites, etc. Algunos de los sistemas més fuertemente afectados son:

1) Corrientes inducidas

Las fluctuaciones en el campo magnético inducen corrientes en cables y lineas de alta
tensién. Los efectos en los cables son interrupciones de corto periodo en el flujo que
ocasionan el funcionamiento inadecuado de los aparatos electrénicos. En las lineas de
transmision los problemas ocasionados son mis severos debido a que las corrientes directas
inducidas pueden alterar la fase de los transformadores provocando la saturacién de éstos y

en algunos casos su explosion.

2) Comunicaciones por radio y radares
Asociadas con la precipitacion de las particulas que producen ia aurora, hay perturbaciones
ionosféricas en latitudes medias y altas. Particularmente, los sistemas de frecuencia alta (HF

de 3 a 30 MHz) que operan a latitudes medias pueden ser alierados hasta en 50% de Ia
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frecuencia. Ademas del fendémeno auroral, frecuentemente se forman capas ionosféricas
esporddicas que afectan la propagacion de las frecuencias altas. Los sistemas de frecuencias
bajas VHF (de 30 a 300 MHz) y VLF (de 3 a 30 kHz) que operan en las regiones polares y
aurorales experimentan alteraciones de fase. Los radares VHF (30 a 300 MHz) y UHF (300

MHz a 3 GHz) también pueden sufrir alteraciones en el tiempo de enlace.

3) Prospeccién geofisica
Los estudios realizados por métodos geomagnéticos tales como fa biisqueda de minerales,
petréleo o los andlisis arqueoldgicos pueden producir resultados erréneos durante dias de

actividad geomagnética intensa.

5.2 Tormentas geomagnéticas

Una tormenta geomagnética originalmente se definié como intervalos de fluctuaciones
extraordinarias en el campo magnético de la superficie en la zona auroral (Chapman, 1962).
Durante la tormenta, la aurora se observa muy briliante, muy activa y se expande hacia
latitudes mds bajas. Por abajo de la aurora, en la Tierra se observan variaciones rapidas e
intensas del campo magnético causadas por corrientes concentradas que fluyen a través de
la aurora. En latitudes medias, ademds de la aurora y las corrientes, la componente
horizontal del campo magnético terrestre se ve significativamente reducida entre 50 y 500
nT. Esta reduccién ocurre en cualquier parte de la Tierra y puede aproximarse por un campo
axial antiparalelo al eje dipolar terrestre. Los mapas de esta perturbacién magnética
sugieren que €s causada por una corriente anular que fluye alrededor de la Tierra. Esa
corriente es producida por fa deriva dependiente de la carga de las particulas atrapadas, por
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la energetizacién, inyeccidn y pérdida de particulas en los cinturones de radiacién. La
reduccidn del campo superficial es una consecuencia de la deriva y el momento dipolar
creados por el giro de una particula alrededor de las lineas de campo.

Las investigaciones recientes han demostrado que siempre que llega a la magnetopausa un
viento solar que contiene un campo magnético con una componente sur infensa, B, <-10
nT, con una duracidn mayor a 3 horas, se registra una tormenta geomagnética intensa con
un indice magnético (Dst < -100 nT), (Gonzdlez y Tsurutani, 1987). Ellos sugieren que hay
dos posibilidades diferentes para la aparicién de una componente sur intensa B, en el
viento solar: A) la B, es el resultado de una compresién en el campo ambiental del viento
solar producido por la eyeccion de un transitorio més répido que el viento solar. B) Que la
B, est€ dentro del transitorio eyectado. En los casos A el eyecta debe ser mds rédpido y su
velocidad debe ser mucho miés alta que la velocidad normal del viento solar. Para los casos
tipo B los eyectas son asociados a estructuras de nube magnética. Estas dos posibilidades
son suficientes para que el eyecta contenga un campo magnético intenso de orientacién sur.

Comiinmente la tormenta geomagnética empieza con un incremento repentino mundial en
el campo magnético. Este impulso repentino (IR) se debe a la llegada del choque y se
manifiesta como un incremento rapido en la componente H en un intervalo de 1 a 6 minutos
y simultdneamente ocurre un incremento en el campo magnético global de alrededor de 5 a
30 gammas. Las tormentas débiles tienden a tener un IR miximo menos pronunciado y

menos prolongade como se muestra en la figura 5.1.
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Figura 5.1 Ejemplo de medicicnes de campo magnético durante una tormenta

geomagnética. (Tomado de Prochaska, 1980).

