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Resumen

La presente tesis tiene como objetivo mostrar la variacién que presentan las
diversas manifestaciones de la actividad solar a lo largo del ciclo de actividad
solar definido por el niimero de manchas.

La tesis comprende cinco capitulos. En el primer capitulo se presenta una
descripcidn general del magnetismo solar. Se analiza el campo magnético foto-
sférico, cromosférico y coronal. Posteriormente se hace una descripcién del ciclo
magnético de 22 afios del Sol y un breve anslisis del dinamo solar. El capitulo
dos se refiere a la actividad solar. En él se estudian las regiones activas, las man-
chas solares y su ciclo asf como una breve descripcién de algunos modelos del
ciclo solar. En el tercer capitulo se presentan las diversas manifestaciones de la
actividad solar como lo son las fulguraciones, erupciones de filamento, particulas
energéticas, estallidos de rayos X, estallidos de radio, esiallidos de rayos gamimna
y las eyecciones de masa coronal. En el cuarto capitulo, que es la parte medu-
lar de la tesis, se presenta el estudio que se realizé para determinar la forma
en la que, las diversas manifestactones de la actividad solar varian con el ciclo
de actividad solar, definido por el indice de manchas. Bésicamente el anilisis
consiste en comparar la razén de ocurrencia de las diversas manifestaciones de
la actividad solar a lo largo de un periodo de tiempo de 20 afios (1979-1999) con
el nimero de manchas en el mismo periodo. Lo que se busca en éste estudio
es saber si, al hablar del méximo o minimo del ntmero de manchas, estamnos
hablande también del maximo o minimo de ocurrencia de las manifestaciones de
la actividad solar. Los resultados que arroja el estudio muestran que no todas las
manifestaciones de la actividad solar alcanzan su maximo o minimo de ocurrencia
de forma simultdnea a cuando el indice de manchas lo alcanza. Sin embargo exis-
ten ciertas manifestaciones que presentan una buena correlacién con el indice de
manchas. En las conclusiones (capitulo 5) se presentan los resultados obtenidos
y se plantean algunas causas que podrian estar relacionadas con el hecho del
porqué algunas de las manifestaciones de la actividad solar uo presentaron una
variacién siimuitanea cou la evolucidn que presenta el uimero de manchas.
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Capitulo 1

Magnetismo Solar

1.1 Campo Magnético del Sol

1.1.1 Introduccion

Hablar del origen del campo magnético del Sol es un tema realmente apasionante
debido a que, hasta la fecha, no se han logrado comprender en su totalidad los diferentes
procesos fisicos que involucran su generacién y su activa regeneracion. Para darnos una
idea de lo que este problema implica, es conveniente conocer los preliminares fisicos
que tratan de sustentar las posibles formas de generacidn de los campos magnéticos de
cuerpos naturales como el Sol, Ia Tierra, etc. En los cuerpos cosmicos, la maleria de
que estdn formados es muy importante debido a que, en general, es una muy buena
conductora de la electricidad. Sabemos que los movimientos de las cargas eléctricas o
corrientes eléctricas producen campos magnéticos; de ahf que la conductividad eléctrica
del material en el que se encuentra embebido el campo magnético juega un papel muy
importante para la existencia, comportamiento y generacién del campo magnético.

Exn éste capitulo presentamos un breve andlisis del magnetismo solar. Los desarrollos
de las ecuaciones presentadas fueron consultados en Solar Magnetohydrodinamics, Fric
R. Priest, 1982.

Cuando un cuerpo conductor se mueve a través de un campo magnético, se induce
en éste un campo eléctrico. Este campo eléctrico inducido produce una corriente que
a su vez generard un campo magnético. La situacién parece no representar ningun
problema y podriamos decir que el mecanismo de generacién de campos magnéticos
en cuerpos cosmicos es trivial. Sin embargo, resulta que los cuerpos cosmicos estan
constituidos por fluidos altamente conductores de la electricidad y debido a esto, los
cuerpos cosmicos no pueden mantener campos eléctricos. Esto se debe a que, cuando se
establecen los campos eléctricos, simultdneamente se genera un movimiento de cargas
eléctricas que cancelan estos campos impidiendo, por consiguicnte, ¢l establecimiento
de campos eléctricos capaces de generar corrientes eléctricas. Lo anterior nos enfrenta a
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una discordancia entre campos eléctricos inducidos al atravesar un cuerpo por un campo
magnético y la incapacidad de que un fluido, altamente conductor, pueda mantener
dichos campos eléctricos. Para aclarar esta contradiccién, es necesario considerar que
ias lineas de campo magnético se mueven con el fluido. Sila conductividad de un fluido
es muy alta, podemos decir que las lineas de campo magnético se encontrardn fijas o
congeladas en el fluido y ademds se mueven con él. Esta consideracién parte del hecho
de que la conductividad es infinita, es decir, l fluido no tiene resistividad eléctrica.
Sin embargo, sabemos que no existe un conductor perfecto y por lo tanto, el fluido
tiene (aunque su conductividad sea muy alta) una propensién a oponer resistencia al
flujo de corriente eléctrica. Esto motiva que los campos eléctricos no se anulen, pero
eso si, tengan valores muy pequefios. Bajo estas condiciones, resulta que a causa de
lo finito de la conductividad eléctrica del fluido, existird un movimiento relativo entre
el fluido y las lineas de campo magnético. Ademds, este hecho repercute en que ahora
las corrientes eléctricas sufrirdn un decaimiento con el tiempo, por lo que, la energia
del campo magnético se disipard en forma de calor. El efecto de estos procesos sobre
el movimiento de las Iineas de campo es el de permitirles que se difundan a través del
fluido.

El comportamiento de los campos magnéticos en los fluidos eléctricamente con-
ductores muestra que las lineas de fuerza magnética tienden a ser arrastradas y a
distorsionar su forma con los movimientos locales del fluido. Al mismo tiempo, las
lineas de campo se difunden a través del fluido. Conforme las lineas de campo se
difunden a través del fluido, puede suceder que sufran un traslape con otras lineas gen-
eradas en otras regiones del fluido, por lo que el campo resultante es, simplemente, la
suma vectorial de las componentes de los campos. De igual forma, puede suceder que
al difundirse las lineas magnéticas desde distintas partes del fluido puedan cancelarse
unas a otras originando un cambio en la estructura topoldgica del campo.

Fs conveniente sefialar que si pensamos a los campos magnéticos de los cuerpos
essmicos como el producto de un magnetismo permanente, éstos estardn sujetos a
las leyes que gobiernan dicho fenémeno. El magnetismo permanente precisa que los
momentos magnéticos atémicos individuales, causados por las corrientes eléctricas mi-
croscopicas en el interior de los 4tomos, permanezcan alineados unos con otros. Sin
embargo, este alineamiento es afectado por la agitacidn térmica que tiende a destruirlo.
Si se consideran materiales a muy alta temperatura, la desorganizacién de los momen-
t0s magnéticos de los d4tomos es bastante considerable. Cuando la temperatura alcanza
valores de 600 a 700 °C {punto de Curie) el ferromagnetismo deja de existir. Como
el interior de los planetas y del Sol estd a muy altas temperaturas, es logico pensar
que no puedan mantener una magnetizacién permanente. Silos campos magnéticos
de gran escala de cuerpos cosmicos no pueden ser el resultado de corrientes eléctricas
microscopicas asociadas con magnetismo permanente, estos campos deben surgir de
corrientes eléctricas muy grandes que fluyen en el material eléciricamente conductor
del cual se componen estos cuerpos. En lo referente al decaimiento resisiive, el tiempo
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caracteristico para que un campo magnético decaiga a un 60% es

2
= (11)
n
donde L es el tamaifio fisico del cuerpo conductor v 7 es la difusividad magnética.
Aplicando esta ecuacidn al nicleo de fierro fundido de la Tierra, eléctricamente con-
ductor, nos da un valor aproximado de 30,000 afios, que resulta ser un tiempo muy
corto comparado con la edad de la Tierra que es del orden de 4.5 x 10 ahes. Sin
embargo, la evidencia paleomagnética muestra que la intensidad promedio del campo
geomagnético ha permanecido practicamente igual durante la mayor parte de la histo-
ria de la Tierra. Resulta evidente que debe existir algin mecanismo que regenera el
campo geomagnético en contraposicion a su decaimiento resistivo.

En lo que respecta al Sol, si wsamos la misma consideracidn, resulia gque su tiempo
de decaimiento al 60% es mayor que 10° afios para un campo magnético embebido en el
interior del Sol. Un campo magnético, atrapado en el Sol en la época de su formacién,
hace 4.5 x 10° afios, habrfa decaido solamente por un factor menor que 1/10. Por lo
tanto, resulta posible que ain quede un campo maguético estacionario remanente de
sus primeras épocas. Sin embargo, el campo magnético del Sol no es estacionarlo, sino
que oscila con un periodo muy corto de 22 anos, llamado cominmente, ciclo magnético
solar o ciclo de 22 afios. Este campo magnético debe ser el resultado de un activo
proceso de generacion contempordneo.

Otra forma de alterar el campo magnético es la conveccidn. Debido a la cuasineuw-
tralidad que define al plasma, la ausencia de carga neta en este material que constituye
al Sol hace que las ecuaciones de Maxwell tomen la forma:

vV -E=0 (1.2)

v-B=90 (1.3)

7 X B = ppd (1.4)
oB

= - —— 1.5

vxE 5 (1.5)

Si la conductividad eléctrica del plasma es o, entonces
J =0E (1.6)

que es lo que se conoce como la ley de QOhm. Si el plasma estd en movimiento (como
en el caso del Sol) esta ley es vélida sélo en un sistema de referencia que se mueve con
el plasma. Desde un sislema en reposo, aparecera un campo eléctrico adicional debido
al movimiento del plasma {campo convectivo}, dado por

E=-vxB (1.7)
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de manera que en este caso la expresion para la ley de Ohm es
J:(T(E+VXB) (18)

donde E es el campo antoinducido por la ecnacién (1.5).
Para calcular la variacidn en el tiempo del campo magnético y su influencia dinamica
sobre el plasma, podemos tomar el rotacional de la ecuacién {1.8) y obtenemos:

J
vx;:(vxE)—i—vx(va) (1.9)
Susutituyendo las ecuaciones {1.3) y (1.5) tenemos
0B 1
— B) — S 1.10
gr — VX (vxB)-vx 2oV x B (1.10)

que es la ecuacion de induccion magnétice; donde 1/ g = n, s la difusividad magnética.
Debido a que en los plasmas solares la permeabilidad magnética py puede conside-
rarse la del vacio y si ademas la conductividad eléctrica se considera uniforme, entonces
7 no dependerd de las coordenadas y podemos sacarla del operador rotacional, de modo
que obtenemos
OB
EZVX(VXB)——W{?X(VXB) (1.11)
Usando una de las relaciones vectoriales y de la ley de Gauss, tenemos la ecuacién de
induccién en la forma
%—?:vx(va)+fr]v2B (1.12)
La ecuacidn de induccién describe cémo cambia el campo magnético con el tiempo
en un punto fijo del espacio en el interior de un fluido magnetizado de conductividad
uniforme que tiene un campo de velocidades v. El primer término del lado derecho de
la ecuacién (1.12) describe el efecto del movimiento del plasma, o conveceién, sobre el
campo magnético. El segundo término representa el decaimiento 6hmico, o difusion,
del campo debido a la resistencia eléctrica del plasma.
Se puede obtener una idea aceptable del comportamiento del campo magnético
simplemente analizando los ordenes de magnitud de estos términos. El primer término
(el de conveccidn) se puede aproximar a:

vame% (1.13)

donde £ es la escala de longitud en la cual B cambia por una fraccién substancial debido
a los gradientes del campo en el volumen considerado.
Y el segundo término (el de difusién)

, B
UAVARS RS/

> (1.14)
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(a3

La razén entre e] término de conveccidn y el de difusidn, se define como el nimero de
Reynolds magnético, R,,, el cual estd dado por
vl
R,=— (1.15)
1
R,, también se puede entender como la razdén de las dos escalas de tiempo, esto es, la
escala de tiempo del decaimiento éhmico
52
Tp = — (1.16)
’I’] .
que seria el tiempo en el que el campo desaparece del conductor de dimension £.
Y la escala de tiempo de la conveccidén

¢
. = 1.17
re= - (1.17)
que es el tiempo en el que el plasma transporta al campo a una distancia £.
Si R, < 1, entonces el comportamiento del campo magnético estd gobernado por
la ecuacién de difusidn 9B

T = B 1.1
5 =1V (1.18)

Si R, > 1, entonces el comportamiento del campo magnético estard gobernado por la
conveccién (transporte) que de él haga el plasma,

?n%:vx(va) (1.19)
ot
Y la difusién de las lineas de campo a través del plasma se puede despreciar. Para el
Sol resulta que su nimero de Reynolds magnético es muy grande debido a lo grande
de las escalas en que se realizan los movimientos del plasma.
Entonces la difusién y la conveccién son dos formas de alterar un campo magnético
primigenio. Lo anterior nos lleva a tratar de explicar los campos magnéticos de los
cuerpos cosmicos basdndonos en un proceso activo de regeneracion.

1.1.2 Ohbservaciones del Campo Magnético Solar

El campo magnético del Sol puede ser observado a nivel fotosférico, y a veces a mayor
altura en la atmdsfera solar, cuando la densidad del plasma es lo suficientemente alta y
la temperatura es baja. Esto permite detectar el efecto Zeeman en las lineas espectrales.
Se conoce con el nombre de efecto Zeeman al desdoblamiento de los niveles energéticos y
de las lineas especirales por la accién de un campo magnético exterior sobre la sustancia
cmisora. Se distingnen los siguientes efectos Zeeman: longitudinal y fransversal (a la
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Figura 1.1: Intensidad y signo del campo magnético de los polos norte (arriba) y sur (abajo).
La linea en el centro indica las latitudes heliograficas de la Tierra. [Tomada de Babcock, 1959].

direccién del campo magnético), normal y andmalo. Cuando el efecto es longitudinal
normal, cada linea especiral se desdobla en dos componentes de frecuencia v £ Av,
donde v es la frecuencia de la linea espectral en ausencia del campo magnético. Il
efecto Zeeman normal se observa dnicamente en campos magnéticos fuertes {como ¢
fotostérico). En los campos débiles se produce el efecto Zeeman andmalo. En esle
efecto, el desdoblamiento de las lineas espectrales es mucho mds complicado que en cl
normal. El nimero de componentes de una linea supera, frecuentemente, al numero
correspondiente al efecto normal y la distribucién de las intensidades en el sistema
que forman las componentes (multipletes de Zeeman) resulla sumamente compleja. La
distancia entre las componentes de la linea define el valor de la intensidad del campo
magnético B. La separacidn (desdoblamiento} Av es proporcional al campo magnético
de la fuente: Av o« Br#.

Después de que Babcock (1953) desarrollé con este principio el magnetémetro
(aparato que se utiliza para medir el campo magnético de la sustancia emisora) se
abrid una nueva etapa en el estudio de los campos magnéticos solares. Las observa-
ciones mostraron que el campo magnético del Sol es muy complejo y cambiante. [l
campo magnética del Sol presenta un campo magnético global, con componentes dipo-
lares muy débiles y un campo magnético local con componentes a veces muy intensas.
Las zonas cercanas a los polos (A > £45°) estdn dominadas generalmente por una sola
volaridad y en las bajas latitudes existen regiones de polaridad mixta.




1.1. CAMPO MAGNETICO DEL SOL 7

En la figura 1.1 se muestra la intensidad y el signo del campo magnético de los
polos desde el afio 1956 hasta el afio 1959, observados por Babcock (1959). El campo
magnético del polo norte tuvo polaridad positiva (parte superior de la figura 1.1) y el
del polo sur polaridad negativa (parte inferior de la figura 1.1). El campo del polo sur
empez6 a disminuir en el inicio de 1957 y se hizo indetectable en marzo de ese ano. En
julio lo detectaron otra vez pero con la polaridad magnética positiva y al {inal del afio
su valor aumentd hasta 1 G. El campo magnético del polo norte se invirtié rapidamente
en 1958. La inversién de los polos pasa cada ciclo solar cerca del pico de la actividad
en cada hemisferio (Waldmeier, 1960). El polo sur magnético pasa a ser un polo norte
y viceversa, con un periodo de aproximadamente 11 afios. El regreso al estado inicial
pasa cada 22 afios y este perfodo se llama el ciclo magnético solar. La tiltima inversion
del campo ocurrid en el afio 1989 y actualmente el polo norte tiene polaridad positiva.

El viento solar extiende al campo magnético en el medio interplanetario donde se
puede observar directamente con los magnetémetros que se encuentran en los vehiculos
espaciales. Si en estos niveles, en general, el campo es observable, no sabemos nada
sobre los campos que estdn abajo de la fotosfera.

1.1.3 La Fotosfera y su Campo Magnético

La fotosfera es la superficie del Sol que puede ser vista en luz visible. La mayor parle
de la energia que nos llega del Sol proviene de esta capa, ya que emite un continuo de
radiacion electromagnética, casi toda en el visible. Las capas superiores de la fotosfera
también absorben radiacién, produciendo el espectro de lineas de absorcién de Fraun-
hofer que se superpone al espectro continuo de emisién. La capa baja de la fotosfera
estd compuesta por material parcialmente ionizado -en su mayor parte hidrégeno- y en
sus capas altas el hidrégeno es principalmente neutro. La densidad tipica de la folos-
fera es aproximadamente de 10~ kg/m?. En la fotosfera la temperatura disininuye de
abajo hacia arriba, desde 8500 K en su base hasta unos 4500 K en la parte superior, y
su temperatura media es de alrededor de 5770 K.

Cuando uno observa en detalle a través de un telescopio, la fotosfera presenta un
aspecto granuloso. La superficie del Sol estd cubierta por una gran cantidad de cel-
das brillantes separadas por delgadas lineas oscuras. Estas celdas, llamadas grdnulos,
tienen un tamaifio promedio de 2000 km y son de vida muy corta. Cada granulo indivi-
dual tiene una vida de alrededor de 10 minutos después de los cuales se desvanece, por
lo que el aspecto granular de la superficie solar cambia en forma continua. Los granulos
representan el limite superior de las celdas convectivas donde el plasma emerge desde
la profundidad de la zona convectiva. Este patrén de granulacién es muy cambiante
debido a que es reemplazado por nuevas celdas de plasma que continuamente ascienden
hasta la parte baja de 1a fotosfera. El flujo de material dentro de los granulos puede lle-
gar a alcanzar velocidades supersénicas de hasta 7 km/s produciendo estallidos sénicos
v olro tipo de ruido que genera ondas en la superficie del Sol.
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Figura 1.2: Magnetograma, fotosférico para la rotacién Carrington 1742 (noviembre de 1983).
Se muestra la complejidad del campo a bajas latitudes (A = £60°). Las lineas continuas se
conocen como isolineas de magnitud de campo magnético de polaridad positiva y las isolineas

punteadas representan magnitud de campo magnético de polaridad negativa. [Tomada de
Solar Astrophysics).

Ademds de estos pequefios granulos se encuentra una granulacién de gran escala,
los llamados supergrdnulos, de aproximadamente 30 000 km de didmetro, cuyas vidas
son de alrededor de un dia y suman del orden de 5000 en cada momento.

Otra de las caracteristicas de la fotosfera son las llamadas manchas, enormes re-
giones oscuras con tamafnos entre 1000 y 100 000 km que rotan con el Sol y cuyo nimero
aurnenta y disminuye signiendo un ciclo de aproximadamente 11 anos. Las manchas
solares son regiones de campo magnético muy intenso que aparecen usualmente en gru-
pos de dos manchas con polaridad de campo magnético opuesta. En la parte oscura
de cada mancha (umbra) la intensidad del campo magnético es de 3000-4000 G y en
la parte poco oscura {penumbra) es aproximadamente de 1500 G.

En la fotosfera solar aparecen también las fdculas. que son regiones mas brillantes
v mds calientes que el resto de la fotosfera y que suelen preceder al surgimiento de
una mancha. Si uno toma una fotografia del Sol en luz blanca, -especialmente cerca
del limbo- puede identificar & las fdculas fotosféricas. El llamarlas fotosféricas, enfatiza
el hecho de que son observadas en la parte mds baja de la atmdsfera solar. De olra
manera, una fotografia del Sol en luz monocromdtica de una linea espectral fuerte (e
o la linea del Ca 11 K revela informacion de capas mads altas de la atmdsfera solar, éstas
areas brilantes son Hamadas fdeulos cromesféricas conocidas también como playes.
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Campo Fotosférico

La descripcién del campo magnético fotosférico involucra procesos fisicos de generacion
de campo magnético por debajo de esta capa del Sol. Como lo vimos anteriormente,
el campo magnético fotosférico puede ser medido con ayuda del efecto Zeeman. Un
tipo de magnetogramas presenta el patrén de campo magnético en la superficie solar
para cada rotacién Carrington {(figura 1.2). Una rotacién Carrington se define como el
periodo sinédico de rotacién promedio de las manchas. El intervalo de tiempo de cada
rotacién Carrington es de 27.2753 dias. La primera rotacién Carrington comenzé el 9
de noviembre de 1953.