Hewish y Duffett- Smith (1987} encontraron que durante el periodo de agosto de 1978 a
septiembre de 1979, cada tormenta geomagnética intensa con un indice magnético global
diario Ap > 40 (indice planetario promedio) fue precedida por una perturbacién en el viento
solar la cual fue observada por medio de CIP. La técnica de CIP es una herramienta
poderosa para rastrear perturbaciones que éa]en del Sol obtentendo informacién sobre su
duracién y velocidad, lo que permite mejorar la prediccidn de la actividad geomagnética.
Durante el perfodo de julic de 1978 a septiembre de 1979, se llevd a cabo un monitoreo
continuo del centelleo de 900 fuentes cémicas de radio y se encontrd que la mayoria de los
comienzos repentinos (IR) de tormentas geomagnéticas ocurrieron mis de un dia después
de que se detect$ por primera vez la perturbacién en el medio interplanetario a través del

centelleo Bravo y Hewish, 1988. Para cada uno de los choques que producieron un (IR), el
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retrasoc de tiempo entre la primera identificacién por centelleo de la perturbacién en el
medio interplanetario y el comienzo del impulso repentino se muestra en el histograma de
la figura 5.2.

Después de media hora a pocas horas del impulso repentino, tas mediciones del campo
magnético superficial muestran una disminucién mundial, a la cual se le [lama “la fase
principal” de la tormenta, que tiende a durar de uno a tres dias. Durante este tiempo la
componente H regresa lentamente a su valor de pretormenta. Sin embargo, pueden aparecer
grandes variaciones aleatorias durante la fase principal. A la disminucién del campo, debida
al desarrolio de una corriente anular entre tres y seis radios temestres se le liama
disminucién Dsr. Las observaciones muestran que las particulas inyectadas en la cola
magnetosférica en el rango de 10 keV a 100 keV son las responsables de los incrementos en
la corriente anular. La actividad mds intensa tiende a ocurrir durante los afios cercanos al
méximo solar.

En latitudes altas la amplitud decrece del orden de un medio del valor de la zona auroral
cerca de los polos geomagnéticos. Hacia el ecuador de la zona auroral la intensidad de la
perturbacién decac en un quinto del méximo de la zona auroral en los 50° latitud
geomagnética y se extiende en una banda minima (1/8 mdximo} por abajo de los 30°
geomagnéticos. Sin embargo, cerca del electrochorro ecuatorial la intensidad de la

perturbacién incrementa a un cuarto del méximo.
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Figura 5.2 Histograma que muestra el porcentaje de eventos con diferencias de tiempo
(At) de 6 a 120 horas. Aqui At es la diferencia entre el tiempo de llegada del frente de la

perturbacién a la Tierra y el tiempo de su primera deteccién con centelleo interplanetario en

horas.

Los registros magnéticos muestran que algunas veces las perturbaciones magnéticas
reaparecen con un periodo de 27 dias (periodo de rotacién del Sol). Algunas veces esas
perturbaciones repetitivas pue.den atribuirse a regiones activas de larga duracién en el Sol.
Pero en ocasiones, las tormentas magnéticas ocurren cuando no se presentan regiones
activas visibles. Histéricamente la actividad magnética estuvo asociada a una regién M
(mistery). Actuatmente se sabe que esta actividad estd asociada a los hoyos coronales, los
cuales son visibles en rayos X.
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5.3 Indices magnéticos

La intensidad de una perturbacién geomagnética durante un dia de Greenwich se especifica
por una variedad de indices. Las diferencias entre el cardcter e intensidad de las variaciones
magnéticas con la latitud influyen en la eleccién y obtencién de los indices de actividad
magnética. Por ¢jemplo, en la zona auroral, son importantes las escalas de tiempo de una
hora ¢ menos. Mientras en latitudes medias, se usan indices con intervalos de tres horas a
un dia. Cerca del ecuador, son apropiados los indices con intervalos de dias o méas. Los
indices magnéticos més usados son:

El indice K: es una medida en intervalos de tres horas de las variaciones irregulares de las
mediciones del campo magnético estindar, (e-g magnetogramas) y se¢ usa como un

indicador del nivel general de la actividad magnética causada por ¢l viento solar.

El indice K, se basa en los indices & medidos en estaciones preseleccionadas entre 48° y 63°
de latitudes magnéticas. Los valores de k se usan para calcular el indice & (s: estandarizado)

el cueal intenta suavizar las variaciones locales y estacionales.

El indice AE (aurcral electrojet) es el indice magnético principal para estudios en la zona
auroral. Este indice es una medida en minutos (en intervalos de 1 a 2.5 minutos) de la
componente H con un arreglo de observatorios en la zona auroral.

El indice Dst (Disturbe storm time) es un indice magnético basado en la magnitud promedio
de la componente horizontal del campo magnético medido en estaciones distribuidas en

longitud, ubicadas en latitudes medtas. Es el indice mas ampliamente usado en latitudes

73



bajas. Los valores negativos grandes de Dst durante tormentas geomagnéticas se deben a los

cambios en la corriente anular y se calcula en intervatos de horas.