El campo magnético influye en la estructura del plasma cuando la razén [ de la
presién del plasma a la presion magnética es menor que, o del orden de la unidad. 3
S€ eXpresa Como

Pplasmm p’U2
= = 1-20
ﬁ Pmag 32/2,"'!’0 ( )

donde p es la densidad, v la velocidad y B el campo magnético. A nivel fotosférico, este
caso se da solamente dentro de las manchas solares y en los limites de los supergréanulos
mientras que para una (3 > 1, el plasma domina la estructura del campo magnético
de forma tal que, las lineas de campo magnético son arrastradas por el plasma, lo
que se conoce como campo congelado. Por ¢jemplo, la presién del plasma a nivel
fotosférico es aproximadamente de 10* Pa con un campo magnético de 1550 G. En
este caso, 8 ~ 1.12. En las manchas solares la presién del plasma es ~ 2 x 10/
Pa con un campo magnético de 3000 G, lo que nos da una 8 =~ 0.55. El flujo de
plasma en la zona convectiva, arrastra lineas de campo magnético que son transportadas
por las celdas convectivas y llevadas hasta la frontera entre la zona de conveccién y
la fotosfera. Una consecuencia importante de este fendémeno es que, debido a estos
flujos celulares de plasma, que incluyen a los grdnulos y supergrénulos, se presenta
en el Sol una concentracién de flujo magnético a nivel fotosférico en las fronteras de
éstos. La concentracién de flujo magnético por los flujos celulares del plasma ha sido
estudiada parcialmente por Parker y Weiss desde hace més de 30 afios por medio de
integraciones numéricas de las ecuaciones de la magnetogasdindmica. Bésicamente lo
que implica este andlisis es que, con base en la ecuacidn de induccién y considerando un
campo de velocidades establecido, se logra obtener un modelo llamado de aproximacién
cinerndtica, en €l cual no se considera el efecto de la aceleracién o frenamiento sobre
el movimiento del fluido producido por la fuerza de Lorentz. Gracias a los resultados
que arroja este modelo de aproximacién cinemdtica es posible deducir que el flujo
de plasma transportard al campo magnético en su movimiento debido a que éste se
encuentra congelado en el fluido. Este movimiento deformard las lineas de campo
magnético haciendo que se curven y concentrdndolas en las orillas de las celdas. Este
cfecto se extiende hacia todas las celdas generando lo que se ha dado en llamar la red
folosférica. La red fotosférica se extiende por todas las regiones del Sol quieto y se
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genera bédsicamente por la conveccidn de celdas de plasma que forman los granulos,
arrastrando las lineas de campo y concentrindolas en las orillas de éstos granulos. La
fotosfera presenta un campo magnético estructurado en pequefios elemmentos y cada uno
de ellos estdn organizados dentro de patrones de gran escala, los cuales se clasifican de
la siguiente manera:

e Regiones activas. Caracterizadas por manchas solares, playas brillantes y estruc-
turas de fibras de campo magnético intenso. Las manchas solares representan
regiones de campo magnético intenso que exceden los 1500 G. Las playas (parte
de una regién activa que se encuentran fuera de las manchas solares) contienen
un campo magnético promedio de algunos cientos de G. Sin embargo, el flujo se
concentra dentro de elementos magnéticos {conocidos como nudos magnéticos o
microporos) con una intensidad de campo magnético muy alta, del orden de 1000
a 2000 G y flujos de campo tipicos de 8 x 10!® Wh. Estos elementos se loca-
lizan en los bordes de las celdas de supergranulacién. El efecto del movimiento
de los gramulos parece dar el movimiento horizontal aleatorio de los elementos
magnéticos.

s Areas unipolares de gran escala. Estas se extienden a lo largo de casi toda la
superficie solar. Se considera que son la red fotosférica aumentada; es decir
donde la red es relativamente fuerte y de una polaridad. En la linea central de
Ha y CaK, la red es brillante y al alejarse de la linea central de Hea una red
cscura de espiculas es la que predomina. Estos son los remanentes acumulados
de las regiones activas.

o Campos de granulacidn y supergranulacion. Probablemente, un 90% del flujo
magnético fotosférico fuera de las regiones activas, se concentra en los limites
de la supergranulacidn. Los campos de la red magnética se componen de nudos
magnéticos o intensos tubos de flujo, que tienden a estar localizados entre los
granulos. Poseen intensidades de campo magnético muy altas, 1000 a 2000 G
y flujos de 3 x 10 Wb y tamafios caracteristicos de 100 a 300 km. En viejos
remanentes de regiones activas a las latitudes de las manchas solares, el patrén
de la red se muestra particularmente bien. En el Sol quieto, la red estd mucho
mas fragmentada que las regiones de playas y contiene muchos nudos magnéticos.
Los campos magnéticos de la red se concentran parcialmente por flujos granulares
y supergranulares y parcialmente por inestabilidades. Ademds se encuentran,
dentro de las celdas de los supergranulos, a elementos magnéticos los cuales se
conocen como campos intrared (o en el interior de la red) y presenian una mezcla
de polaridades.

e Regiones efimercs. Son pequenas regiones bipolares, las cuales son visibles en
magnetogramas fotosféricos de alta resolucién como regiones emergentes de flujo
magnético v se muestran en la corona solar, vistas en rayos X, como puntos
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Figura 1.3: La alfombra magnética. [Tomada de SOHO Consortium, ESA, NASA].

brillantes. La velocidad con la cual emergen es de 1.8 a 2.6 km/s en promedio y
la cantidad promedio de flujo es de 2 x 10'* Wh.

Alformbra Magnética. Es una caracteristica importante del magnetismo fotostérico
descubierta recientemente. La alfombra magnética cubre toda la superficie del
Sol y se forma por una compleja distribucién de rizos magneticos y mezcla de
polaridades magnéticas (puntos negros y blancos, figura 1.3) en la fotosfera. In-
vestigaciones recientes han revelado mapas de un gran ndmero de estas pequenias
concentraciones magnéticas producidos por medio del uso de datos e imdgenes
del SOHQ. La figura 1.3 muestra una modelacién computacional de esta car-
acteristica, junto con un acercamiento de la superficie solar. Estas pequenas
regiones magnéticas emergen, se fragmentan y mueven hasta desaparecer en
periodos de aproximadanente 40 horas. Su origen es algo confuso y el desar-
rollo de su dindmica resulta dificil de conciliar con las presentes teorias.
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1.1.4 La Cromosfera y su Campo Magnético

Hasta antes de la invencién del corondgrafo, en 1930, la cromosfera y la corona solares
sélo podfan ser observadas durante eclipses totales de Sol. En esos momentos es posi-
ble observar un anillo de intensa coloracién rojo magenta que yace inmediatamente
encima de la fotosfera con un grosor muy variable, entre 1000 y 8000 km. En la parte
inferior de la cromosfera, la temperatura es de unos 4000 K y sus primeros 3000 km
estdn compuestos en especial por 4tomos neutros (no ionizados) de hidrégeno, con una
densidad del orden de 10 dtomos por metro cibico. Cerca de los 3000 km de altura
la temperatura empieza a subir rapidamente, alcanzando unos 10° K alrededor de los
8000 km. Hasta esta altura la densidad ha bajado unos 10%* dtomos por metro ciibico
y todo el material se encuentra ionizado. Esta regién en la parte alta de la cromosfera
se conoce como la regién de transicién; a partir de ahi empieza la corona.

El gas en la cromosfera tiene una densidad tan baja que no puede emitir en luz blan-
ca. Sélo emite en algunas lineas espectrales, de las cuales las mds intensas pertenecen
al hidrégeno, al helio y al calcio, y son las que le dan su coloracién. Como el gas cro-
mosférico es practicamente transparente a la luz fotosférica, no es posible observarlo
en luz blanca, salvo en los momentos de un eclipse total, pero con la ayuda de un
espectrohelidgrafo que tome imédgenes del Sol sélo en las longitudes de onda donde la
cromosfera emite intensamente se pueden obtener imdgenes bastante detalladas de esta
capa sobre toda la superficie del Sol en cualquier momento. Donde se estudia mejor
la cromosfera es en una linea del hidrégeno conocida como Ha de 6563 A, en la parte
roja del espectro.

Vista sobre el limbo solar, la cromosfera presenta el aspecto de una llameante
pradera de la cual surgen enormes lengiietas individuales por todos lados. Este aspecto
lo constituye una gran cantidad de pequefios chorros de material llamados espiculas que
se levantan y desvanecen entre 5 y 10 minutos. Las espiculas aparecen como pequenas
v brillantes oleadas, algunas muy delgadas y otras hasta de unos 500 km de grosor.
Emergen a partir de los 1500 km de altura y se levantan hasta una altura aproximada
de 8000 km, aunque algunas sobrepasan los 15000 km de altura sobre la fotosfera.
El material en el chorro alcanza una velocidad entre 20 y 30 km/s. Las espiculas
no se encuentran dispersas sobre la fotosfera, sino en grupos que semejan arbustos.
Con frecuencia se encuentran en la base de estos arbustos zonas brillantes llamadas
playas que generalmente estdn cerca de las manchas solares y constituyen la extension
eromosférica de las fdculas. A estas regiones se les llama también “regiones activas”,
pues en ellas suelen ocurrir intensas y brillantes explosiones llamadas fulguraciones.

Sobre el borde formado por las espiculas, y adentrdndose ya en la corona, surgen
de vez en cuando inmensos arcos de material, enormes volumenes de hidrégeno mas
denso y maés frio que el gas circundante, que se alzan hasta unos 50 000 km o maés
sobre la superficie del Sol, los cuales pueden permanecer durante semanas y aun meses
s desvanecerse. Estas inmensas oleadas, llamadas protuberancias estacionarias, se
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observan sobre el disco en la linea H o como largos filamentos oscuros que se enrrollan
a lo largo de cientos de miles de kilémetros.

La caracterfstica mas importante de la cromosfera es que toda su estructura estd
dominada por el campo magnético del Sol. Esto se debe a que el material en ella estd
ionizado y la presién del gas es muy baja comparada con la presién magnética (8 < 1),
por lo que las lineas del campo controlan y ordenan los movimientos del material.

El Campo Magnético

La configuracién bdsica del campo magnético cromosférico lo constituye la red cro-
mosférica la cual es originada similarmente que la red fotosférica con la distincién de
que ahora la concentracién de lineas de campo magnético no se lleva a cabo en las
orillas de los granulos sino que ahora lo hacen en las orillas de los supergrdanulos. Esta
diferencia se debe a que los supergrinulos son capaces de emerger a alturas mayores
que el nivel fotosférico y por consiguiente la concentracitn se da solamente en los bor-
des de los supergranulos, dejando atrés las concentraciones de lineas que se dan en las
orillas de los granulos.

Con la ayuda de imégenes monocromaticas de la cromosfera es posible detectar los
patrones que siguen los campos magnéticos en esta regién del Sol. Su utilizacidn es
importante para comprender el campo transversal, el cual no es sencillo de detectar con
Jos magnetémetros convencionales. Todas las regiones brillantes en la linea central de
He (excepto las fulguraciones) corresponden a picos de campo magnético vertical. Las
fibrillas oscuras en Ho sefialan lneas de fuerza horizontales conectando polaridades
magnéticas opuestas. Cuando el campo opuesto estd muy alejado podemos reconocer
una espicula. Los filamentos oscuros (vistos como protuberancias en el limbo) separan
polaridades magnéticas opuestas, la estructura fibrosa corre paralela a la frontera.

1.1.5 La Corona y su Campo Magnético

Mis arriba de la cromosfera se encuentra la dltima y mas extensa capa del Sol: la
corona, llamada asi porque al observarla durante un eclipse total de Sol, resplandece
con tenue luz, coronando el disco oscurecido. Al pasar de la cromosfera a la corona,
la densidad de particulas baja rdpidamente, siendo del orden de 1000 veces menor en
unos 100 000 km. En la corona baja, donde la densidad es mayor, ésta es del orden
de 10" particulas por metro cibico. Su temperatura, por el contrario, aumenta con
la distancia 2l Sol, alcanzando un valor medio de dos millones de grados Kelvin a
una distancia de dos radios solares. En la corona todo el material estd ionizado (por
la alta temperatura ~ 10% K} y hay una gran cantidad de electrones libres que sc
mueven a gran velocidad. Estos electrones dispersan la luz emitida por la fotosfera
v esta luz fotosférica dispersada es la que produce el palido brillo blanquecino de
la corona. Las altas temperaturas v bajas densidades coronales provocan enisiones
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Figura 1.4: Radio de la superficie fuente. Se considera que es la distancia desde la cual las
lineas de campo magnético se vuelven radiales.

espectrales. Las mads intensas lineas de emisién visible de la corona estdn en el verde
y el r0jo y en ocasiones una en el amarillo. Sin embargo, la emisién ma&s intensa de la
corona no es en la regién visible, sino en las longitudes de onda mds cortas: el lejano
ultravicleta y los rayos X asi como en longitudes de onda largas, como el radio. En
estas longitudes de onda la emisién coronal no tiene competencia con las ermnisiones
fotosféricas y cromosféricas v puede observarse limpiamente la corona sobre el disco.
La parte baja de la corona estd comstituida por material estructurado en forma de
arcos estrechamente tramados, arcos grandes y pequeflos, algunos cerrados en forma
de rizos y otros abiertos que se extienden hacia la parte alta de la corona y ahi se
desvanecen. Estas configuraciones arqueadas son el {razo que hace el material coronal
de las lineas de campo magnético solar que surgen de la fotosfera. Como el material
estd completamente ionizado, sus movimientos van a estar unidos al campo magnético
local. En la corona baja, donde el campo magnético es méas fuerte y el gas coronal
menos caliente (8 < 1), la estructura magnética domina y organiza al material a lo
largo de los arcos magnéticos.

Por encima de estos arcos y rizos se extienden los largos haces filamentosos y “cas-
cos” que forrmnan la corona externa y que son los que han sugerido las plumas y “pétalos
de dalia” con las que se ha descrito a la corona observada durante un eclipse. La for-
macion de estas estructuras es el resultado del juego entre dos efectos en competencia:
la configuracién de las lineas de campo magnético y las fuerzas expulsivas que sobre
este material surgen como resultado de su altisima temperatura. En la corona exter-
na, el predominio de la fuerza de expansidn térmica es cada vez mayor y finalmente
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ilega a dominar (8 3> 1). El plasma coronal aumenta su temperatura de forma tal
que el Sol ya no puede detenerlo y la corona se evapora de manera continua hacia el
espacio interplanetario, constituyendo lo que se conoce como viento solar. Observando
al Sol en rayos X, se pueden ver a los hoyos coronales, los cuales se presentan en la
corona baja del Sol y son regiones oscuras. En los hoyos coronales el material coronal
tiene una temperatura menor del que presenta el medio que lo rodea y puede fluir en
forma libre hacia el espacio. La energia cinética de éste material es mucho mayor com-
parada con su energia térmica, debido a esto, los hoyos coronales son regiones oscuras
en rayos X. Un elemento importante de la corona lo constituyen los lamados punios
brillantes de intensa emisién en rayos X y ultravioleta (UV) que cubren al Sol. Los
puntos brillantes denotan la presencia de regiones magnéticas muy concentradas {(ani-
tlos magnéticos) ademds de que se encuentran por todo el Sol, incluyendo las regiones
polares y los hoyos coronales.

El Campo Magnético

En la corona solar ocurre una complicacién para tratar de medir campos magnéticos.
Como se mencioné anteriormente, los magnetémetros detectan el desdoblamiento de
las lineas espectrales de la sustancia emisora en la presencia de un campo magnético.
Como el campo magnético de la corona tiene poca densidad y la temperatura del
plasma coronal es muy alta, del orden de 3 x 10% K, no hay una resolucién suficiente
de las lineas espectrales para detectar el desdoblamiento Zeeman. Si en cada punto
de la corona, en un tiempo dado, se pudieran determinar la magnitud y la direccidén
del campo magnético, no serfa complicado construir un mapa detallado de las lineas
magnéticas coronales.

El modelo de Campo Potencial (ver Apéndice [A]), con algunas aproximaciones,
da la posibilidad de conocer la estructura del campo coronal a partir del campo fo-
tosférico. Este modelo fue desarrollado de forma independiente por Schatten y col.
(1969) y por Altschuler y Newkirk (1969); y mds tarde por Adams y Pnewinan (1976),
Altschuler y col (1976), Schultz y col. (1978), Levine (1982) y Hoeksema (1984), Wang
(1993). La comparcién de los resultados del cdleulo con el modelo de campo potencial
y las observaciones del corondgrafo muestra una gran similitud entre las estructuras
calculadas y reales. La primera aproximacion tedrica del modelo de campo potencial
es la suposicidn de que arriba de la fotosfera v dentro del 4rea de aplicacién de este
modelo no existen corrientes eléctricas. Matemadticamente esto irplica que el campo
magnético coronal B es irrotacional:

vxB=0 (1.21)

Esta igualdad es la condicidn necesaria y suficiente para que el campo sea estacionario
o potencial. Entonces, el campo magnético puede ser representado como el gradiente
de un potencial escalar ¥

B=-W¥ (1.22)
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Figura 1.5: Comparacién de la corona observada en rayos X y el campo magnético coro-
nal, calculado computacionalmente con un modelo de campo potencial. [Tomado de Solar
Astrophysics, 1990].

v usando la ley de (Gauss ienemos
V2 =0 (1.23)

El problema de la suposicién de que la corona estd libre de corrientes eléctricas es
evidente. En alturas mayores a ~ 2.6 R, el viento solar arrastra al campo magnético,
violando esta suposicion. Ademds, existen estudios que muestran que en la cromosfera
y la corona baja, en algunos casos, la disipacién de energfa mecanica y los grandes gra-
dientes de temperatura y densidad pueden originar corrientes eléctricas por ejemplo,
Rayrole y Semel (1968), usando datos de las componentes longitudinal y transversal del
campo magnético de alta resolucidn, encontraron una desviacién de la aproximacién
libre de corrientes cerca de las regiones activas. Sin embargo, un estudio similar de Har-
vey (1969) indicé que las corrientes son apreciables solamente durante cortos periodos
del desarrollo de las regiones activas. Asi que la suposicidn de no existencia de las
corrientes eléctricas es valida a gran escala para la corona baja.
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Las regiones bipolares de gran amplitud son capaces de cambiar la estructura
magnética dentro de un drea alrededor de si mismas. Ademds, estos cambios pasan
muy rédpidamente y ademds es imposible corregir los cambios que ocurren en el hem-
isferio invisible del disco solar. Asi que la segunda suposicidn consiste en la creencia
de que las fluctuaciones del campo magnético en la fotosfera con escala de tiempo més
corta que la rotacién solar afectan relativamente poco en la configuracién general del
campo magnético coronal. El problema general del célculo del campo magnético arriba
de la superficie esférica de la fotosfera, consiste en resolver la ecuacién de Laplace, con
condiciones a la frontera. Schmidt (1964) desarrollé la técnica computacional para
dibujar la configuracién magnética del campo coronal con base en las mediciones del
campo fotosférico bajo las siguientes condiciones

e El campo es libre de corrientes.
e A cierta altura, arriba de la fotosfera, el campo es completamente radial.

El célculo de la estructura magnética de la corona requiere del conocimiento de los
datos magnéticos para toda la superficie fotosférica. Los magnetogramas fotosféricos se
obtienen con la combinacién de datos registrados durante toda la rotacién Carrington,
debido a que los magnetémetros permiten medir el campo magnético solamente en el
centro de la linea de visién Sol-Tierra. El campo magnético medido es la componente
del campo proyectada en ésta linea de visién B,. Las regiones polares no son accesibles
para este tipo de mediciones, sus magnitudes se toman de las observaciones hechas
durante las épocas del afio en que la Tierra se mueve entre +£7.25° de latitudes solares
y los polos estdn al alcance de observacion. El mapa del campo folosférico para la
rotacién Carrington 1742 se muestra en la figura 1.2.

A una distancia radial del Sol donde, B?/2uy < pv?, (8 > 1), el viento solar afecta
al campo magnético de manera tal que lo arrastra, aqui B es el campo magnético, p la
densidad coronal y v la velocidad radial del plasma coronal. Arriba de esta distancia,
la condicién del campo potencial se viola: 7 X B # 0. La distancia desde la cual se
supone que las lineas magnéticas se vuelven radiales se llama el radio de lo superficie
fuente del viento solar r = R,y (figura 1.4). Hoeksema y col. (1982,1983) toman el
radio de la superficie fuente de 2.5 Ry porque esta magnitud hace que sus calculos
coincidan mejor con las observaciones duranie los eclipses. El problema completo
de la configuracidn del campo magnético coronal, incluyendo la dindmica del viento
solar, requiere de la solucién numérica del sistema no lineal de ecuaciones diferenciales
magnetohidrodindmicas (MHD), Schatten y col., (1969) suponen (como todo modelo
de campo potencial) que en la superficie r = R,y el potencial ¥ = 0 y el campo es
radial. Ahora el problema consiste en la bisqueda del potencial magnético entre dos
esferas de distribucién magnéilica conocida: entre la fotosfera y la superficie fuente.
Resolviendo la ecuacion de Laplace se obtienen lincas magnéticas coronales derivadas
de esta solucidn computacional (figura 1.5).
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Ultimamente, el modelo de campo potencial tiene un uso muy amplio en fisica
sclar v no solamente para entender la estructura de la corona solar, sino también
para explicar su variacién y evolucién dentro del ciclo magnético, modelar diferentes
procesos, eventos solares, etc.

1.2 El Ciclo de 22 Anos

1.2.1 Descripcién

El ciclo magnético solar o ciclo de 22 afios, consiste en la evolucién que presenta el
campo magnético global del Sol. Este ciclo comprende basicamente la inversién ciclica
de su polaridad y la inclinacién de sus componentes, que es de aproximadamente cada
11 anos por lo que el ciclo completo es de 22 afios.

Una descripcion cualitativa de cdmo evoluciona la estructura del campo magnético
global del Sol en la fotosfera, la proporciona el modelo de Babcock (1961). En este
modelo se realiza una sintesis importante de cémo la estructura del campo magnético
solar estd relacionada en latitudes altas y bajas, y cémo el ciclo de actividad de 11
anos y €l ciclo magnético de 22 anos podrian estar conducidos. El modelo continua
proporcionando uno de los mejores marcos conceptuales para el entendimiento general
de las principales caracteristicas del ciclo magnético solar.

El campo magnético global se idealiza como dipolar. Debajo de la fotosfera las
lineas de campo pasan a lo largo de planos meridionales en la parte externa de la zona
convectiva. La rotacién diferencial aumenta de los polos hacia el ecuador. Debido a
la rotacién diferencial, las lineas de campo magnético son estiradas y la intensidad del
campo magnético se amplifica. Posteriormente, debido a esa intensificacién, el cam-
po crece de forma tal que permite la boyancia magnética y como resultado surgen
regiones magnéticas bipolares (RMBs) que eruptan hacia la fotosfera. Esta erupcién
de las RMBs inicia a altas latitudes y progresivamente se desplazan a latitudes ba-
jas. Al principio la RMB tiene una altura pequefia y poco a poco se propaga hacia
la corona indicando el inicio de la caida de la actividad solar. Las RMDB se mueve
adelante respecto a la cuerda magnética que se encuentra por debajo de la fotosfera
como resultado de la rotacién diferencial. También por esta causa se ve que la mancha
predecesora (p) siempre va a predominar sobre la mancha seguidora {f). La mancha
tiende a moverse hacia el polo cercano, mientras que la mancha p se acerca al ecuador.
El cambio de polaridad magnética del Sol pasa a través de la interaccidn de las lineas
magnéticas del campo solar con las lineas de las manchas. Las lineas se separan y se
unen de nuevo. Este proceso se acompana cada vez por la neutralizacién de alguna
parte del campo magnético solar. Después en la continuacién de este proceso, se crea
el campo magnético nuevo de signo contrario. Todo esto pasa casualmente, por eso
no es raro que ¢l cambio de polaridad no siempre termina en el mismo tiempo en los
Lemisferios norte y sur. Bs as{ como evoluciona el campo magnético global desde la
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Figura 1.6: Variacién de la wagnitud promedio del campo magnético en mG para difereutes
multipolos de momento £ =1, 2, 3, 6 y 9. En esta figura se muestra la variacién en la superficie

del Sol. [Tomado de S. Bravo et al.,, 1998].

fotosfera. El ciclo se completa de la forma descrita sélo que con diferente polaridad.
En el siguiente capitulo se analiza el modelo de Babcock con mis detalle.

Para tener una idea general de la evolucién del campo magnético global del Sol
a nivel coronal es conveniente iniciar con una breve descripcidn de éste. Entre la
superficie del Sol y el medio interplanetario existe una gran regién donde la topologia
del campo magnético solar determina la estructura y movimiento del plasma solar y
las particulas. A partir de cinco radios solares (5Rg), el flujo del viento solar domina
(8 > 1) y el campo magnético solar By es transportado por éste. Debajo de esta
distancia, B, domina al flujo de viento solar (8 < 1) y por consecuencia, no resulta
ser radial en {odas partes. Esta regidn puede considerarse como la magnetosfera solar.

Contrariamente a las magnetosferas planetarias, la estructura de gran escala de la
magnetosfera solar cambia a lo largo de escalas de tiempo pequefias como una parte
mtegral del ciclo magnético solar de 22 afios. Para obtener la estructura de la mag-
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netosfera solar, es necesario hacer modelos magnetohidrodindmicos (MHDY) que tomen
en cuenta la interaccién del plasma y el campo magnético. Los modelos MHD desarro-
llados consideran formas muy simples del campo fotosférico que son, en cierta medida,
representativos s6lo en periodos de minima actividad solar. Algunos incorporan una
descripcion multipolar del campo fotostérico pero sus soluciones se obtienen sélo para
algunas rotaciones, con datos muy particulares, enfocdndose més sobre pardmetros del
plasma que sobre una descripcién de la estructura magnética coronal.

Los modelos de campo potencial (ver apéndice [A]) son utilizados para mostrar el
ciclo de 22 afios de la magnetosfera solar. Algunos de ellos son los realizados por:

e Schatten, Wilcox y Ness (1969). En su modelo, no toman en cuenta el efecto del
plasma sobre el campo magnético pero pueden mapear la estructura global del
campo magnético coronal, razonablemente bien, para cada rotacién solar.

¢ Hoeksema (1984). Presenta por vez primera un conjunto de coeficientes de la ex-
pansidn multipolar cubriendo un periodo largo de tiempo que utilizé para obtener
la estructura de la hoja neutra heliosférica en la superficie fuente.

e Hoeksema y Scherrer (1986), Hoeksema (1991). Proporcionan una coleccidn de
coeficientes y de mapas de campo magnético de la superficie fuente para los afios
de 1976 a 1985 y de 1985 a 1990 respectivamente. La evolucién temporal de
la amplitud del campo de la superficie fuente correspondiente a los diferentes
multipolos se presenta en estos trabajos.

Con ayuda del modelo de campo potencial, es posible describir la evolucién de la mag-
netosfera solar a través del ciclo magnético solar. La complejidad del campo magnético
fotosférico cambia mientras el ciclo de actividad avanza. Esto se ve reflejado en una
contribucién variable de los diferentes multipolos a través del ciclo. La figura 1.6 mues-
tra la magnitud promedio de los multipolos de momento £ = 1,2, 3, 6,9 evaluados en la
superficie del Sol, de 1976 a 1996, cubriendo los ciclos de actividad 21 y 22. Para £ = 1
(dipolo), la componente dipolar no domina en la fotosfera ni siquiera en el minimo
de manchas. En muchas ocasiones, la componente mas fuerte es la de mayor orden,
mostrando el dominio de estructuras de pequefia escala a nivel fotosférico, con la ex-
cepcion de que, algunas veces, cerca del minimo de actividad la componente hexapolar
(£ = 3) es la més fuerte. La componenie dipolar se encuentra en fase opuesta con el
ciclo de manchas. Tiene una magnitud minima durante el maximo de manchas y una
magnitud maxima durante el minimo de manchas. Un desarrollo similar lo muestra la
componente hexapolar pero con un tiempo de evolucidn més estructurado. Las com-
ponentes multipolares £ = 2 y £ > 4, siguen de manera aproximada el ciclo de manchas
y las magnitudes de las componentes aumentan con respecto al orden. Conforme uno
observa mds arriba, deniro de la corona, los multipolos de mayor orden decrecen nds
rapidamente en comparacion a los de menor orden. A una distancia de 2R, del centro
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Figura 1.7: Simulacién computacional de la estructura de la magnetosfera solar, obteni-
da cuando se consideran sélo los términos correspondientes a (a)gig, (b)g2o0 ¥ (¢)gze, que
representan un dipolo, un cuadrupolo y un hexapolo alineados al eje de rotacién solar, res-
pectivainente. [Tomado de S. Bravo ef al., 1998)]..

del Sol, la componente dipolar domina claramente en los afios cercanos al minimo y
cerca de la superficie fuente (3.25R) la componente dipolar domina en todo tiempo.

Otra variacién interesante de los multipolos es su inclinacién. La figura 1.7 mues-
tra la estructura de la magnetosfera solar obtenida cuando se ulilizan solamente los
términos que corresponden 3 gjo, g2 ¥ Gao, 108 cuales representan un dipole, un
cuadrupolo v un hexapolo, respectivamente, cuyos ejes coinciden con el gje de rotacidén
solar. La evolucién de la magnitud del campo en la fotosfera para las componentes
g0 ¥ gao a través del ciclo solar refleja que tanto el dipolo como el hexapolo siguen
un camino similar, ambos invierten su polaridad al mismo tiempo y tienen la misma
polaridad en todo tiempo.

Para tener una idea de la variacion en inclinacidon de los diferentes multipolos pode-
mos atender a la variacién en el tiempo de las magnitudes promedio de los términos
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paralelo (gi) y perpendicular (c;; = [¢2 + hi;]*/?) para el dipolo, cuadrupolo y hexapo-
lo. Se puede ver, con base en las simulaciones, que el dipolo (gio) alineado al eje de
rotacién es mas grande que el dipolo perpendicular (¢;1) cerca del minimo de man-
chas. Mientras el ciclo avanza, durante el minimo de manchas, la estructura de la
magnetosfera solar es dominada por las componentes del dipolo y hexapolo alineadas
al gje.

La figura 1.8 muestra una simulacién, hecha con el modelo de campo potencial, de la
magnetosfera solar en cuatro diferentes fases del ciclo de manchas: (a) minimo (1986),
(b) fase ascendente (1988), (c) méximo (1989), y (d) fase descendente (1992). Podemos
ver en la figura que la topologia de la magnetosfera solar cambia dramdticamente a
través del ciclo solar como se observa en sus estructuras de gran escala. Cerca del
minimo de manchas la estructura general es cast axialmente simétrica, doruinada por la
componente dipolar {ver figuras 1.8(a, b, d)). Las lineas de campo de alta latitud estédn
abiertas debido al efecto del viento solar y estas regiones de lineas abiertas constituyen
los hoyos coronales caracteristicos de esta época. Las lineas de campo cerradas a bajas
latitudes forman un cinturén cerca del ecuador. Mientras el ciclo magnético avanza
(v la actividad solar se incrementa), la estructura dipolar se inclina cada vez mds con
respecto al eje de rotacién y el efecto de los multipolos de mayor orden complica la
geometria v orientacién de las estructuras cerradas. Durante los afios de actividad
(figura 1.8(c)), la estructura de la magnetosfera solar es muy compleja, la componente
dipolar estd muy inclinada, los cascos se localizan a lo largo de los polos del Sol, y
las regiones cerradas, cuyas lineas de campo son pricticamente paralelas al ecuador,
aparecen en todas latitudes. A este tiempo los hoyos coronales ocupan la més pequena
fraccién de la superficie solar, concentrandose principalmente en bajas latitudes, y los
hoyos coronales polares pueden llegar a desaparecer. En la fase descendente del ciclo
de actividad (figura 1.8(d)), la estructura dipolar comienza nuevamente a dominar y
el dngulo entre el eje del dipolo y el eje de rotacién solar decrece nuevamente, pero Ja
inclinacién continta creciendo hasta que el eje del dipolo es préacticamente antiparalelo
al eje de rotacién en el siguiente minimo. Durante 1986 el polo norte del Sol tenfa una
polaridad magnética negativa y desde el miximo de actividad (1989-1990) la polaridad
del norte ha sido positiva. El ciclo magnético del Sol estd intimamente relacionado
con el ciclo de actividad solar en el sentido de que es en la actividad solar donde se
presentan cambios periédicos en la estructura y polaridad de fenémenos asociados al
ciclo de actividad solar como lo son las manchas solares. Para comprender el proceso
mediante el cual se lleva a cabo el ciclo magnético del Sol se han utilizado teorias que
tratan de explicar en primer lugar cémo se genera el campo magnético y su cousecuente
comportamiento periédico. En la siguiente seccién se analiza la teoria del dinamo
solar, la cual representa la mejor aproximacion, en la actualidad, para explicar el ciclo
magnético de 22 anos.
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Figura 1.8: La magnetosfera solar en diferentes tiempos durante el ciclo de actividad 22. (a)
minimo, (b) fase ascendente, (¢) méximo, (d} fase descendente. [Tomado de S. Bravo et al,
1998|.

1.2.2 Dinamo Solar

La teoria del dinamo es un conjunto de esquemas tedricos que tratan de explicar Ja pre-
sencia de los campos magnéticos persistentes en una gran variedad de cuerpos cosmicos,
especialmente de los campos magnéticos del Sol y de la Tierra. En forma general, todas
las teorias de dinamo se basan en el modelo original formulado por Parker (1855). La
teoria del dinamo describe el aumento del campo magnético cuyas fuentes de energia
son los movimientos del fluido conductor (plasma) que ocurren dentro del cuerpo.
Debido a que en el Sol la conductividad del plasma es muy alta, el movimiento de esta
materia arrastra al campo. Esto quiere decir que el movimiento de esta materia no
produce nuevas lineas magnéticas, sino las arrasira y deforma. Este proceso produce
el aumento temporal del campo, pero de lo que se trata es de generar lineas de campo
magnético nuevas; esta es la esencia de la teoria del dinamo y para ello se iienen
que comprender muy bien los procesos queé se levan a cabo en el Sol, sobre todo los
referentes al movimiento del plasma en las regiones donde se cree puede llevarse a cabo
la regencracion de los campos magneéilcos.
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Elementos Esenciales

Los movimientos en los plasmas son capaces de aumentar el campo magnético, esto
provoca la acumulacién de energia magnética. Esta energia magnética puede ser libe-
rada de diferentes maneras (fulguraciones, eyecciones, protuberancias eruptivas, etc.).
Ademds el movimiento del plasma puede cambiar al campo. Ciertos movimientos
producen la periodicidad del campo magnético del Sol.

Para lograr comprender el comportamiento del movimiento de los fluidos conducto-
res es necesario resolver simultdneamente las ecuaciones de los fluidos y las ecuaciones
de Maxwell. Podemos analizar el problema considerando una situacién simple pero que
encierra la idea principal del cdmo se va a comportar el fluido conductor y la conse-
cuente generacién del campo magnético. Parker (1955) establecié que para que pueda
regenerarse el campo magnético en un cuerpo cdsmico, como lo es el Sol, es necesario
que exista la rotacién del plasma (fluido conductor) y un movimiento convectivo. En el
dinamo, el campo magnético se mantiene en contraposicién a la disipacién ¢hmica de-
bida a corrientes inducidas por el movimiento del plasma, transversalmente a las lineas
magnéticas por lo que existe la influencia de la fuerza magnética sobre el movimiento
del plasma.

Si consideramos un plasma que se mueve con una velocidad v a través de un campo
magnético B, este movimiento inducird un campo eléctrico BE = —v x B que a su vez
generard una corriente eléctrica, dada por la ley de Ohm, J = o(E + v x B). Esta
corriente junto con el campo magnético, estdn relacionadas por la ley de Ampere:

vxB=Ju (1.24)

donde u es una constante en el sistema MKS (1 = 47 x 1077 para el vacio) . El cambio
del campo magnético en el tiempo crea el campo eléctrico mediante la ley de Faraday:

VXxE=——— (1.25)

Las corrientes eléctricas al fluir a través del campo magnético B producen la fuerza de
Lorentz (J x B). Para considerar el efecto de esta fuerza en el movimiento del fluido
debemos agregar la ecuacidn de momento:

p(a—v+v-vv)=vP+pg+JxB (1.26)

ot
donde p es la densidad del plasma, g es la aceleracién de la gravedad y I es la presién
térmica. Bsta fuerza puede alterar el movimiento del fluido de manera importante ya
que reduce o cambia el cardcter de la velocidad del fluido de tal manera que disminuye
su capacidad para generar el campo magnético. Si no fuera asi, una vez iniciada la
generacion de un campo magnético en el fluido, la intensidad del campo creceria sin
ningun limite.
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Procesos Desarrollados en el Dinamo

En el dinamo se llevan a cabo, simultdneamente, dos procesos, los cuales consisten en la
disipaci6én del campo magnético debido a la resistividad eléctrica, es decir, la difusion
de las lineas de campo magnético hacia afuera del cuerpo y el otro es la produccion de
nuevas lineas de campo magnético debida al movimiento del fluido.

El anslisis formal de estos procesos parte de las ecnaciones que describen la inter-
acci6n entre cargas, corrientes y campos eléctricos y magnéticos.

oB

vVXE=— e (1.27)
vxB=puJ (1.28)
v-B=0 (1.29)
§:E+va (1.30)

donde ¢ es la conductividad eléctrica constante, E es el campo eléctrico, J es la densidad
de corriente, B ¢s el campo magnético, v es la velocidad del flujo y ¢ es el tiempo.

La ecuacién (1.30) es la ley de Ohm y relaciona la corriente con los campos eléctrico
v magnético. Al eliminar las componentes de J y E de las ecuaciones (1.27) a (1.30)
nos da lo que se conoce como la ecuacién de induccidn magnética:
%—?:vx(va)—i—nvgB (1.31)
Por lo que podemos decir que la evolucién del campo magnécico B puede estar domina-
da por un comportamiento convectivo o un comportamiento difusivo. Dependiendo de
la magnitud de estos pardmetros fisicos se puede deducir si es la conveccién o la difusion
de las lineas magnéticas la que domina la evolucién del campo. Para que un campo
magnético se sostenga en un proceso de dinamo, las contribuciones del movimiento
del fluido que hacen que crezca el campo deben compensar la tasa de decaimiento del
campo por difusién. La razén de estas dos coutribuciones a la accién del dinamo es del
orden del nimero de Reynolds magnético.

Si v es la velocidad del fluido, L la escala espacial del movimiento del fluido y o la
conductividad eléctrica; entonces definimos la difusividad rmagnética como

1
= 1.32
n=5 (1.32)
por lo que, podemos escribir el nimero de Reynold magnético como:

L
R = (1.33)

n




26 CAPITULO 1. MAGNETISMO SOLAR

Cuando R, > 1, la conveccién de las lineas de campo por el movimiento del fuido
es la que domina la evolucién del campo magnético. Si R, < 1, la evolucidn del
campo estard dominada por el movimiento difusivo de las lineas de fuerza a través
del fluido. Cuando el nimero de Reynolds se aproxima a la unidad implica que existe
un balance entre los efectos de difusién y conveccidn magnética. Si nos referimos
al ciclo regenerativo entonces es importante mencionar que existen dos nimercs de
Reynolds correspondientes a dos velocidades: la velocidad de rotacion diferencial y la
parte cicldénica de la velocidad de conveccién. Para que exista la regeneracién, se debe
cumplir, minimamente, que el producto de los dos niimeros de Reynolds sea mayor a
la unidad. Este producto de ntimeros recibe el nombre de ndmero de dinamo. Si el
numero de dinamo es menor que la unidad o muy pequefio, todo campo magnético
decaerd. Si el nimero de dinamo excede el minimo necesario para la generacidn de
un campo, se tendrdn en general diferentes casos, entre los que se incluyen campos
oscilantes como el del Sol, campos crecientes en intensidad y campos estacionarios
con una complejidad, en estructura, creciente. En general, R, > 1 y con frecuencia
mucho mayor que la unidad, se dice que para tener un dinamo autosostenido, este valor
deberd ser mayor que diez. El problema completo del dinamo (teoria del dinamo no
lineal) constituye la solucién de las ecuaciones (1.27), (1.28), (1.29) y (1.30) y de la
ecuacién de momento (1.26) de los fluidos en los cuerpos césmicos bajo la influencia
de las fuerzas naturales y de la rotacién del cuerpo. Se deben tomar en cuenta las
propiedades constitutivas y térmicas del fluido, asi como las condiciones a la frontera
apropiadas.