5.4 La corriente anular

La corriente anular rodea el ecuador magnético y tipicamente estd focalizado entre 3 y 6
radios terrestres. Arriba de los 4 radios terrestres, la corriente anular invelucra una deriva
lenta de particulas que cruzan fas lineas de campo magnético moviéndose gradualmente
alrededor de la Tierra, hacia el ceste para los iones y hacia el este para los electrones.
Tipicamente las particulas que forman [a corriente anular tienen una energia promedio de
85 KeV y la mayoria de las particulas tienen energias del orden de 10 a 250 KeV. La
densidad de particulas en la cormiente anular es de 3 a 4 en el plano ecuatorial. Las
observaciones muestran que durante las tormentas rmagnéticas las particulas inyectadas en
la hoja de plasma son las responsables de los incrementos en la corriente anular.
Variaciones de magnitud en ¢l flujo de protones en escalas de tiempo de 10 minutos pueden

ocurrir en condiciones de tormentas geomagnéticas.
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5.5 Anilisis de datos.

Para saber si ocurrieron perturbaciones terrestres con cada uno de los eventos observados
por centelleo interplanetario en 1993 se hizo uso de los datos obtenidos en la magnetosfera
reportados en el Solar Geophysical Data, de donde se obtienen los valores del indice
geomagnético Dst, ¢l cual indica si se presentd un impulso repentino y si fue una tormenta
geomagnética (TG) Dstnin < -50 nT 6 una tormenta geomagnética intensa (TGI) Dstp, < -
100 nT. Los resultados se muestran en la tabla 5.1, en la cual la primera columna indica el
mimero del evento, la segunda y tercera indican los resultados de las observaciones
realizadas por medio de centelleo interplanetario, de la columna 4 a la columna 7 se
muestran los resultados de las observaciones a 1 UA, en las cuales los asteriscos indican
que no se encontraron datos en la OMNI-Tape y de la columna 8 a la columna 10 se

muestran los resultados de las observaciones en la magnetosfera.
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Tabla 5.1 Perturbaciones terrestres registradas en la magnetosfera en 1993,

Evento en Centelleo Observaciones a 1 UA Evento en la Magnetosfera
No, de Amiboala 4 Inicio B, At Choque  Fechade  Dstn, IR
Evento Tierra (D, M, TU) (nTy  (hrs) SN Registro T
1 [ Ene.93  4.00 R b * * 1 Ene. 93 -18 N
2 19Ene. 93 3.00 srae b * * 20Ene.93 .29 N
3 25Ene, 93 275 b b * * 25Ene.93 41 N
4 8Feb.93 325 Rl i * * §Feb.93  -67* N
5 13Feb.93 350 b ik * * 13Feb.93  -29 N
6 8§Mar.93 425 8Mar. 2000 -180 4 S 9Mar.93 -[38%** S
7 I15Mar93  3.00 A i * * 15Mar. 93 -91* N
8 20Mar. 93 300 20Mar. 05:00 -5.0 * N 2] Mar, 93 .46 N
9 28 Mar. 93  2.75 R A * . 29Mar. 93  -63* N
I0 4 Abr.93 425 bk d e * * 4 Abr. 93 -169** S
i 28 Abr. 93 275 R e * * 29 Abr. 93 -7 N
12 25May.93 325 i b . * 26 May. 93 0 N
13 9Iun. 93  4.25 bl i . * 9 Jun. 93 -33 N
14 23Sep. 93  3.00 23 Sep. 18:00 9.0 > N 238ep. 93  -38 N
15 30 8ep.93 350 bt il * 308ep. 93 43 N
16 190c1.93  3.00 i b . * 190ct.93  -21 N
1?7 O9Nov.93 325 9Nov.22:55 -2.5 * N 9Nov.93 43 N
I8 1Dic.93  3.00 sdxe e . . | Dic. 93 -53 N

De la tabla 5.1 se observa que ocurrieron 3 tormentas geomagnéticas indicadas por el
superindice denotado por un asterisco y 2 tormentas geomagnéticas intensas denotadas por

el superindice de doble asterisco.
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Las tormentas geomagnéticas que se registraron fueron:

a)La tormenta geomagnética del 8 de febrero de 1993 que empezé a las 07:00 TU
alcanzando un méximo en Dsr = -67 y termind a las 09:00 TU; en esta tormenta no se
observé un IR. Este evento se empezé a observar por centelleo el dia 8 con un factor g =
3.25 y por satélites se empez6 a registra a las 21:00 TU y no se observé choque como se

observaen la figura 5.3.
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Figura 5.3 Tormenta geomagnética registrada el dia 8 de febrero de 1993, el minimo en