Rotacién del Sol como un Cuerpo Liquido

La velocidad angular de rotacién del Sol es mayor en el ecuador y disminuye hacia los
polos. El periodo de giro es de 25 dias en el ecuador y 29.3 a una latitud de 60°.

La teoria del dinamo permite generar campos magnéticos con base en la especifi-
cacién de los campos de velocidades que nos dicen cémo se mueve el fluido conductor.
Si consideramos que el campo magnético del Sol es un campo inicialmente poloidal,
como el campo de un dipolo que tiene las lineas de fuerza en planos meridianos (figura
1.9) y debido a que existe una diferencia en la velocidad angular de rotacién en lati-
tud y en profundidad {las partes mds profundas del ntcleo rotan mas rapido que las
partes exteriores), cada linea de campo va a enrollarse como un resorte lo que produce
apretadas bobinas de campo magnético toroidal. Es importante sefialar que con las
nuevas observaciones dadas por la heliosismologia, la diferencia en la velocidad angular
de rotacidn en latitud y en profundidad en el nicleo no existe. Esto se debe a que se
ha observado que tanto el micleo como la zona radiativa del Sol rotan como un cuerpo
rigido. Por facilidad, en nuestro desarrollo, continuaremos considerando que si existe
una diferencia de velocidad angular en el interior del Sol. La figura 1.10 muestra la dis-
torsion del campo poloidal debido a movimientos difercnciales en el nicleo para crear
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Figura 1.9: El campo magnético poloidal inicial. [Tomado de Parker, 1979)].

un campo toroidal o azimutal. A la distorsién del campo poloidal debido al movimiento
diferencial del fluido se le llama el efecto €. Las lineas de campo se enrrollan varias
vueltas en el tiempo que le toma al campo decaer debido a la resistencia eléctrica. La
intensidad del campo toroidal puede ser de 100 o mds veces mayor que la de la parte
poloidal del campo. Se cree que en el Sol, el campo magnético toroidal es observable
cuando emergen arcadas a través de la superficie solar para formar los pares de man-
chas. En la figura 1.11, celdas convectivas que se elevan, regeneran un campo poloidal
a partir del campo toroidal y asi, el proceso continta. A la creacién del campo poloidal
se le lama el efecto « y a todo el proceso de dfnamo ilustrado en estas figuras se le
llama dinamo e — Q. Con base en datos observacionales, Hoyng (1992) construyé una
figura hipotética del campo magnético solar de gran escala (figura 1.12). El campo
dentro de la zona convectiva se comporta como si consistiera de dos tubos del cam-
Po magnético toroidal que tienen orientacién opuesta en cada hemisferio solar. Estos
tubos, seglin parece, se mueven en la direccién del ecuador durante el perfodo de 11
anos y desaparecen, después de que pasa, de alguna forma, la generacién de los tubos
nuevos en las altas latitudes con la direccién del campo opuesta al anterior. Aunque
la rotacién diferencial puede producir un campo toroidal intenso a partir de un campo
magnético poloidal existente, Ja rotacidn diferencial no puede por si misma impedir el
decaimiento global de ambos campos como resultado de la disipacién resistiva de las
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Figura 1.10: La accién de la rotacién diferencial en el interior de un cuerpo liquido conductor,
los torbellinos del campo poloidal alrededor del gje de rotacién producen el campo toroidal.
[Tomado de Parker, 1979].

corrientes eléctricas asociadas. El mantenimiento del campo magnético general requiere
un mecanismo que regenere el dipolo exterior. Este mecanismo es proporcionado por la
conveccidn cicldnica. Para ver cémo se regenera el campo poloidal exterior, analizare-
mos el efecto de una sola celda convectiva ciclénica que se eleva conforme se mueve a
través de las lineas del campo toroidal (Figura 1.13).

En una imagen digitalizada, el fluido ascendente transporta localmente las lineas de
fuerza con él, produciendo un pequefio arco en el campo toroidal. La elevacion y giro
de las lineas magnéticas en el campo toroidal crea el campo poloidal: como la celda
convectiva gira en el sentido de un ciclén, el arco estd muy probablemente girado hacia
un plano meridiano. El corte en la componente vertical del campo poloidal (Figura
1.13b) muestra como se produce la nueva componente poloidal para cada direccién
del campo. Entonces, el efecto global de la conveccién serd el de producir muchos
arcos locales meridionales de lineas de campo magnético. Observando los sentidos de
circulacién de los pequefios arcos meridianos y de las lineas de campo del dipolo exterior,
se puede notar que circulan en la misma direccién (Figura 1.14). Estos pequefios
arcos pueden reforzar el campo magnético exterior de gran escala. Ademds de ser
arrastradas con el movimiento local del fluido, las lineas del campo también se difunden
a través de él. Cada uno de los pequetios arcos de flujo magnético se difunde hacia
aluera, expandiéndose vy uniéundose con sus vecinos, reforzando y regenerando el campo
dipolar exterior. Esto completa un ciclo regenerativo para el campo magnético: la
rotacion diferencial produce un campo magnético toroidal a partir de las lincas del
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Figura 1.11: Las celdas convectivas regeneran un campo poloidal a partir del campo toroidal.
Tomado de Parker, 1979].

campo poloidal y la conveccién cicldnica produce un flujo dipolar exterior a partir de
las lineas de campo toroidales. El ciclo regenerativo completo impide que el campo
magnético decaiga generando nuevas lineas de flujo que compensan las que se pierden
por disipacidn resistiva.

Localizacion del Dinamo Solar

Hasta hace algunos afios se crefa que existian tres regiones posibles para la accién del
dinamo:

» Toda la zona convectiva.
e La base de la zona convectiva.
e La capa entre la zona convectiva y la zona radiativa.

La zona convectiva estd alrededor de 2 x 10°km de profundidad. En la superficie solar
son observables dos manifestaciones de comveccidén: la granulacién (con una escala
de tamafio de L. = 10%km y una escala de tiempo 7, = 400s y la supergranulacion
(Lo =3 % 10%km y 7. = 1(°s). Méds profundo en la zona. convectiva se presenta la zona
de las celdas de conveccién gigantescas (L, = 10%km y 7, = 3 x 10°s}, figura 1.15a. La
frontera inferior de la zona convectiva no es abrupta. Existe una zona transitoria en la
capa radiativa de 10"km de grosor. La figura 1.15b muestra la velocidad angular contra
la distancia desde ¢l centro del nicleo solar. De ahi se ve que en la parte superior de la
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Figura 1.12: Estrectura del campo magnético de gran escala en la zona convectiva. [Tomado
de Hoyng, 1992].

zona, convectiva no hay gradiente de velocidad angular 2(r, ). Los cambios empiezan a
partir de la parte inferior de la zona convectiva y se prolongan hasta la parte superior
de la zona radiativa (capa de desborde). Entre el polo (0%) y los F55° la velocidad
angular aumenta al aumentar la profundidad y ésta es la condicién que exige la teoria
del dinamo. Es por ello que se piensa que es més probable que este mecanismo opere
en dicha capa.

Teoria de Campo medio

La primera tentativa de analizar la accién del dinamo con velocidades prescritas fue
hecha por Bullard v Gellman (1954) y Backus (1958). Los campos de velocidad en
el Sol y la Tierra son muy complejos debido a la turbulencia convectiva que embrolla
las lineas magnéticas en nudos y filamentos. La idea de estos autores comsiste en
tomar las magnitudes promedio de la siguiente manera: cada cantidad f se separa en
la componente de gran escala fo y la componente fluctuante que es el remanente del
proceso de promediar f).

B =B+ B; (1.34)
J=Jp+J; (1.35)
E=E;)+E; (1.36)
v=vg+ vy (1.37)
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Figura 1.13: a) Generacion de una nueva componente poloidal. b) El corte en la componente
vertical que muestra como se produce la nueva componente poloidal para cada direccién del
campo. [Tomada de De Luca y Gilmen, 1991].

Las magnitudes promedio se indican con los paréntesis <> que se llaman paréntesis
de Reynolds y para los cuales se cumplen las siguientes operaciones:

<fAgr=<fr+=<g (1.38)

< f=grr==<frg - (1.39)

< cr=c (1.40)

< > conmuta con vf,%—{,ffdt (1.41)

donde J y g son las funciones de r y ¢, y ¢ es una constante. < B == By, < v == vy,
etc. y a By se le llama campo medio y a vy el movimiento medio (para el Sol es la
rotacién diferencial). Los componentes B, J;, E; y v; son componentes fluctuantes
y sus promedios son iguales a cero:

<B; === J; »=< E; === v; >=0 (1.42)

Ahora, sustituyendo magnitudes promedio en Jas ecuaciones de Ampere, Faraday,
e la ecuacion de continuidad, ley de Ohm y tomando en cuenta las propiedades de las
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Figura 1.14: Los arcos magnéticos producidos por la conveccién ciclénica que tienen el
sentido circulatorio como el campo dipolar exterior. [Tomado de Parker, 1979].

magnitudes promedio, obtenemos:

108y
Ejy=—-——F— 1.4
V X By at ( 3)
o x By =773, (1.44)
C
1 1 _
JUZU(EU+EVUXBU+E-<V[XB1 >—) (140)
v-By=0 (1.46)

En la teoria de dinamo, la v; se llama la turbulencia isotrépica y tenemos que ¢l
término < v, X B, = no es igual a cero, asi que v; y B; estdn correlacionados es-
tadisticamente. En el momento de promediar, se supone la no existencia de correlacién
entre el campo magnético inicial y las trayectorias del movimiento, pero después de un
tiempo 7, (tiempo de correlacién) la situacién cambia. Es factible considerar el sistema
en el tiempo ¢ 3> 75. En el trabajo de Hoyng (1992) el término < v, X B, > se expresa
a través de los pardmetros a y 8

4
<v; xB; == CYB()—,BV XB0=aBﬂ__C"""ﬁ_JQ (147)
que estdn determinados por propiedades estadisticas de v;:
i
Q=3 =<V Y XV (1.48)
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Figura 1.15: a) Las células de conveccién y b) la rotacién media 2. en la zona convectiva.
[Tomado de Hoyng, 1992].

1
b= g = V? ~ Te (149)
T, es el tiempo caracteristico de los procesos de turbulencia. Por lo tanto la ley de Ohm
promediada se reduce a:

1
Jp =0, (Ea + Zvp x By + %Bg) (1.50)
c ;

Donde 1/, = 1/o + 4nfB/c® y cuando la conductividad eléctrica es infinita o, =
4 o< v:f >~1_ Eliminando Jy y Ey de estas ecuaciones, obtenemos la ecuacion de
induccidn para este caso:

0By
ot

=7 x (vg X By +aBy ~ (n+ 8) vV xBy) (1.51)

Esta ecuacién se llama ecuacidn de dinamo, en una forma equivalente a la que ini-
cialmente derivé Parker (1955). Los términos en la ecuacién del dinamo tienen los
siguientes sentidos fisicos:

e La conveccidn: 0,8y = 7 x (vy x By), que quiere decir que el campo medio cs
arrastrado por el movimiento medio del fluido.
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o La turbulencia difusiva: 8,B, = — v x{(n + 8) 7 xB, ~ 8 v? By, suponiendo
que S +n o~ By qgue es constante. Comparando con la ecuacién de induccidn
derivada por Parker, se ve que el campo medio B, se difunde mucho maés ripido
que el campo mismo ci}lando 8>»mn El tigmpo de difusién del campo medio

del Sol se reduce de 22 ~ 4 x 10° afios a 22 ~ 10 afios, que es el orden de la
periodicidad del dinamo solar. La explicacion estd dada en la figura 1.16. Las
lineas del campo, a causa de la turbulencia, se enrrollan (eso se muestra en el lado
izquierdo) y después de promediar, el campo medio ocupa el volumen mostrado
en la parte derecha.

o El efecto-a: 0;By = o v XBy, suponiendo que « es constante. Consideremos
un tubo de flujo del campo medio By (ver figura 1.16), donde estd dibujada
solamente una linea de By. Aparentemente el nuevo campo By crecerd a lo largo
de x7 x By en forma de circuitos a lo largo de las paredes del tubo. Esta corriente
se le llamala corriente-« (ver figura 1.16). La rotacién en los dos hemisferios tiene
diferentes sentidos. Mientras que en el hemisferio norte a < 0, en el hemisferio
sur o > 0. Este efecto se establece en Ja rotacién y la conveccidén gue induce la
rotacidn vertical del plasma en el sentido preferible. La « se llama la helicidad
media de turbulencia. Al contrario del coeficiente 8, la helicidad es igual a cero
cuando no hay rotacién.

La ecuacion de induccién es capaz de describir las propiedades més importantes del
campo magnético global del Sol y los planetas. La solucién numérica para el Sol se
muestra en la figura 1.17. En la figura 1.18a se muestran dos tubos toroidales del flujo
de polaridades opuestas. En el inciso b el efecto-o genera arcos nuevos alrededor de
estos tubos. En el inciso ¢ observamos el campo y corrientes inducidas en este sistema.
La diferencia de la rotacidén cambia la figura en la forma mostrada por el inciso d. En
la parte mostrada con } (inciso e) estd la seccién transversal. El resultado de esta
situacién estd en el inciso f: el tubo de flujo original se mueve hacia el ecuador dejando
la pequena cantidad del campo medio en su lugar. Esie proceso continua en f: los
tubos de flujo en el ecuador se destruyen, mientras que los cercanos a los polos se
reproducen. Por fin, se quedan dos tubos dominantes (inciso f} y el proceso se repite
con todas las polaridades opuestas al estado inicial.

El Campo Fésil del Sol

La idea de considerar un campo f6sil en el Sol fue dada por Cowling (1945). Para poder
concebir la existencia de este campo, es necesario considerar una rotacién rigida para
el intertor del Sol. Gracias a las observaciones proporcionadas por la heliosismologia,
las cuales mostraron que el nicleo solar y la zona radialiva realmente rotan como
cuerpo rigido con una velocidad angular igual a la de la fotosfera a una latitud de unos
37¢ aproximadamente (Belvedere, 1990). Si se considera solamente la difusidn, Sonett
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Figura 1.17: La solucién numérica del dinamo o — 2 axisimétrico solar (Deinzer y Stix,
1971, Stix, 1976). En el ladc izquierdo de cada fragmento del dibujo estdn los contornos del
campo magnético medio toroidal, en el lado derecho se muestran las lineas del campo medio
poloidal. Las curvas sélidas indican el campo toroidal con direccién hacia afuera del plano
de la fizura y el campo poloidal en el sentido de las manecillas del reloj. La magnitud del
campo en los polos se indica por el tamafio de la flecha vertical. [Tomado de Hoyng, 1992].

(1983) estimé que el tiempo de decaimiento del campo global embebido en el interior
solar v que fue atrapado en la época de su formacion, es de 5 x 10° afios. Por lo tanto,
resulta concebible que pueda quedar ain un campo magnético estacionario en el Sol,
remanente de sus primeras épocas. la orientacién de este campo fésil debe depender de
la orientacién original del campo maguético de la nube pre-solar y puede o no, coincidir
con €l eje de rotacién del Sol.

El ciclo magnético de 22 afios del Sol implica no sélo una variacién ciclica de la
magnitud y polaridad del campo polar, sino también un cambio ciclico de la inclinacion
del “ecuador magnético”. Hoeksema ha utilizado observaciones del campo magnético
fotosférico, hechas en el Wilcox Solar Observatory en Stanford, desde 1976 hasta 1992,
para modelar los patrones de campo magnético en la corona a alturas de 2.5 K me-
diante un modelo de campo potencial. En muchas ocasiones es posible ver una linea
neutra separando una region de polaridad positiva de otra con polaridad negativa, sien-
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do ésta linea, la linea neutra que define el ecuador magnético del dipolo. Durante el
minimo de actividad solar, cuando los campos polares son més fuertes, la linea neutra
est4 confinada en la regién ecuatorial del Sol. Sin embargo, mientras el campo polar
decae y se invierte cerca del maximo de manchas, el campo en la superficie fuente,
considerada en el modelo de campo potencial, llega a ser mucho més complejo desar-
rollndose una linea neutra que se comba y va extendiéndose a latitudes mdés altas.
Esto se puede traducir en una inclinacién creciente de Ia linea neutra con respecto al
ecuador solar mientras la actividad solar crece hacia su maximo. Este desarrollo de
la linea neutra se debe, principalmente, a una inclinacion variable de la componente
dipolar la cual forma un 4dngulo de casi 90° con respecto al ecuador solar durante el
minimo de actividad, que llega a ser cero durante el méximo y se incrementa en la
direccién opuesta hasta alcanzar un valor cercano a -90° durante el siguiente minimo.
Los valores para la magnitud del campo polar correspondiente en la fotdsfera, reporta-
dos por Hoeksema, muestran la intensidad oscilatoria del campo asf como la inversion
de polaridad.

Recientes teorfas del carnpo magnético solar atribuyen el desarrollo de la intensidad
del campo polar a la accién de un dinamo oscilatorio situado, probablemente, en la
regién de desborde, entre las zonas radiativa y convectiva del interior del Sol. La accidn
de éste dfnamo, como ya lo hemos visto, convierte un campo magnético poloidal en
un campo magnético toroidal volviendo a convertirse en un campo poloidal pero con
polaridad opuesta. La fase poloidal est4 asociada con la baja actividad y el predominio
de la intensidad del campo magnético poloidal. A alturas coronales la componente
dipolar del dinamo oscilatorio es la que domina, especialmente durante el minimo
cuando los hemisferios positivo y negativo muestran un dipolo cast alineado con el eje
de rotacién del Sol. Mientras el ciclo de actividad progresa, la intensidad del campo
polar disminuye, y los multipolos de orden mayor aparecen, complicando la estructura
magnética a alturas coronales. Sin embargo, en el marco de las teorfas de dinamo
actuales, no es posible contar con la inclinacién variable del ecuador dipolar el cual
sigue la magnitud variable del campo polar.

En los resultados obtenidos por Hoeksema se puede notar que el mdximo valor
positivo de la intensidad del campo polar, durante el minimo en €l inicio del ciclo solar
91 {1976), es mds pequefia que el méximo valor negativo, durante el minimo en el
inicio del ciclo solar 22 (1986). El ciclo magnético solar no es simétrico con respecto a
1a intensidad méxima del campo polar que es alcanzada en las fases positiva y negativa.
En términos generales, cuando los campos polares son fuertes, el eje de la componente
dipolar se encuentra cerca del eje solar (casi perpendicular al ecuador solar) y se mueve
Lacia el ecuador cuando 1a intensidad del campo polar llega a ser la més débil. También
se puede ver que la mdxima heliolatitud alcanzada por el eje dipolar en la fase positiva
del ciclo magnético es méds grande que el valor maximo en la fase negativa.

Lo expuesto anteriormente puede comprenderse si se supone la presencia de un
pequedio campo {6sil en el Sol, inclinado con respecio al eje solar, apuntando hacla
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Figura 1.18: Explicacién fisica del dinamo o — §2. [Tomado de Stix, 1976].

el sur y que permanece constante mientras el campo dipolar del dinamo cambia su
magnitud e invierte su polaridad (S. Bravo y G. Stewart, 1995). Sonett estimd un
tiempo de decaimiento de 5 x 10° aflos para la componente dipolar, mientras que los
modos de érdenes mds grandes decaen mds rapido. Por lo que cualquier campo f6sil
debe ser primariamente dipolar y éste campo dipolar fésil se asume que estd alineado
can el eje de rotacién solar. Bravo y Stewart (1995) consideran que no existe una razon
a priori para pensar que el campo [6sil debe estar alineado con ¢l eje de rotacién ya que
las observaciones de la linea neutra indican que quizd existe un campo fésil inclinado
en el Sol. La existencia de un campo fésil requiere la rotacién rigida del interior solar.
Con base en las recientes observaciones proporcionadas por la heliosismologia se ha
ruostrado que en el interior del Sol (micleo y zona radiativa) rotan como un cuerpo
rigido, con una velocidad angular igual a la de la fotosfera en latitudes medias, haciendo
posible (y probablemente necesaria} la presente existencia de un campo Gsil en el Sol.
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Bravo y Stewart (1995) estimaron la magnitud y la orientacién del campo magnético
t6sil usando los datos fotosféricos polares de Hoeksema (1992) para un ciclo y medio
del ciclo de actividad solar (1976-1990). Los resultados obtenidos por ellos, sugieren
que el valor méximo de tal campo en la superficie solar es de 1 G, con el dngulo de
posicién de -72 grados desde el ecuador en direccién hacia el sur. El hecho de que este
campo [Gsil est4 inclinado, puede explicar ¢l giro del ecuador magnético solar alrededor
del ecuador heliogrifico. Con base en el trabajo de Bravo y Stewart {1995), Boruta

(1996) estima la magnitud del campo {ésil en el centro del nicleo solar, obteniendo 30
G.




Capitulo 2
Actividad Solar

2.1 Preliminares

Una de las principales formas de ver el ciclo de actividad del Sol es con base en los
registros del nimero de manchas que aparecen sobre el disco solar. En 1848 Rudolph
Wolf ideé un método para estimar la actividad solar mediante el conteo del nimero de
manchas individuales y de grapos de manchas sobre la superficie del Sol. Los registros
de manchas solares datan, en una forma sisterhitica, desde 1849, cuando Wolf hizo un
registro tabular de las manchas solares. Con base en ello, se ha tratado de reconstruir
un conjunto de datos homogéneo en estos registros. Un problema en la reconstruccién
se debe g la naturaleza del llamado indice de nimero de manchas, o numero de Wolf
definido como

R =k(10g+ §) (2.1)

donde, f es el ndmero de manchas individuales, g es el nimero de grupos de manchas
reconocibles y k es un factor de correccién que ajusta las diferencias entre observadores,
telescopios v condiciones del lugar de observacidn.

En la actualidad se continta utilizando el método ideado por Wolf. Los resultados,
sin embargo, varfan de un observatorio a otro debido a limitaciones como la estabilidad
en la atmésfera terrestre, la experiencia de los observadores para interpretar lo que
observan, etc. PPara compensar estas limitaciones, cada dfa se calcula un unico niimero
de manchas que resulta ser el promedio de las mediciones hechas por cada uno de los
observatorios que conforman una red de observacidn y conteo de manchas solares. Kl
desarrollo del mimero de manchas promedio se muestra en la figura 2.1.

Es importante notar que en el ciclo de 11 afios la amplitud de este nimero varia
mucho. En la misma figura destaca un periodo (1640-1700) en el cual pricticamente
se tiene una ausencia de manchas. Esta situacién fue puntualizada primeramente por
I. Sporer y discutida por E. Maunder a finales del siglo XIX.

Existen épocas cuando algunas manifestaciones de actividad solar, como las man-
chas solarcs, cyecciones de masa coronal, protuberancias, fulguraciones, etc. son muy

41
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Figura 2.1: Los datos de actividad solar desde el afio 1610 hasta el afio 1993. El eje vertical
muestra el nimero de Wolf. El mdximo del ciclo 19, 1957-1958, el ntnero de Wolf tiene una
magnitud de casi 200.

numerosas y hay épocas en que estas manifestaciones bajan considerablemente en ocur-
rencia. Para el primer caso se dice que el Sol estd activo y para el segundo se dice que
estd quieto. Estas manifestaciones tienen mucho que ver con campos localizados, por
lo que, resulta importante decir que hay una periodicidad en la evolucion de estos
campos localizados. La actividad presenta una variacidn ciclica promedio de alrededor
de 11 afios aproximadamente y recibe el nombre de ciclo de actividad solar, donde la
manifestacién méas comudnmente considerada es la aparicion y evolucién de las man-
chas solares. Actualmente, acabamos de llegar al mdximo de actividad solar y fue a
principios del 2001, lo que corresponde al ciclo nimero 23.

Carrington (1858) descubrié que existe un cambio en las latitudes medias de apari-
cién de las rmanchas durante este ciclo. La ley de Sporer (1894), que se ilustra mediante
el diagrama de las mariposas de Maunder (Figura 2.2}, describe el decremento de las
latitudes de las manchas. Las manchas se presentan en zonas de 15° a 20° de anchura,
paralelas al ecuador. Las latitudes medias de las primeras manchas del ciclo estin
alrededor de 30° en los hemisferios norte y sur; las dltimas manchas del ciclo aparecen
aproximadamente en latitudes de 8” (es decir, al inicio de un nuevo ciclo, las manchas
aparcecen a altas latitudes solares y después van apareciendo a latitudes mas bajas). Las
manchas tienden a ocurrir en grupos bipolares de polaridad predecesora (v} v sequidora
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Figura 2.2: Diagrama de “mariposas” de Maunder. [Tomada de http://www.lmsal.com].

(f) que tienen el eje bipolar cercano a la linea E-Q. Hale (1913) descubrié que para la
mayoria de los grupos bipolares analizados, las polaridades magnéticas de la mancha
p v la mancha f son opuestas y que esta situacién se invierte en el siguiente ciclo de
manchas de 11 afios. En el ciclo 19, que tuvo su méximo en 1958, la mancha p en el
hemisferio norte (N) y la mancha f en el hemisferio sur (S) tuvieron polaridad positiva.
Estas polaridades se invierten de un ciclo solar al signiente y después de otro ciclo, las
polaridades de las manchas vuelven a adquirir su polaridad anterior. Este fendmeno es
conocido como ley de polaridad de Hale.

Cabe aclarar que el Sol tiene muy diversas formas de actividad que de uno u otro
modo estan relacionadas con el ciclo de manchas y gue se discutirdn en el siguiente
capitulo.

2.2 Regiones Activas

El estudio de la estructura de las manchas solares y su comportamiento en el ciclo
de actividad solar es el punto de partida para conocer las implicaciones que tiene la
actividad que se lleva a cabo en el Sol. Las extensas dreas donde se encuentran las
manchas, ficulas, playas, algunos arcos coronales, fulguraciones, etc. se conocen como
regiones activas. Ademds, con base en observaciones, se ha podido constatar que es
en estas regiones donde se presenta la gran mayorfa de la actividad solar. El cardcter
tridimensional de estas estructuras se muestra como regiones que nacen en la fotosfera
solar, atravesando la cromosfera y se extienden hasta la corona baja. Los métodos de
observacion utilizados para ver a las regiones activas en las distintas bandas de emision
van desde longitudes de onda muy pequefias (rayos X, ultravioleta) hasta longitudes
de onda de radio incluyendo ademds las observaciones en luz blanca.

Las regiones activas se consideran, en primera aproximacién, como tubos de Hujo
donde se encuentra plasma atrapado por lineas de campo magnético. Estas estructuras
cmergen de la fotosfera, manifestando clertas caracteristicas por las cuales, mediante
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observaciones, son clasificadas. En general, se pueden identificar caracteristicas propias
de ellas como lo son, bandas espectrales que van desde rayos X hasta radio, centros
de lineas de absorcién, etc. La figura 2.3 muestra un esquema basico de una regién
activa. El flujo magnético en una regién activa es aproximadamente de 10?2 a 10%
Mx (maxwells). En ellas tienen lugar grandes liberaciones de energia magnética. Un
caso especial de regién activa lo constituyen las regiones efimeras. Estas son pequeilas
regiones activas que no presentan una mancha o una fulguracion asociada a ellas y
presentan un flujo magnético de unos 1020 Mx.

El plasma en las estructuras cerradas se encuentra contenido dentro de éstas, siem-
pre y cuando, el arco sea estable. En las fibrillas, el movimiento del plasma es guiado
por los tubos magnéticos de flujo. Los jets, son puramente dindmicos y con frecuencia
eyectan materia.

Aln no se comprende del todo ¢cémo es que nace una regién activa, la fuente de
flujo magnético es probablemente un dinamo local que coexiste con el dinamo general,
el cual es el responsable de la red cromosférica. En esencia, se desconoce la estructura
subfotosférica de las regiones activas. Svestka {1976) con base en un andlisis de puntos
brillantes en rayos X sugiere que cada regidn activa puede ser identificada con un punto
de rayos X al principio y después se desarrolla por sf misma. En su origen, las regiones
activas tienen un arco magnético cerrado asociado con una mancha en una pequeiia
playa. Después, las manchas se mueven una respecto de la otra y el campo magnético
se abre. En la fase subsecuente de evolucién puede aparecer un filamento entre las
polaridades opuestas. Este esquema bdsico de evolucién para una regién activa es
similar al propuesto por Kiepenheuer (1953).

La Tabla 2.1 muestra las componentes de una regién activa. Durante el maximo
solar, el promedio de la emisién ultravioleta y de rayos X en las regiones activas puede
Incrementarse varias veces respecto del nivel de emisién promedio asociado al Sol quieto.
Las regiones activas pueden llegar a sobrevivir hasta varias rotaciones solares.

2.3 Manchas Solares

En el Sol, los campos magnéticos localizados se presentan mds comiinmente en for-
ma de regiones magnéticas bipolares (RMB), que son grupos de dos manchas solares
de polaridad magnética opuesta. Los campos magnéticos en las manchas solares se
descubrieron mds pronto que los otros debido a que su intensidad es muy alta (Hale,
1908). Después del desarrollo del magnetémetro, las observaciones mostraron que el
campo de las manchas tiene una magnitud de 100 a 3800 G y a veces hasta 30 mil
G. El flujo magnético total que emerge a través de una mancha de gran tamafio es
hasta 10?! Mx. La figura 2.4a muestra la distribucién del campo magnético de una
region activa. Las lincas de isogauss corresponden a 13, 40 y 60 G. La figura 2.4b es
la imagen de la misica regidn activa en la linea K del Call (3933 A). Cada detalle
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Figura 2.3: Esquema de una regién activa. Arriba: dibujo compuesio de estructuras fo-
tosiéricas y cromosféricas. Abajo: corte que muestra las variaciones de alturas de las car-
cateristicas de las regiones activas. [Tomada de Semel y col., 1991].
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Capa Caracteristicas Longitud Observaciones |
de onda ()
Fotosfera mancha luz blanca
playa baja luz blanca visible cerca
fulguraciones del limbo.
Cromosfera, manchas Klv las mds intensas
playas K3, UV region K3
Corona vortices Ha
fulguraciones He monitoreo
filamentos Ha, K3 monitoreo
Hlamentos calientes UVE, X tnicamenie en
el limbo
arcadas Ha, UVE, X, FeXIV
fulguraciones UVE, X, ¥
oleadas, jets Ha, UVE

Tabla 2.1: Componentes de una regién activa. [Tomada de Semel y col., 1991].

en el magnetograma puede ser relacionado con elementos de la estructura superficial.
Mientras més grande es el drea de la mancha, el campo magnético es més intenso. El
valor maximo del campo en una mancha se relaciona con el area como:

Binas = 3700 ( (2.2)

A
A+ 66)
donde A es el drea de la mancha en unidades de millonésimas de hemisferio del Sol.

En una mancha solar se distinguen un nicleo oscuro o umbra y un irea menos oscura
alrededor de ésta llamada penumbra. En el centro de la umbra, las lineas magnéticas son
perpendiculares a la superficie y afuera de la mancha tienen una inclinacién paralela a
la superficie del Sol, figura 2.5a. La relacion entre la magnitud del campo y la distancia
al centro de la mancha se determina como:

2

B(p) = Bcent-ro (1 - %}2‘) (23}

donde p es la distancia al centro de la mancha y b es la distancia de la frontera de la
penumbra.

Las manchas se ven como dreas oscuras en la superficie del Sol porque la temper-
alura de una mancha es de aproximadamente 4000 K, del orden de 2000 K menor que
la temperatura general de la fotosfera que es de 6000 K.

Las manchas solares, observadas en luz blanca, son sélo una parte de la regidn
active. Los campos en la periferia de la mancha no son intensos y su influencia en la
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Figura 2.4: Distribucién del campo magnético de una regién activa construida por mediciones
de magnetémetro, las lineas de isogauss corresponden a 15, 40 y 60 G. b} La imagen de esta
misma regién activa en la linea K Call. [Tomada de Zirin, 1966].
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Figura 2.5: a) Magnitud e inclinacién del campo magnético. b} Campos magnéticos cerca
de la superficie solar en una regién activa [Tomada de Parker, 1979].

conveccién es tal que produce un flujo de calor que sale a una capa alta de 1a fotosfera
y sube la temperatura del gas. Por eso se observan dreas brillantes llamadas playas y
arriba de éstas, en la cromosfera, las faculas. La frontera de las ficulas que se observan
en la linea del Call K (3933 A), determina la frontera de la regién activa. Se cree que
la configuracién de los campos magnéticos abajo de la superficie solar consiste de los
tubos de flujo continuos de un campo magnético toroidal. Los campos magnéticos en
las regiones activas cerca de la superficie solar son las secciones del campo magnético
toroidal que emergieron y formaron regiones magnéticas bipolares con la orientacién
tipica E-0, figura 2.5b.

Resulta interesante que la magnitud del campo en estas estructuras a veces excede
los 1000 G. Una explicacién posible de este fenémeno es que el campo magnético esta
concentrado en tubos de flujo discretos. Los campos magnéticos pueden ejercer presion
sobre los gases de particulas cargadas como los que estdn presentes en la fotosfera v
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la corona. La presidn en uno de estos tubos de flujo excede la del plasma fotosférico
que lo rodea. para que esté en equilibrio, las ifneas de campo magnético en estas
estructuras deben estar torcidas. A una estructura semejante se le lama una cuerda de
flujo. La figura 2.6a muestra de forma esquemadtica una cuerda de flujo compleja que
est4 copstruida por muchas cuerdas de flujo més simples, o fibras. Aunque es posible
satisfacer el balance de presién con una estructura més simple, una cuerda compleja
como ésta aynda a explicar las complejidades de una regién activa (figura 2.6b). La
evolucién posterior de la cnerda de flujo puede proporcionar la estructura de campo que
se ve afuera de las regiones activas, como se muestra en la figura 2.6c. Ll mecanismo
para crear estas cuerdas no es ni trivial ni obvio.

Las manchas, al observarlas se encuentran en grupos. Los grupos de manchas
presentan una estructura muy compleja y se clasifican frecuentemente con base en el
Sistema de Manchas de Zurich, el cual emplea el sistema de letras de la A hasta la F
para grupos regnlares, més la letra H para describir grupos de manchas muy complejos.

e La clase A es para grupos de manchas que presentan una mancha.

e La clase B conticne grupos bipolares de manchas que presentan manchas con
penumbra. ‘

e La clase C presenta grupos bipolares de manchas con penumbra sobre la mancha
lider.

e Lasclases D, E, y I son grupos que presentan penumbra en las manchas de ambas
polaridades, y cada clase se diferencia por la complejidad del grupo de manchas
y el tamafio del grupo en grados heliosféricos.

e La clase H se asigna a un grupo de manchas en su estado final de evolucién que
presenta una mancha lider con una penumbra bién definida.

Muchos de los grupos de manchas llegan al grupo H después de haber alcanzado el
C o el D, v la mitad de todos los grupos nunca llega a desarrollarse maés alld de A y B.

Actualmente, el U. S. Space Environmental Forecast Center (E] Centro de Prondstico
del Ambiente Espacial en EE.UU.} emplea el sistema de clasificacion de tres pardmetros
de Mclntosh. El sistema de McIntosh inicia con el nimero de manchas de Zurich ¥
agrega varios parametros. El primer pardmetro es para describir complejidad v esta-
bilidad de las manchas. El segundo pardmetro es para describir la penumibra: z, para
el caso de no penumbra, 7, para rudimentaria, s, para pequena asimétrica. . para
pequeiia simétrica, . para grande y simétrica. v &, para grande y asimétrica. Las
manchas simétricas frecuentemente viven mds que las manchas asimétricas.
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Figura 2.6: a) Estructura de una cuerda de flujo compleja. b) Posible relacidn entre una
regidn activa del Sol y una cuerda de flujo que penetra la fotosfera. c¢) El modelo del campo
magnético de una regién activa. [Tomada de Piddington, 1981].
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2.4 Ciclo de Manchas Solares

2.4.1 Modelos del Ciclo

Fl modelo bésico para tratar de explicar el ciclo solar es el modelo de Babcock (1961)
y existen otros modelos, también empiricos, que son en cierta forma modificaciones
al modelo original de Babcock. Estos modelos se aplican en el interior del Sol, pero
las observaciones solamente permiten deducir algunos pardmetros de la cdscara de la

capa radiativa y por lo tanto, observacionalmente no se pueden verificar las teorias
existentes.

Modelo de Babcock

En este modelo, se tratan de resumir los elementos del ciclo magnético solar con las ob-

servaciones magnéticas, Babcock (1961) traté de explicar las siguientes caracteristicas
del ciclo magnético solar:

o La inversién del dipolo magnético del Sol en el intervalo de aproximadamente 11
anos

e La ley de Sporer para las manchas solares {diagrama de mariposas de Maunder)

e La ley de polaridad de Hale
ademds de los siguientes fendmenos observacionales:

o Lamancha p de una regién magnética bipolar es siempre mds grande y tiene mas

vida que la mancha f La razén media del flujo efectivo en las manchas es mas o
menos de 3:1.

e Existe una asimetria en la direccién E-O en el ndmero visible de las manchas
solares. Maunder {1907) relacioné este fenémeno con la inclinacién de los ejes
de las manchas en al direccién de rotacién. Minnaert (1946) encontrd que las
manchas de edad mas grande tienen inclinacién mayor que las manchas jévenes:

0.44° para las manchas de un dfa de edad y 7.6° para las manchas de 27 dias de
edad.

e La orientacién de las regiones bipolares es tal que la mancha p en general se acerca
al ecuador. El 4ngulo entre el eje de la regién bipolar y la linea E-O depende
de la latitud de la regién, empezando desde 19° para latitudes de 30° — 40° v
disminuye para regiones cercanas al ecuador.

Para una simulacion numérica, Babeock supone que las lineas magnéticas adentro del
Sol residen en una capa del orden de 0.1R, localizadas entre A = +35°. Kl ancho de




2.4. CICLO DE MANCHAS SOLARES 51

Figura 2.7: a} El campo medio dipolar representa el estado I, las capas polares tienen
magnitud de 1 a 2 G. b) El corte de Ia parie sumergida del Sol. Las lineas marcadas con w
son superficies de la velocidad angular constante.[Tomada de Babcock, 1961].

esta capa entre -+30° es de 0.05R, y en las altas latitudes el ancho se incrementa. La
intensidad del campo es proporcional a la razén de drea de la capa polar y de la seccidn
transversal de esta capa:

B, = Bysec A (2.4)

donde By es la intensidad del campo magnético en el ecuador, que es aproximadamente
de 5 G. Los cuatro estados principales del modelo de Babcock se muestran en las figuras
2.7 ala 2.10. En el estado 1 (figura 2.7) €l campo magnético en gran escala adentro
de la heliosfera estd idealizado como un dipolo magnético que corresponde al Sol del
afo 1952, tres anos antes del inicio del nuevo ciclo solar. Como en la fotosfera y la
zona convectiva la velocidad angular aumenta de los polos al ecuador. Después de tres
afios, el ecuador hard aproximadamente 5.6 giros respecto a las latitudes ) = £55°
y cada linea magnética se enrrollard alrededor del Sol en los dos hemisferios solares
(figura 2.8). Babcock definié que el grado de amplificacién 6 del campo es funcién de
la latitud

f = 17.6(n + 3} sin® A (2.5)
donde 1 es el tiempo en afios medido desde el inicio del nuevo ciclo solar. El dngulo de

espiralizacién entre una linea magnética y el meridiano (¥) se calcula como

d
tan ¥ = ;g = 35.2{n + 3)sin Acos A (2.6)

La intensidad de campo en una linea espiralizada se calcula con

B = Bysec Asec ¥ (2.7)
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Figura 2.8: Estado I1. Las lineas magnéticas sumergidas que son enrolladas por la rotacién
diferencial. [Tomada de Babcock, 1961].
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Figura 2.9: Estado III. a) La formacién de una regién magnética bipolar ocurre cuando
el constrenimiento de una cuerda de flujo magnético sumergida, hace que esta rompa hacia
la. superficie debido a la boyancia magnética. Abajo, la regidn es compacta y simétrica,
esto puede producir ripidamente manchas y otras formas de “actividad” tanto en las partes
p como f En la parte media de la figura, alguncs dias después, todos los arcos de Hujo
magnético en la atmésfera y las lineas de campo sobre la superficie comienzan a difundirse.
Debido a la rotacién diferencial, la RMB avanza con respecto a la cuerda de flujo sumergida,
asi la parte p es mas compacta y tlene una intensidad de campo mayor. La figura de arriba
muestra que las partes p y f de la RMB contimian difundiéndose y, mientras la intensidad
del campo disminuye, las fdculas y otras evidencias de actividad desaparecen gradualmente.
b) Regién magnética bipolar. [Tomada de Babcock, 1961].
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Cuando ¥ es grande, tenemos
By =secAtan T = 35.2(n + 3)Bpsin A (2.8)

Para valoves By = 5 G y n = 0 tenemos: B = 528sin ¢, para 2° < A < 30°.