el Dst se observa a las 07:00 TU.
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b) La tormenta geomagnética intensa que se registro el 8 de marzo de 1993 cuando
se registro un IR con un indice magnético miximo (Dst = 2) a las 24:00 TU, alcanzd un
minimo en e} indice Dst = -138 a las 07:00 TU del dia 9 de marzo. Este evento se empezé a
observar por medio de centelleo desde el dia 6 de marzo con un factor g = 4.25 y por
satélites se detecté un choque a las 20:00 TU de! dia 8 de marzo, en el cual se observa una
componente sur del campo magnético B, = -18 #T con una duracién aproximada At = 3

horas. Esta tormenta geomagnética intensa se muestra en la figura 5.4.
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Figura 5.4 Tormenta geomagnética intensa registrada ¢l dia 8 de marzo de 1993. En este

evento si se observa un impulso repentino.
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c) La tormenta geomagnética del 15 de marzo de 1993, que empezé a las 08:00 TU
alcanzé un Dst = -9} a las 17:00 TU y termind a las 04:00 TU de! dia 16 de marzo. Este
evento que empezé a observarse por centelleo desde el 14 de marzo con un factor g = 3.0 y
por satélites se empezd a registrar a las 19:46 TU del dia 15 no presento chogue y no se

observé un impuiso repentino como se observa en la figura 5.5.
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Figura 5.5 Tormenta geomagnética registrada el dia 15 de marzo de 1993. En este evento

se alcanza un minimo en Dst = -91 a las 17:00 TU.
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d) En Ia tormenta geomagnética del 29 de marzo de 1993 que empezé a registrarse a

las 04:00 TU alcanzé un minimo en ¢l indice magnético Dsr = -63 a las 06:00 TU y terminé

a las 09:00 TU. Este evento empez6 a observarse por centelleo desde el dia 28 con un factor

g = 2.75 y por satélites s empez¢ a registrar a las 12:42 TU del dia 28. En este evento no se

observé choque como se muestra en la figura 5.6.
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Figura 5.6 Tormenta geomagnética (Dst = -63) registrada el dia 29 de marzo de 1993 a
las 04:00 TU.
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¢} En la tormenta gcomagnética intensa del dia 4 de abril se registré un IR con un
indice magnético miximo (Dst = 18} a las 15:00 TU alcanzando un indice geomagnético
Dst = -169 a las 07:00 del dia 5 de abril de 1993. Este evento empezd a observarse por
centelleo desde el dia 3 de abril con un factor g = 4.25 y dejo de observarse el dia 4. A pesar
de no tener registros de satélites se observa que este fue el evento mas intenso que se

registro durante ¢l periodo de estudio, como se muestra en la figura 5.7.
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Figura 5.7 Tormenta geomagnética intensa (Dst = -169) registrada ¢l dia 4 de abril de
1993 a las 15:00 TU.
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5.6 Resultados

De la tabla 5.1 se observa, que no todas las perturbaciones detectadas por centelleo
interplanetario que llegan a la Tierra causan tormentas geomagnéticas y para el periodo de
estudio se registraron tres tormentas geomagnéticas y dos tormentas geomagnéticas
intensas, la tormenta geomagnética intensa del 9 de marzo de 1993 que se observéd en
centelleo desde el dia 6 y por satélites se empezd a observar el dia 8§ de marzo fue el evento
de mayor duracién y la tormenta geomagnética intensa del dia 4 de abril de 1993. Estas dos
tormentas fueron las que presentaron ef factor g mds alto, aunque en la dltima no se observé

un choque interplanetario si se observé impulso repentino.
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6 Conclusiones

Del desarrollo de este trabajo se puede concluir que:

De 26 perturbaciones detectadas por centelleo interplanetario solo el 69% alcanzé a golpear
a la Tierra. De estas el 67% se detectaron con un dia de anticipacion a su llegada a la Tierra

y €l 33% de estas se detectaron el mismo dia de su llegada sin alterar el entorno terrestre.
Todas las perturbaciones que presentaron el factor g més alto y que llegaron a la Tierra
causaron tormentas geomagnéticas. Para el periodo de estudio se registraron 5 tormentas, 3

dentro de la categoria de tormentas geomagnéticas y 2 tormentas geomagnéticas intensas.

Las perturbaciones que generaron tormentas geomagnéticas intensas se originaron en la
regién WN en el Sol.

Debide a la falta de datos de satélites no se pudo hacer una comparacion exhaustiva de la

relaci6n de choques con tormentas geomagnéticas.

De los resultados de este trabajo se observa que la actividad solar durante 1993 (en 1a parte

descendente del ciclo de actividad solar 22} fue bastante tranquila.
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