Babcock supone que la debilitacién del campo magnético en altas Jatitudes es el
resultado del esparcimiento de las lineas magnéticas sumergidas dentro de las capas
polares. Pero en las latitudes de A = +30° después de tres afos de amplificacion,
el campo crece hasta un valor critico de 364 G que es suficiente para la flotacion
magnéticg.

Las manchas solares tienen una vida bastante larga y se puede suponer que entre
la mancha y la atmésfera alrededor existe equilibrio, y la suma de la presién del gas
(Pmer) ¥ la presién magnética de la mancha debe ser igual a la presion del gas en la
fotosfera ambiente (Pr,)

BQ

Pmch + '8? = Pfot (29)

Si la temperatura T es constante, vy P = "% donde p es la densidad de materia,
R = 8.31 x 103J/Kmolgrad es la constante de Ritberg y p es la masa de un Kmol
del gas; de la ecuacién (2.9) se sigue que la densidad del 4rea magnética es menor a la
densidad de la fotosfera y entonces, en esta drea actia una fuerza de Arquimedes en
direccién hacig arriba. Como resultado aparece una regién magnética bipolar.

Para alturas més bajas, la intensidad del campo magnético critico requiere més
tiempo para la amplificacién del campo. Se puede obtener una relacién entre el nimero

de afios desde el inicio del ciclo solar y la latitud en que el campo toma el valor critico.
Si tornamos B = 246 G y By = 5 G, tenemos

1.5
n+3

sinA==%

(2.10)

Al inicio del ciclo, cuando 7 = 0, la ecuacién (2.10), A = £30°. Como se observa, las
primeras manchas del ciclo aparecen en estas latitudes. El estado Il estd4 marcado
por la erupcién de las regiones magnéticas bipolares (figura 2.9b). Al principio, la
regién magnética tiene una altura pequefia y poco a poco se propaga hacia la corona
indicando el inicio de la caida de la actividad solar. La figura 2.9a muestra que la
regién bipolar se mueve adelante respecto a la cuerda magnética que estd abajo de la
fotosfera como resultado de la rotacién diferencial. También por esa causa se ve que la
mancha p siempre va a predominar sobre la mancha f. La mancha f tiende a moverse
hacia el polo cercano, mientras que la mancha p se acerca al ecuador. Fl estado IV se
muestra en la figura 2.10. El cambio de polaridad magnética del Sol pasa a través de
la interaccién de las lineas magnéticas del campo solar con las lineas de las manchas.
Como muestra la figura 2.10, las lineas se separan y se unen de nuevo. Esie proceso
cada vez se acompafia por la neutralizacién de alguna parte del campo magnético solar.
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Figura 2.10: Estado TV. Expansién de las lineas magnéticas de una RMB que se reconectan
con las lineas de las capas polares. Fl resultado es la rotacién de un campo dipolar nuevo de
polaridad opuesta. [Tomada de Babeock, 1961].

Luego en la continnacidn de este proceso, se crea el campo magnético nuevo de signo
contrario. Todo esto pasa casualmente, por eso no es raro que el cambio de 1a polaridad
no siempre se termina al mismo tiempo en los hemisferios norte y sur. El estado V
repite el estado I con excepcién de la polaridad. '

Modelo Semi-Empirico de Leighton

Leighton (1964) analizé la pregunta del porqué las regiones activas desaparecen por
expansién, proponiendo que la conveccidén supergranular tiene como efecto dispersar el
flujo magnético de acuerdo a la ecuacién de difusién. Los resultados recientes mues-
tran que con la adicién de un flujo meridional, el modelo de transporte puede explicar
una serie de caracteristicas del campo magnético fotosférico y heliosférico, incluyendo
propiedades de rotacién cuasi-rigida de campos magnéticos de gran escala. Las tenden-
cias observadas del flujo bipolar p con el flujo asociado f son aln consideradas como
dadas.

Leighton da una explicacién de ¢émo el fuerte campo toroidal puede desaparecer
haciendo un camino para el campo contrario en el siguiente ciclo. Las regiones bipolares
magnéticas emergen con una componente meridional opuesta en signo a la componente
dipolar de gran escala del campo en el minimo solar precedente. 5i esta componente
opuesta es asumida para afectar el campo en la superficie dividida. la componente
meridional del campo en la superficie dividida eventualmente cambiard dando una
inclinacién hacia atrds. En ese punto, la rotacién diferencial comenzard contraria al
campo toroidal, decreciendo mientras aumenta su fuerza.

Leighton incorporé un transporte superficial de campos en un modelo magneto-
cinético del ciclo de actividad (Leighton 1959). En este modelo las ecuaciones estan
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matizadas con elementos heurfsticos y parametrizados, como la fuerza critica para la
erupcién magnética. De las soluciones, emergen una variedad de conclusiones generales:

e Un gradiente radial de velocidad angular mantiene la accién del dinamo maés
efectivamente que un gradiente latitudiral de la misma magnitud.

¢ El diagrama de mariposa no es un efecto puramente cinético, como en el modelo
de Babcock, donde el perfil de latitud del campo toroidal cambia en normalizacién
pero no en forma mientras el ciclo avanza.

e Una condicién inicial es olvidada, el campo no es puramente poloidal, como lo
dice Babcock en su modelo para el estado I; el tiempo en el cual el campo llega
a ser meridional varia con la latitud.

o Algunas de las observaciones del ciclo, como 1o son las asimetrias norte-sur y las

fluctuaciones en periodo, pueden simularse cuando existe una variacién al eruptar
un campo.




Capitulo 3

Manifestaciones de la Actividad
Solar

3.1 Fulguraciones

Creneralidades

Las fulguraciones sou fenémenos solares realmente extraordinarios y muy interesantes.
Se pueden definir como und stbita, rdpida, e intensa variacién en brillantez. También
puede decirse que uua fulguracién es una explosién en la cromosfera y corona baja
que emite hasta 10° ergs de energfa. Emiten radiacién en todo el espectro electro-
magnético, desde audas de radio, el dptico, hasta rayos X y ocasionalmente rayos 1.
Richard C. Carrington y Richard Hodgson (1859) observaron (en luz blanca) de for-
ma independiente la primera fulguracién que haya sido registrada en la literatura. El
tiempo de duracidn de una fulguracién estd entre algunos minutos hasta tres horas. El
srea de una explosion tipica es de aproximadamente 10 m? (~ 0.065% de la superficie
solar). La temperatura ensu interior llega a alcanzar 107 K y la densidad de particulas
de 5 x 101 a5 x 0% m™.
Observacionalmente se pueden distinguir tres fases basicas de una fulguracion:

e pre-fulguracion 0 fase precursora. Tiene una duracién desde minutos hasta horas.
o La fase impulsiva de la fulguracién. Tiene una duracién menor a ¢inco minutos.
e La fose pmu-spal o gradual. Puede durar hasta horas.

La fase precursora pinpleza con una emisiéon ligeramente realzada en un lugar de una
regién activa donde emerge flujo magnético de la fotosfera. La fase impulsiva se define
cOme un incremento rapido en intensidad y volumen de emisién electromagnética.
Desde esta fase la fulgnracion empieza a verse en 1a linea He y estd acompanada por
estallidos de radio 1ipo i11. La fase principal o gradual, tiene una duracién de horas

o7
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Figura 3.1: Secuencia de imigenes en Ha de una fulguracién en la regién activa NOAA7834.
[Tomada de http://www.noaa.gov/, 1995].

y estd asociada con movimiento de plasma con velocidades de 800 a 2000 km/s v por
esta razdn se identifica con una onda de choque magnetohidrodindmica (MHD) que se
propaga a través de la corona. Esta fase estd acompanada por emisiones de radio de
tipo IT y IV y por emision de particulas energéticas.

Observaciones

Se cree que las fulguraciones comienzan en regiones de la corona baja donde emerge
nuevo flujo magnético, (Rust, 1976). Harvey y Harvey (1976) encontraron que hay
una correlacién entre regiones que exhiben una capa de alta velocidad fotosférica y
las regiones donde tienen lugar las fulguraciones. Las observaciones en el extremo
ultravioleta (EUV) hechas por el Skylab indicaron que las lineas de baja temperatura
del EUV mostraron abrillantamientos y corrimiento Doppler en la base de pequefios
arcos (Brueckner et al., 1976). Vorphal et al. (1975) encontraron evidencia, en rayos X
suaves (RXS), de flujos turbulentos (50 km/s) y calentamiento antes de la fulguracion
aunque se han observado los mismos efectos sin gue haya fulguracién.

La mayoria de las fulguraciones pueden ser detectadas mediante su espectro de




3.1. FULGURACIONES 59

emisién. Histéricamente, la linea de emisién mds comin para observarlas es la linea
del hidrégeno Balmer-alfa, a 6563 A, conocida como He. Esta linea es emitida cuando
el electrén en un dtomo de hidrégeno se desplaza desde su segundo nivel de excitacidon
hasta el primero. Los patrones observados en He no son tan claros para resolver el
problema central de la liberacién de energia. La morfologia més prominente en Ho
parece ser la ocurrencia de abrillantamiento a ambos lados de la linea neutra magnética
(la doble cinta, signiendo la activacién de un filamento de pre-fulguracién). Cuando se
observa el Sol en la linea Ho las regiones activas aparecen como playas brillantes arriba
v a los lados de las manchas solares que caracterizan la regién activa en la fotosfera.
Una fulguracion se observa como un abrillantamiento de una parte de la playa existente
o también como la formacién de nuevas dreas brillantes donde antes no existia playa.
Las observaciones regulares en H se realizan en una banda de 0.25 2 0.5 A en el centro
de la linea de este tipo de emisidn. La figura 3.1 muestra una secuencia de imdégenes
en Ho del desarrollo de una fulguracion.

En otras longitudes de onda, podemos ver que la emisién global de rayos X {RX)
del Sol muestra, ocasionalmente, incrementos transitorios de flujo total que exhiben
un rdpido aumento sobre tiempos de escala de minutos y un decaimiento gradual de
horas. Las imégenes en rayos X suaves (RXS) muestran que el incremento es causado
por un dramatico abrillantamiento local en la corona dentro de una regién activa. La
evolucidn temporal de las emisiones de una fulguracién se muestra en la figura 3.2. Los
principales tipos de emisién producidos por una fulguracién son:

s Rayos-y
No existe radiacién de rayos—y en el Sol quieto por lo que, cualquier emision en
rayos -y estd asociada a una fulguracidn.

e Rayos X duros (RXD)

Los rayos X se consideran “duros” en el rango de energia de 10— 300 keV. Por de-
bajo de esta energia se consideran “suaves”, y por encima de esto son considerados
como rayos v. Existe una pequeia duda de si son producidos por mecanismos de
bremsstrohlung. Los RXD representan una firma candnica de la fase impulsiva de
la fulguracién. Kane (1969) mostré que no siempre se presenta una componente
no térmica (de RXD) en los estallidos solares de RX. Datlowe et al. (1974) han
encontrado emisién detectable de RXD solamente en 2/3 de los estallidos de RXS
con flujos pico de 107 fotones (m?skeV ) ™! y, cuando se consideran fulguraciones
pequefias, la componente impulsiva es visible inicamente en un 15% de todos
los abrillantamientos de fulguracién (Vorphal, 1972). Por lo tanto la componente
impulsiva 0 no se desarrolla en muchas fulguraciones o es demasiado débil (o su
vida es demasiado corta) para detectarla.

Cuando estd presente la componente impulsiva, ocurre en la fase explosiva de la
fulguracién y tienc una duracién de segundos a unos cuantos minutos. Fn even-
tos grandes, se pueden observar energias de cientos de keV. Se han desarrollado
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andlisis detallados de los estallidos en RXD (Cranell ef al., 1978}, los resultados
se refieren a fulguraciones pequenias o subfulguraciones y se pueden sintetizar
como sigue:

a} Los estallidos en RXD ocurren durante la fase explosiva y alcanzan su méximo,
usualmente, de 0.5 a 3 min. antes del mdaximo de la fulguracién observada en
Ha.

b) El crecimiento y decrecimiento del flujo en RXD es aproximadamente expo-
nencial con los tiempos de subida de 2 a 5 s y tiempos de decaimiento de 3 a 10
s a una energia de 40 keV. El tiempo de subida es siempre menor o igual que el
tiempo de decaimiento y un niimero pequefio de estallidos cortos y simples son
simétricos. Esto no es cierto para los estallidos en microondas correlacionados,
que generalmente tienen un tiempo grande de decaimiento.

¢) Con tiempos de resolucién altos, muchos estallidos se pueden descomponer en
picos de corta vida, con tiempos de subida y decaimiento menores de un segundo,
Kiplinger et al. {1982) han encontrado estructuras significativas a resoluciones
temporales menores que 10 ms.

d) El espectro de RX es del tipo ley potencial, de la forma

dJ(E) _ —y -2 -1 -1 A
d—E = CE m S keV (3.1,'

donde: E es la energia; 2.5 < v < 5.0 en el intervalo de 10 keV < £ < 60 a 100
keV.

e) De acuerdo con Kane (1973, 1980), el espectro se corre hacia energias més
altas (se hace méas duro) con el incremento del flujo y se corre hacia energias
bajas durante el tiempo de decaimiento, de tal forma que el espectro méds duro
se obtiene al tiempo maximo del flujo.

En fulguraciones importantes, se ha observado una segunda fase de emisién gra-
dual de RXD (Hudson, 1978) de larga duracién, pero las observaciones de esta
segunda fase han sido raras.

Rayos-X suaves (RXS)

En 1965 De Jager propuso que se podrian distinguir dos compouentes en los
estallidos de rayos X: uno térmico (rayos X suaves), y otro impulsivo (rayos X
duros) de origen no térmico, causado probablemente por haces de electrones, con
una distribucién no Maxwelliana de velocidades. Los RXS contienen una frac-
cién substancial de la energia radiada en las fulguraciones. La emisidn suave se
expande en un rango de 1 ~ 10 A, y consiste de una adicién de bremsstrahlung
(libre-libre) continuo, de libre-amarrado y lineas espectrales, tipicamente debidas
a las especies de metales aliamente ionizados. Los electrones responsables de
excitar tanto a las lineas como al continuo son, generalmente, electrones térmicos
con temperaturas de alrededor de 107 K. Por lo tanto. las Iineas de RXS proveer
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un valioso diagnéstico de las condiciones (temperatura, densidad, velocidad) que
presentan las fulguraciones. Los resultados mas importantes basados en la ob-
servacién de fulguraciones pequefias y compactas con RXS se presentan en el
resumen dado por (Brown et al., 1981):

a) El elemento primario de una fulguracién parece tener una estructura de arco.
b} Existe una nube de plasma caliente (7' > 20 x 10%K, densidad > 107m™%)
localizada cerca ¢ en la cima del arco durante el principio de la fase impulsiva.
Esta nube se elonga a lo largo del arco.

¢) Los n¥cleos de la fulguracién tienen su origen en los pies del arco y se localizan
en las dos cintas de la fulguracién.

d) El arco es oblicuo a la linea neutra y la fulguracién de doble cinta cae a cada
lado de la linea neutra.

e) Los pies de los arcos se originan claramente en regiones magnéticas bipolares
y conectan diferentes polaridades.

f) El volumen del plasma caliente indica que el calentamiento ocurre en una frac-
cidén significativa del arco.

g) El arco exhibe gran estabilidad durante la mayor parte de la fulguracién,
aunque se han observado movimientos de masa a bajas altitudes. Esto contrasta
con las violentas eyecciones de masa, que se llevan mucha de la energia de la
fulguracion. :

h) Se ha encontrado evidencia de que las fulguraciones pueden experimentar ca-
lentamientos repetidos que ocurren en lugares diferentes de un arco o en arcos
diferentes.

i) El tiempo de crecimiento, decaimiento y la tasa de incremento de la emisién
en RXS tienden a incrementarse con el volumen de la fulguracién.

i) Un centro tipico, intensamente calentado, es de aproximadamente 2 arcseg de
lado, lo que corresponde a una escala de volumen de 1400 km?®.

De todo este conjunto de observaciones no se puede obtener ninguna pista o in-
dicio para resolver el problema teorico de la fulguracién. Ademds, la mayoria de
estas observaciones se han hecho después de la fase impulsiva, por lo que se debe
tener cuidado al suponer que éstas caracterizan el fenémeno de la liberacién de
energia.

e Ultravioleta extremo (EUV)
El ultravioleta extremo es una emisidén térmica con temperaturas del orden de
10% 3 10% K, donde se puede ver una mezcla de lineas y continuo. Existen dos
componenies relevantes: emision con una A de 10 — 1000 A desde la cromosfera
alta y una linea de emisién en el éptico de la regién de transicién entre Ia cro-
mosfera y la corona. Fsta region del espectro provee diagnésticos sobre el rapido
cambio de temperatura v densidad de las fulguraciones. Esta banda de emision
ha sido estudiada desde la Tierra v el espacio. Los resuliados medidos en tierra
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son obtenidos indirectamente por inferencia sobre las desviaciones repentinas en
las frecuencias de las ondas de radio que se reflejan o pasan a través de la ionos-
fera cuando ésta responde al flujo variante de EUV proveniente de la fulguracién
(Donelly, 1970). Esta técnica no tiene resolucién espacial y tiene una resolucion
espectral muy baja, tiene ademds una calibracién muy pobre de intensidad ab-
soluta, pero es una buena herramienta para observar las variaciones de flujo en
EUV de un evento y para hacer estudios estadisticos de varios eventos (Donelly y
Kane, 1978). El tiempo tipico de evolucién en EUV para una fulguracién muestra
dos fases: una fase de explosién impulsiva répidamente variable, sincronizada con
RXD y microondas, y una fase gradual de vida més corta gue en la fulguracién
vista en Ho (Cheng et al. 1985). Observaciones con resolucién espacial rouestran
una gran concentracién de la emisién en lugares que no coinciden necesariamente
con los nicleos en Ho (Hiei y Widing, 1979). La potencia total emitida en EUV
es muy pequenia (Emsile et al., 1978) lo que sugiere que su origen se encuentra
en una capa muy delgada. Observando la morfologia de las fuentes de EUV se
puede obtener una base para aclarar el mecanismo de la fulguracién, dade que
éstas emisiones de alta temperatura delinean el lugar de la liberacién de energia
primaria. La informacién cualitativa que, en principio, se puede obtener de los
datos en EUV es: la densidad de particulas N, la temperatura electrémica T,
algunas veces la constante idnica T} y el volumen de la fuente V, asi como la
evolucién en el tiempo de cada uno de estos pardmetros (Sturrock et al., 1979,
Doyle et al., 1983). Las temperaturas se infieren a partir de la intensidad de las
lineas espectrales. Los volimenes se infieren de datos con suficiente resolucién
espacial, suponiendo una extensién comparable a lo largo de la linea de emisién.
Sin embargo, a través de datos en RX, se ha visto que dentro de los arcos las
fuentes mds intensas de emisién no se han resuelto, por lo tanto solamente se
tiene un limite superior para el volumen. Se usa comtunmente el valor de V para
inferir N a partir de N2V, que determina la intensidad absoluta de las lineas de
una fuente dominada por colisiones y Opticamente delgada.

Optico

Aquf se encuentra una variedad de lineas y continuo, constituyendo una fraccién
sustancial del total de energia liberada y encontramos emisiones de lineas, co-
mo por ejemplo, la linea Ha. Las imdgenes de fulguraciones en longitudes de
onda del dptico son posibles gracias a los telescopios y presentan una gran can-
tidad de datos morfoldgicos sobre la estructura y evolucidn de las fulguraciones.
Histéricamente, la intensidad y/o 4rea de las fulguraciones en Ho era el inico
camino para clasificar el tamano de las fulguraciones; nuestra cormprensién de
1o que es una fulguracién “grande” contra una “pequena” ha ide evolucionando
considerablemente, levdndonos a otros métodos de clasificacion.

s Radio
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Las ondas de radio constituyen un campo de radiacidn de baja energia que nos
proporciona informacién acerca de las fulguraciones. Aunque considerablemente
insignificante, la emisién de radio es rica en detalles y complejidad debido a que
nos provee de indicios de electrones energéticos, magnitudes de campo magnético,
densidades, etc. Los mecanismos principales de este tipo de emisiones es la
radiacion sincrotrdnica, el proceso de emision conocido como bremsstrahlung y
procesos colectivos de plasma. La emisién de radio que sigue a una fulguracién es
muy variable. En longitudes de onda de radio, puede haber estallidos de segundos
o minutos de duracién con una aparicién subsecuente de tormentas que duran

de horas a dias. Se clasifica la emisién métrica en cinco tipos principales {Wild
1963):

— Estallidos de tormenta de rnido (Tipo I}

— Estallidos de corrimiento lento (Tipo II)

— Estallidos de corrimiento rapido (Tipo III)
— Emisgién continua de banda ancha (Tipo IV)

— Emisién continua de longitudes de onda de metros {Tipo V)

Algunas caracteristicas de estos tipos de emisién se describen en Ia Tabla 2. Las
caracteristicas e interrelaciones de estos tipos de emision de radio se ilustran
considerando la secuencia de eventos que tienen lugar en una fulguracién solar.
Wild (1963) divide el evento en dos fases. En la fase 1, tienen lugar estallidos
cortos e mntensos inmediatamente después de la fulguracion visible y se mueven
rapidamente desde cerca de los 500 MHz hacia frecuencias bajas. Estos son los
estallidos Tipo I o de corrimiento rdpido; su emisién instantdnea estd en una
banda muy estrecha de pocos MHz de ancho. Se cree que el origen de la radiacion
son oscilaciones de plasma asociadas con la eyeccién de haces de electrones a
velocidades de 100 000 km/s o mds, como resultado de la explosién cromosfeérica
de una fulguracién.

Clasificacién

Las fulguraciones han sido clasificadas, histéricamente, por su aparencia en la linea
Ha del hidrégeno, siguiendo criterios de drea y de intensidad en el aumento de su
emisién. El sistema éptico para clasificarlas utiliza el drea de la fulguracién (en grados
de latitud heliocéntrica). Se anaden los sufijos f, n o b si la brillantez es débil. normal
o brillante, respectivamente. En la banda de radio, por arriba de los 2000 MHz, se
considera que si un evento presenta un flujo de frecuencia mayor a 1 ufs {donde 1
ufs= 107" w/m?/ Hz = 101 ansky), es ima fulguracién. Para fulguraciones impulsivas,
la clasificacién de importancia de drea se puede relacionar con el flujo de microondas
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Tipo Agente de | Proceso Probable | Polarizacién | Duracién
Excitacion | de Emision
Electrones | Plasma Fuerte Impulso
I Rapidos Fundamental Modo O 0.1al1l0s
Atrapados Tormenta
brs a 1 dia
Onda de | Plasma f débil 5 a 30 min
iI Choque Modo O
2f ninguno | 5 a 30 min
Chorro de | Plasma f moderado | 10s
I11 Electrones Modo O
2f débil 10s
Modo O
v Electrones | Segundo Débil o 10 min
(temprano) | Rdpidos Arménico Ausente
Atrapados | de Plasma
v Electrones | Plasma Fuerte 1 hr
(tardio) | Répidos | Fundamental Modo O
Atrapados
JAY Plasmeide | Giro Magnética | Modo X 20 min a
(mévil) | Eyectado Débil o 2 hrs
Fuerte
v Chorro de | Plasma Ninguna minutos
Electrones

Tabla 3.1: Emisiones de Radio. La ( indica ordinario, X es exiraordinario, { es la frecuencia

y 2f el segundo arménico. [Tomada de Astrophysics of the Sun; Zirin, 1988].

mediante:

Imp = logpS{ufs) — 0.5

donde S es el flujo a 5§ GHz (6 cm). Esta forma de clasificarlas resulta mejor que si se
clasifica por 4rea, sin embargo, sélo sirve para eventos impulsivos. Otra clasificacién
para las fulguraciones se basa en el flujo de rayos X suaves (RXS) monitoreados por
la. nave espacial GOES. En esta clasificacion el flujo de energia se encuentra en la
banda de 1 a 8 A. Este esquema usa letras que denotan el orden de magnitud del
flujo (B=10"",C =103 M = 107"y X = 107! en unidades de erg crn? s7') y el
nimero denota el maltiplo de la cantidad base. Por ejemplo, una fulguracidn Cb tiene
un flujo de 5 x 1073 erg em? 57! en la banda de 1 — 8A. La Tabla 3.2 nos presenta la
clasificacidn de las fulguraciones con base en los criterios ya descritos.

Fulguraciones monitoreadas en la banda de rayos-X duros (RXD) han sido clasifi-




3.1. FULGURACIONES 65

Area Area en | Clase Flujo Tipico Clase Tipica
(gradas?) | 107%4, 3 5000 MHz (ufs) | en RXS

<20 < 200 S 5 C2

2.1-5.1 200-500 1 30 M3
9.2-124 | 500-1200 2 300 X1
12.5-24.7 | 1200-2400 3 3000 X5

> 24.7 > 2400 4 30000 X9

Tabla 3.2: Clasificacién de fulguraciones por su drea. 10~8Ag simboliza la millonésima parte
del hemisferio y ufs son las unidades de flujo solar (10* Jensky). [Tomada de Astrophysics
of the Sun; Harold Zirin, 1988].

cadas dentro de tres clases principales, (Tanaka, 1987). Contrario a las clasificaciones
anteriores, esta clasificacidn no concierne a la extensién geométrica o intensidad del
evento, pero si a la duracién y forma de la curva de emisién. Las fulguraciones se
categorizan como sigue:

* A
Fulguraciones térmicas, con una temperatura de 7 = 3 — 4 x 107K, que son
presumiblemente compactas, de baja altura, eventos que exhiben una variacién
suave de flujo contra un perfil de tiempo, corresponden presumiblemente a la
energia de un arco simple.

o B
Fulguraciones impulsivas que presentan una emisién aguda de RXD y microondas
proveniente de la base de arcos y la corona baja. Se asocian generalmente con
arcos muy grandes.

o (
Fulguraciones graduales, son de larga duracién (> 30 min), con picos graduales,
un espectro duro y fuerte emisién de rayos X y microondas. Se cree que ocurren
en arcos muy grandes (> 50,000 km). Presumiblemente involucran particulas en
una trampa. coronal de baja densidad que decaen lentamente debido a colisiones
coulombianas.

Modelos

Las fulguraciones se dividen en dos tipos diferentes: fulguraciones de doble cinta o
dingmicas y fulguraciones compactas (arco simple o estdticas). La mayoria son del
tipo de arco simple, que son fulguraciones pequefias en las que no hay cambios en su
configuracion ni en su posieidn. A menudo las fulguraciones de tipo doble cinta ocurren
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Figura 3.3: Modelo de tres fages de una fulguracién acompaiadas por diferentes tipos de

emisiones electromagnéticas. a), b): la fase impulsiva; ¢), d), e): la fase eruptiva. [Tomada
de Wild, 1963].

justo después de la desaparicién subita de un filamento. En este caso la doble cinta se
encuentra en ambos lados del filamento formado. Durante la fase de decaimiento las
dos cintas se mueven por separado a una velocidad tipica de 10 km/s.

Existen varios modelos para las fulguraciones solares, pero todavia tienen algunos
detalles no muy claros. El problema central radica en determinar qué posibilidades
existen para almacenar 10°? ergs de forma tal que pueda ocurrir una liberacién re-
pentina de la energia en un tiempo de 102 s. La opinidén general de estos modelos es
que la energia puede ser almacenada en el campo magnético. Todos los modelos de las
fulguraciones se dividen en tres clases de topologia magnética:

e Los modelos de arcos aislados o arcadas, en los que la corriente a lo largo de las
lineas de campo puede producir un campo de cizallamiento inestable o inestabi-

lidades de modo de desgarramiento (Spicer, 1976}, o a interrupciones de corriente
{Alfvén y Carquist, 1976).

o Los modelos de surgimiento de las hojas de corrente en lo interfase de los arcos
de polaridad magnétice opuesta (Syrovatskil, 1966. Hevaerst y col., 1977). Los
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modelos de este grupo se distinguen por diferentes ideas de la evolucién de la
hoja neutra. Sweet (1958), Gold y Hoyle (1960) argumentan que dos arcos pre-
existentes se acercan uno al otro debido al movimiento relativo de sus pies en la
fotosfera. Heyvaerts y col., (1977) proponen que la hoja neutra se forma en la
interaccién de un arco nuevo emergente bajo una estructura magnética. Petschek
(1964) supone que la reconexién de las lineas en una hoja de corriente que va
hacia afuera en ambos extremos, puede ser provocada por la accién de una onda
de choque. Puede ser llamada una onda de aniquilacién. Una vez que el fluido ha
cruzado el frente de onda, se mueve riapidamente junto con las lineas de campo
reconectadas. El mecanismo de aniquilacién en una hoja de corriente puede ser
relevante en el proceso de la fulguracién puesto que la fulguracién en si puede
cambiar la situacién drasticamente.

s Los modelos de hojas de corriente de gran escala entre las lineas de campo abiertas
{que existen en la base de los cascos coronales) {Sturrock, 1967). Wild (1963)
investigd en detalle la dindmica de las hojas de corriente para que fuera aplicable
al problema de la fulguracién. Una hoja de corriente se forma en el ambiente
de la fase prefulguracién entre flujos magnéticos de polaridad opuesta que se
acercan entre si y e forma un punto neutro X (figura 3.3a). Supongamos que
la distribucién de campo magnético alrededor de un punto neutro es como en
la figura 3.3b y la corriente eléctrica es perpendicular al plano del dibujo. En
este caso, la fuerza magnética J x B tiene la direccién que muestran las flechas
gruesas. Como las lineas magnéticas se mueven con el plasma, el resultado es
que la materia v el campo se aprietan en direccidn £ y se estiran en direccidn .
La densidad de corriente J en el punto neutro X crece y por fin, en un momento,
puede surgir la chispa que inicia la fase impulsiva de la fulguracién. Después de

este proceso las lineas se rectifican y la linea B tiene una trayectoria parecida a
la linea A.

3.2 Erupciones de Filamento

El término protuberancia o filamento es usado para describir una variedad de objetos,
desde estructuras relativamente estables con tiempos de vida de muchos meses, hasta
fendmenos transitorios que pueden durar menos de una hora. Las protuberancias son
grandes chorros de material que presentan una forma de arco, emergen desde la super-
ficie del Sol y al proyectarse sobre el disco solar se observan como filamentos oscuros
en la linea de emisién Her. Las protuberancias se estiran desde la fotosfera hacia la
corona, a unas alturas que alcanzan hasta cientos de miles de kildmetros y su tiempo
de vida puede ser de dias hasta meses. Los filamentos pueden tener un tiempo de
vida largo. Son lipicamente quietos por dos o tres rolaciones solares. Sin embargo.
algunos filamentos quietos llegan a desaparecer. Esta subita desaparicidn en cuestion
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de algunas horas es conocida como desaparicién brusca o erupcion de filamento.

Los filamentos se encuentran preferencialmente en dos cinturones de latitud, en una
franja de alta latitud (llamada corona polar) y en latitudes medias activas. Ellos forman
volumenes extendidos de baja emisién coronal, llamados cavidades de filamento. Estas
se sitdan a lo largo de lineas neutras de campo magnético longitudinal. Sin erbargg, no
todas las lineas neutras estan marcadas por filamentos y usualmente s6lo una pequefia
fraccién de la cavidad es ocupada por un filamento. Mediciones directas del campo
magnético de protuberancias indican campos de 5 a 10 G en protuberancias quietas.
Las protuberancias activas se relacionan generalmente con regiones activas y en ellas
los campos magnéticos son del orden de 250 G.

El espectro de protuberancias quietas es similar al de la cromosfera y es de una
temperatura de alrededor de 7000 K o menor. Este plasma es mas frio que la tem-
peratura de la corona que rodea al filamento a la misma altura, pero su densidad es
rucho més alta. Las densidades tipicas de electrones encontradas estdn emtre 10 y
10" m~3. Las densidades de plasma llegan a ser del orden de 10*® n~3. La tonalidad
oscura de los filamentos persiste en las radiaciones UV y en las microondas de 1a regién
de transicién. No queda claro si esta tonalidad se debe a la baja presidon del plasma
en estas longitudes de onda 0 a una pequena regién de transicién que existe en la cro-
mosfera quieta. Cada filamento quieto o protuberancia, contiene plasma moviéndose a
altas velocidades. ‘

Las protuberancias activas se dividen en cinco grupos:

¢ Chorros, explosiones, jets.

e Emergencias.

Arcos y Huvias coronales.

Protuberancias ascendentes.

o Filamentos de manchas.

Las protuberancias de la primera clase son una fase de la explosion de la fulguracién,
representan una parte de ésta. La materia sale con un dngulo de 20 a 30° de la superfi-
cie a velocidades de 200 a 2000 km/s. Las emergencias son fendmenos mds organizados
y menos activos; a veces estdn relacionadas con la dltima fase de la fulguracién. Gen-
eralmente inician en pequefias dreas brillantes que se llaman subfulguraciones. Las
velocidades de la materia que se encuentra adentro son del orden de 50 a 200 km/s.
Los arcos y lluvias coronales siempre estan en las dreas mas activas de las manchas
solares. Las protuberancias de las manchas no se relacionan con las fulguraciones. Los
filamentos de las manchas cambian muy rdpidamente pero su ticmpo de vida es largo.
Es frecuente que la materia del filamento de la mancha sea arrastrada dentro de la
mancha solar. Las protuberancias ascendenies son quietas pero pueden transformarse
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en protuberancias eruptivas por cambios en su naturaleza durante su tiempo de vida.
Cuando una protuberancia quieta sube en forma de arco gigante, es frecuente que la
materia se arranque de la superficie y salga con velocidades de 500 km/s. En algunos
casos, el tamano de una protuberancia eruptiva puede sobrepasar el didmetro del Sol.
Smith y Priest (1979) estudiaron el proceso de formacién de las protuberancias, con
base en 1as ecuaciones basicas de la MHD. La formacién de las estructuras magnéticas

es el resultado de la influencia de las fuerzas magnética, de gravitacién y del gradiente
de presiém térmica en la corona:

d
¢ JxB4pg— P (3.3)

dt
donde p es la densidad, v es la velocidad, J es 1a densidad de corriente, B es el campo
magnético, g es la aceleracion de la gravedad y P es la presién térmica.

La velocidad del plasma en las protuberancias es mucho menor que la velocidad de
las ondas MHD, por ello, se supone que las protuberancias estin aproximadamente en
equilibrio, con un balance entre las fuerzas de gravedad, magnética y el gradiente de
presién térmica. La ecuacién (3.3) se reduce a

—VP+IxB+pg=0 (3.4)

La fuerza J x B es perpendicular a la direccién de B y por esta razén, a lo largo de
las lineas magnéticas, la materia de una protuberancia estd en equilibrio hidrostético:

- P+pg=0 (3.5)

o bien IP
- .6
7 g (3.6)

donde la fuerza de gravedad esta en la direccion opuesta al aje z.

Kippenhahn y Schluetr (1957) desarrollaron el modelo para la materia de la protu-
berancia que estd sostenida por el campo magnético, donde la componente horizontal
y vertical (contra la gravedad) del balance de las fuerzas son, respectivamente:

B?,
P+ — = constante (3.7)
24
dB, B,
= - 3.8
g= "0 (3:8)

donde 4 es la permeabilidad magnética. En los iltimos trabajos, Priest v Col {1989)
notaron que solamente un campo magnético especial permite formar las protuberancias.
Se supone que inicialmente existe un tubo de flujo gigantesco no torcido y que por lo
menos algunas lincas magndticas estan deprimidas. Si el campo magnético empieza a
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Figura 3.4: Erupcién de filamento de una protuberancia quieta. [Tomada de The nature of
solar prominences; Einar Tandberg-Hanssen, 1995].

inclinarse por todas partes, la torsién de las lineas magnéticas forma un flujo de cuerdas
deprimidas. Asi es como puede formarse una protuberancia.

En 1889, Deslanders observd, con la ayuda de un espectroheliégrafo, la primera
erupcion de filamento que se tenga registrada. Posteriormente, d’Azambuja, en 1948
realizd un estudio extenso de este tipo de fenémeno. La aparicién de una erupcién de
filamento no se debe, generalmente, a la activacién inducida de una fulguracién (Raadu
et al., 1987) pero la perturbacidn tiene una profunda influencia sobre la estabilidad del
filamento. Generalmente, las erupciones de filamento ocurren fuera de las regiones
activas y no presentan una asociacion con estallidos de RX o de radio. Antes de que
ocurra una erupcion de filamento, el material de la protuberancia exhibe un incremento
aleatorio de velocidades, desde 30 a 30 km/s, y entonces la protuberancia completa,
0 casi toda, comienza a ascender con una velocidad creciente V,. Esta velocidad de
conjunto puede llegar a alcanzar valores de cientos de km/s. La figura 3.4 muestra la
secuencia en Ha de una erupcion de filamento.

Mientras la erupcién de filamento comienza, la protuberancia gunieta es eyectada
hacia la corona con un incremento uniforme de velocidad. La figura 3.5 muestra la
curva descrita (curva II) por este incremento uniforme de velocidad. El material de la
protuberancia continda afectado por la fuerza que lo hace ascender llegando a alcanzar
la velocidad de escape en esa regidn. Este valor de velocidad de escape, que en la
fotosfera es de unos 618 km/s, sufre una caida a alturas coronales {100,000 km por
encima de la fotosfera). En adicién a la velocidad de salida del material cruptado, la
fase de erupcion del filamento se caracteriza ademds por un interesante movimiento
en espiral v una estructura helicoidal del material de la protuberancia. Xl movimiento
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Figura 3.5: Grifica de altura contra tiempo para 10 protuberancias del tipo resoplido. Las
curvas [ y I representan los esquemas realizados por Valnicek para resoplidos y erupciones de
filamento, respectivamente. [Tomada de The nature of solar prominences; Einar Tandberg-

Hanssen].

en espiral revela algo de la naturaleza inberente a estas protuberancias, esto se debe
a la interaccidén del campo magnético ascendente con el plasma de la protuberancia.
De acuerdo a d’Azambuja (1948), aproximadamente, la mitad de todos los filamen-
tos de baja latitud sufren una erupcién de filamento y desaparecen temporalmente,
al menos una vez. Consecuentemente, la fase de erupcién de filamento podria ser
considerada una experiencia “normal” de las protuberancias quietas. Es importante
notar que, cuando los filamentos se reforman, aparecen con una forma similar previa
a su erupcién. La razén de ocurrencia de las erupciones de filamento sigue el ciclo
solar. Vizoso y Ballester (1988) encontraron que durante los afios de méximo habia
entre 50 y 200 casos, mientras que en los afios de minimo de actividad, se presentaron
de 5 a 30 casos. Mientras que el término erupcién de filamento fue inventado, origi-
nalmente, para la siibita desaparicién de protuberancias quietas, ahora es usado para
filamentos de regiones activas. Ademds, un filamento (activo o quieto) puede desapare-
cer abruptamente en Ha debido a calentamiento que no involucra procesos dindmicos
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Figura 3.6: Razén de cuentas e indice espectral contra tiempo para, izquierda: una fulgu-

racidn impulsiva (Dennis, 1985) y derecha: una fulguracién gradual (Kosigi, Dennis y Kai,

1988). Note las diferentes escalas de tiempo. [Tomada de Plasma astrophysics; Arnold O.

Benz, 1993].

aparentes. Para distinguir este fendmeno de la cldsica erupcién de filamento, Mouradi-
an et al. {1981, 1986) y Mouradian y Soru-Escatu (1989), llamaron a esta desaparicién
una erupcién de filamento térmica. Pueden ser vistas 4n sifu, en lineas espectrales
formadas a temperaturas altas. Estas erupciones de filamento térmicas pueden estar
relacionadas con fulguraciones o quizd con arcos coronales adyacentes (Schmah! ef al.,
1986). Podemos también notar que, tanto las erupciones
de filamento cldsicas como las térmicas, pueden Hevarse a cabo simultdneamente, y
¢l efecto combinado de estos dos procesos ha sido estudiado por Fontenla y Poland

1982; Mouradian et ol.,

(1989)
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3.3 Particulas Energéticas

Desde la década de los 40’s se sabe que algunas fulguraciones en Ho se asocian a
emisién impulsiva de particulas relativistas observadas en la Tierra (Forbush, 1964).
Inmediatamente surgié la cuestién, que permanece sin respuesta, de cudl es el meca-
nismo de aceleracién de dichas particulas.

Las caracteristicas principales del proceso de aceleracién de particulas son:

El espectro de energia.

e La composicion y la distribucién angular de las particulas aceleradas.

La duracién y tasa de aceleracién.

El lugar y otros pardmetros de la regién de aceleracién como pueden ser, su
tamafio (L}, la densidad numeérica (n), campo magnético (B) y las peculiaridades
de la propagacién y la interaccién entre las particulas energéticas (PE’s).

De las observaciones de rayos X de alta energia (duros), el espectro de rayos «y, de pro-
tones y de neutrones producidos simultdneamente durante las fulguraciones, se obtiene
un diagndstico del comportamiento de particulas sub-relativistas y relativistas en el

Sol. Chupp (1983) y Kocharov et al. (1986) resumen las observaciones de la siguiente
forma.

s La aceleracién de iones y electrones ocurre simultdneamente durante la fase im-
pulsiva y tiene lugar en una escala de tiempo de segundos o menor.

o [iste proceso puede ser repetitivo en unos 10 s y el tiempo de subida de la interac-
cidn particula-materia puede variar de unos cuantos segundos a cien segundos.

¢ Existe evidencia de que todas las fulguraciones pueden producir iones energéticos.

¢ La emisidon en luz blanca no parece ser una caracieristica de la aceleracién de
iones.

o Bl perfil en el tiempo de lineas v nucleares muestra que los protones se aceleran
en un tiempo menor que dos segundos hasta 30 MeV.

o Las medidas stinultaneas para neutrones solares y rayos <y, sugieren que en fulgu-
raciones impulsivas, los electrones y los iones pueden ser acelerados rdpidamente
(en una escala de tiempo de segundos) hasta 100 MeV y unos cuantos GeV.
rospectivamente.
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Los efectos de las particulas energéticas en la atmosfera solar se observan de la siguiente
forma: Los electrones con energia mayor que 20 keV producen rayos X duros {emision
de frenado) y estallidos de microondas, asi como también producen estallidos Tipo II1
en ondas métricas; los electrones semirelativistas son la fuente de los estallidos Tipo
IV, protones de energia mayor de 30 MeV y particulas alfa producen la emisién solar
de rayos -y, al interactuar con los gases densos de la fotosfera y producir reacciones
nucleares.

Ciertas fulguraciones producen grandes nubes de particulas energéticas (PE’s) las
cuales llenan el sistema solar. Las PE’s ademds producen lineas nucleares de rayos -y en
el Sol. Las PE’s que alcanzan la Tierra son filtradas por los efectos de la propagacién
interplanetaria pero pueden o no, producir rayos . La energia total en las PE’s
puede aproximarse a lo que emiten en longitudes de onda épticas. Ramaty et al.
(1980} graficaron los resultados de muchas observaciones que mostraban que el fujo
de electrones entre 0.2 y 1 MeV es cerca de 100 veces el de los protones en 10 MeV.
Asi las velocidades son aproximadamente las mismas, la energia total en cada banda
puede ser la misma.

Excepto para los eventos muy grandes, hay una pequefia coincidencia entre los
eventos mas grandes en las lineas de los rayos v o los rayos X y los grandes generadores
de iones. Kahler et al. (1984) mostraron que al menos todos los eventos de PE’s estaban
asociados con eyecciones de masa coronal. Existe la posibilidad de que las PE’s sean
aceleradas en las eyecciones de masa coronal, estallidos Tipo II ¥ un segundo estado
de aceleracién puede actuar en estos casos. Esto implica dos posibles procesos de
aceleracién de nicleos. Cane ef al. (1986) seleccionaron fulguraciones que duraban
m4ds de una hora por debajo del 10% de su flujo méximo y mostraron que éstas estaban
mds lejos de producir eventos de PE’s que eventos impulsivos. Estos eventos de “larga
duracién” estdn asociados tipicamente con erupciones de filamentos y eyecciones de
masa coronal.

Particulas de fulguraciones cerca del limbo oeste aparecen con un pequeno retraso
debido a que viajan a lo largo de la espiral de Arquimides. Los nicleos mas energéticos
{con una energfa mayor que 100 MeV) alcanzan la Tierra en unos 20 minutos después
de los fotones Opticos. Después de que el pulso primario termina, se registra un nuevo
pulso de baja energia (=~ 5 MeV); los nucleos arrivan con el frente de choque de la
fulguracién; presumiblemente, ellos son atrapados por éste o quizd sean acelerados.

Particulas de fulguraciones en el limbo este del Sol alcanzan la Tierra con algin
retardo y una mayor acumulacién gradual. Estas particulas arrivan en las mismas
trayectorias espirales como en los eventos del limbo oeste. Las particulas deben di-
fundirse a través de la misma envoltura magnética del Sol y escapar hacia afuera de
las lineas que salen.

Las particulas de alta energia en fulguraciones generalmente son aceleradas por
variantes de dos procesos sngeridos por Fermi (1954). La aceleracion de Fermi de primer
orden tiene higar cuando nn frente de choque magnético choca con particulas atrapadas.
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Las particulas estdn en una especie de botella magnética entre el frente magnético en
movimiento y el resto de la trampa y sufren una compresién adiabdtica. Blandford
y Ostriker (1980} mostraron que un chogue fuerte toma particulas de momento p y
las propaga dentro de una distribucién de ley de potencia p~9, donde g depende de la
compresion y es mayor que cuatro para choques adiabaticos. La energia de todas estas
particulas es mucho mds grande que cuando estaban al inicio y la distribucién final es
la. suma de estas leyes de potencia.

La aceleracion de Fermi de segundo orden viene de la colisidn estocéstica de particulas
con elementos de campo magnético, resultando una equiparticién de energias de una
particula individual con los elementos de campo magnético. La idea es que la ace-
leracién de las particulas a energias de MeV’s pueda llevarse a cabo en un segundo si
existe una fuerte turbulencia sobre escalas de 10% — 107 em. Esto podria ser verdadero
en fulguraciones. Sin embargo, la razén de escape para diferentes energias debe ser la
misma para que esta distribucién resulte.

Otros mecanismos estdn asociados con campos eléctricos fuertes, hojas de corriente
y ondas de choque.

Los neutrones solares fueron detectados por primera vez por Chupp et al. (1982)
en los registros de rayos -y del 21 de junio de 1980. Los neutrones arrivaron a la Tierra
minutos después de que arrivaran fotones de rayos . Los neutrones no son filtrados
por los campos magnéticos interplanetarios ni magnetosféricos.

3.4 Estallidos de Rayos X

El flujo total de rayos X (RX) que proviene del Sol esta dado por dos componentes:
la componente quieta ¥ la componentes variable. La componente quieta esta asociada
con flujos que surgen de las regiones de manchas solares y otras estructuras pequefias
que son mas estables y presentan una variacién muy lenta que conforma el flujo de
radiacién de fondo de RX. La componente variable estd asociada con flujos de RX
muy grandes y altamente variables que ocurren en periodos de tiempo muy cortos; son
generados durante la ocurrencia de algunos eventos como las fulguraciones.

Las colisiones de electrones energéticos con un fondo de particulas (iones v elec-
trones) es un mecanismo conocido para producir rayos X duros (RXD) que resultan
ser fotones con energias en un rango de 10 keV a 1 MeV. En estas colisiones los elec-
trones son desviados y, debido a esto, emiten radiacién electromagnética. Este proceso
es conocido como bremsstrahlung. Para particulas que se mueven a velocidades v < ¢,
la pérdida de energfa por radiacidn es muy pequenia comparada con la transferencia
de energia de su par colisional. Esta pudiera ser la pérdida de energia dominante
para electrones relativistas. La emisién de bremsstrahlung depende de la distribucién
de velocidad de sus pares colisionales. Los RXD son una evidencia importante de
particulas energéticas. Son importantes para poder apreciar a las fulguraciones co-
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Figura 3.7: Las dreas sombreadas indicadas por A, B y C son fuentes de emisién de RXD
(16-30 keV) observados por el SMM sobre el Sol. Los contornos representan la intensidad de
RXS a 3.8-8 keV (Dennis, 1985). {Tomada de Plasma astrophysics; Arnold O. Benz, 1993].

mo un fenémeno de alta energia. Los detectores de RXD cuentan fotones en bandas
especificas de energfa. En la ausencia de resolucién espacial, la razén de conteo es
proporcional a la integral de la densidad de flujo a lo largo de la banda de deteccidn.
La figura 3.6 presenta las emisiones de RXD de dos fulguraciones. En ella se muestran
dos casos tipicos: el impulsivo (con una duracién < 10 min, a menudo, menor que
1 min) y el gradual (o extendido). Un tercer tipo llamado térmico (debido a que su
espectro es comparable a una distribucién de velocidades Maxwelliana de 3 a 5 x 107
K) no es muy comun. Los estallidos impulsivos son observados a bajas energias (cerca
de los 20 keV). Los tres tipos de estallides de RXD son situaciones extremas y en la
realidad se observa una mezcla de dos de éstos o bien, algo mds complicado. El indice
espectral parece decrecer en la fase de crecimiento, tanto en los estados impulsivos co-
mo en los graduales. Para eventos impulsivos, el indice espectral, v, decrece en la fase
de decaimiento y tiene un minimo caracteristico en el pico del flujo. El indice espectral
de un estallido gradual continda decreciendo a través del evento. Las observaciones
espectrales no permiten, por s mismas, determinar la directividad de los electrones que
producen los RXD. La informacién espacial de imégenes dadas por los telescopios de
RX suglere que algunos eventos de RXD impulsivos son originados por haces. La evi-
dencia proviene, principalmente, de fulguraciones impulsivas donde dos o mds fuentes
de RND han sido observadas con un abrillantamiento simultdnen de algunos segundos.
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Figura 3.8: Las fulguraciones aceleran un gran nimero de electrones energéticos dentro de
lineas de campo cerradas. Algunas son atrapadas, otras se precipitan en la cromosfera. En
un arco, aproximadamente simétrico, el flujo directo de particulas produce dos fuentes de
RXD. Un segundo arco que involucra a la figura 3.7, produce las tres fuentes en A ByC.
[Tomada de Plasma astrophysics; Arnold O. Benz, 1993].

Las fuentes se relacionan, aparentemente, a excitadores que viajan mucho mds rapido
que una perturbacién alfvénica. Una posible interpretacion serian haces de electrones
relativistas. La figura 3.7 nos da un indicio de la geometria esperada. Las estructuras
de RXS coinciden con dos arcos dados por imdgenes Ho y magnetogramas. Los RXD
impulsivos observados en los puntos 4, B y C, parecen originarse en bajas altitudes y
son producidos por la precipitacién de electrones en los pies de los arcos magnéticos.
La figura (3.8) representa la geometria simplificada, en una fulguracion, de este evento
impulsivo, interpretando las observaciones en términos de haces de electrones que se
precipitan.

3.5 Estallidos de Radio

Introduccién

Las emisioncs de radio provenientes del Sol juegan un papel importante en el estudio
de diferentes fendmenos asociados con ellas. En el Sol, 1a emisién de radio se debe,
gencralmente. a electrones libres que se encuentran en an plasma, total o parcialmente,
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ionizado. Esta emisién puede ser generada por diferentes mecanismos (radiacién de
plasma, bremsstrahlung, giroresonancia y girosincrotrén térmico y no térmico).

La radiacién de plasma es considerada como un mecanismo de emisién coherente
{a diferencia de la incoherente que se refiere a que cada electrén actiia de forma inde-
pendiente). Observacionalmente, la caracteristica dominante de esta radiacioén es que
se observa con una frecuencia més dominante que la frecuencia del plasma en el sitio
de emisién. Las ondas de radio no pueden propagarse a través de un medio donde
la frecuencia del plasma es mds grande que la frecuencia presentada por éstas. La
frecuencia del plasma depende sdlo de la densidad local de electrones y estd dada por

e [ my \12
Y= or (eome) (39)

donde e es la carga del electrén, n, es 1a densidad de electrones, m, es la masa del elec-
trén v €p es una constante. La frecuencia observada nos dice la densidad de electrones
en el sitio de emisién. Para la atmésfera solar, la densidad de electrones (y por ende
la frecuencia) decrece conforme la altura aumenta. A una frecuencia de observacién le
corresponde una 7, y por lo tanto, las ondas de radio no pueden propagarse a alturas
menores. Esto tiene como consecuencia que cualquier emisién de radio detectada debe
originarse por encima de cierta altura que puede ser calculada con la ayuda de modelos
para la atmésfera solar. El valor de la radiacién de plasma permite saber de la exis-
tencia de algin tipo de perturbacién que excita al plasma e inicia este mecanismo de
emisién. También permite identificar la linea de visién del lugar donde se Heva a cabo
el proceso de emisidén; como ya lo hemos mencionado, nos permite conocer la densidad
local de electrones en ese sitio. Para un modelo de densidad de electrones como funcién
de la altura en la atmésfera solar, la figura 3.9 muestra cdmo la frecuencia del plasma
varia con la altura. Con esta relacién se puede tener un indicativo de la altura de las
fuentes de emisién. En la siguiente seccién analizaremos los estallidos de radio, que
representan emisiones con caracieristicas muy interesantes asi como sus mecanismos
de emision.

Estallidos de radio

En 1946, Hey encontré que un fuerte ruido que logrd ser detectado por una estacion
de radar britdnica era causado por una fulguracién solar. Desde la presentacidn de su
trabajo, la investigacién de estallidos de radio ha contribuido de manera significativa a
nuestro entendimiento del Sol. Los estallidos de radio proveen informacién referente a
la inyeccién, aceleracién y captura de electrones rapidos en la atmdsfera solar durante
las fulguraciones solares. La intensidad y variacién de los estallidos de radio cambia
enormemente con la longitud de onda. Los cstallidos de radio son pequenos en on-
das centimétricas pero crecen en intensidad y complejidad en longitudes de onda mas
grandes. Las ondas de radio cenlimétricas probablemente se originan en la parte baja
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Figura 3.9: Gréafica que relaciona las frecuencias de radio caracteristicas de la atmdsfera
solar. La curva sélida muestra la frecuencia del plasma como una funcién de la altura para
un modelo atmosférico nominal. La curva ashurada muestra la altura en la cual la atmésfera
alcanza la unidad de profundidad éptica para el bremsstrahlung. Las curvas indicadas con fg
corresponden a la altura del arménico de girofrecuencia indicado por encima de una mancha
solar. [El drea ashurada denota un “gap” observacional. En todos los casos, los valores
numéricos son dependientes del modelo de Gary y Hurford (1989). [Tomada de The Sun: a
laboratory for Astrophysics, 1992).

un poco de la atmdsfera solar, cerca de la base de la corona o en la parte superior de
la, cromosfera. Las ondas de radio métricas probablemente se originan mdés arriba, en
la corona, arriba de la region donde las fulguraciones estallan.

Los estallidos de radio han sido divididos en cinco tipos, los cuales son:

¢ Tipo L. Estallidos de tormenta de ruido.

Tipo II. Estallidos de deriva lenta.

Tipo 111. Estallidos de deriva rdpida.

Tipo I'V. Radiacién de ancho de banda continuo.

Tipe V. Radiacion de aucho de banda continuo en longitudes de ondas miétricas




3.5. ESTALLIDOS DE RADIO 81

La figura 3.10 presenta un esquema de los estallidos de radio.

Las tormentas de ruide o estallidos Tipo I son largas series de estallidos algunas
veces superpuestos sobre un continuo de radiacién. Tormentas intensas pueden durar
por muchos dias con cientos de estallidos de tormenta cada hora con una frecuencia v <
300 MHz. La radiacién de este tipo de estallido no estd relacionada con fulguraciones,
pero ocurre posteriormente a la aparicién y crecimiento de complejas regiones activas
en la fotosfera. Esta asociacién sugiere que las tormentas de ruido son firmas de
restructuraciones coronales debidas a cambios en el campo magnético en los limites
fotosféricos y también de la evolucién coronal. Existen dos restricciones observacionales
que necesitan ser consideradas.

e La primera es que las tormentas de ruido estdn, generalmente, acompainadas por
electrones no térmicos. Sus firmas mas obvias son estallidos Tipo III ocasionales
5 frecuencias por debajo de los estallidos Tipo 1. Ademis, el continuo de la
tormenta de ruido puede ser causado por electrones atrapados en arcos coronales
altos. El numero de electrones acelerados por la tormenta es insuficiente para
producir RX observables.

e Los estallidos Tipo I presentan una alta polarizacién circular y una estructura
no arménica. Una interpretacidn de estos estallidos por un haz de elecirones
o también como particulas atrapadas es, por lo tanto, algo inapropiada aunque
podria revisarse con més cuidado.

De 1o anterior, podemos decir que el mecanismo de emisién para los estallidos Tipo 1
no estd bien entendido.

Los estallidos Tipo 11 estdn asociados con grandes fulguraciones: ellos acompatian
en un 2% a las fulguraciones de importancia 1 y en un 30 % a las fulguraciones de
importancia 3. Los estallidos duran alrededor de 10 minutos y ocurren a una razon
de 1 por 50 horas cerca del mdximo de manchas. Se caracterizan por tener una lenta
deriva descendente en frecuencia. Frecuentemente siguen la fase impulsiva de una
fulguracién y a menudo son vistos, simultdneamente, en dos frecuencias (o grpos de
frecuencias) separadas por un factor cercano a 2. Las dos bandas se interpretan como
una radiacidén fundamental y un segundo arménico de oscilaciones de plasma debidas
a una perturbacién que se mueve hacia afuera de la corona. La deriva en frecuencia
sugiere, en base a la figura 3.9, que la fuente donde se lleva a cabo este tipo de emisién
se encuentra arriba de la atmdsfera solar. Cuando se convierte la razén de cambio de
frecuencia a una velocidad vertical, se obtienen valores en un rango de 400-2000 km/s,
velocidades que exceden la velocidad de Alfvén correspondiente a estas alturas. La
interpretacién de lo anterior s que la perturbacién que inicia el estallido Tipo 1. es
una onda de choque generada por una fulguracién, propagdndose hacia arriba a través
de la corona solar.

1os estallidos Tipo 1T son los més comunes de los estallidos métricos. Los estallidos
ceurren en grupos de 10 a 100 segundos v se extienden a frecuencias de decenas de kilz
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Figura 3.10: Esquema del espectro dindmico que muestra las relaciones de tiempo y fre-
cuencia entre los diferentes tipos de emisién de radio durante una fulguracién (Dulk, 1985).
[Tomada de The Sun: a laboratory for Astrophysics].

hasta cientos de MHz. La deriva de los estallidos ocurre rdpidamente desde altas a bajas
frecuencias como en el caso de los estallidos Tipo 1I. La rdpida deriva en frecuencia y
la presencia de armdnicos sugiere que los estallidos son causados por ondas en plasmas
que son excitados por perturbaciones que se mueven ripidamente hacia afuera de la
corona solar. Para tener una idea de lo anterior, es conveniente definir la razdn de
deriva. Esta se¢ define como el desplazamiento del pico en frecuencia por unidad de
tiempo. El valor absoluto de la razén decrece cuando la frecuencia también lo hace.

Razones de deriva reportadas por varios antores para el rango de frecuencia de 74 kHz
a 550 MHz han fijado la relacién

dv ~ —0.011% [MHzs™) (3.10)
dt

donde v estd en MHz (Alvarez y Haddock, 1973a). El signo negativo indica que sdlo los
estallidos que derivan en forma descendente son los que se consideran. Asi, se sugiere
que la rapida deriva en frecuencia (descendente) de los estallidos Tipo I1I es causada por
un haz de electrones energéticos, sin colisiones. Estos haces se mueven hacia afuera, a
través de la corona, a lo largo de las lineas de campo magnético y provocan oscilaciones
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en el plasma. Las ondas en el plasma emiten ondas de radio a una frecuencia aproxi-
mada a la del plasma. Debido a que la densidad de electrones (y consecuentemente la
frecuencia del plasma) decrece hacia afuera del Sol, la emisi6n deriva hacia frecuencias
menores. Observaciones directas han confirmado este escenario de emisidn de plasma.
Mediciones simnultdneas de interferémetros, a diferentes frecuencias, muestran que las
fuentes de estallidos Tipo 11T aparecen a alturas muy grandes donde la densidad es mds
baja y por ende, la frecuencia. Estas viajan a través de la corona con velocidades entre
0.1cy 0.6¢c (donde ¢ es la velocidad de la luz). Esto es consistente con la combinacién
de la expresion para la razén de deriva y un modelo de densidad coronal.

Estallidos Tipo IV. Esta radiacién es persistente, suave y continua a lo largo del
ancho de banda de un gran nimero de frecuencias. La radiacién dura decenas de
minutos después de la fulguraciones mayores. La fuente parece moverse hacia afuera a
velocidades de cientos de km/s y alcanza grandes alturas. Boischot (1959} describe las
caracteristicas basicas de esta emisidn de radio.
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Figura 3.11: Vista esquemitica de la aceleracién de un ion y un electrén y la correspondiente
emisién. |Tomada de Plasma astrophysics; Arnold . Benz].

o Ocurren sieimpre asociadas (durante y después) con estallidos Tipo 71 La impor-
tancia de la fulguracién asociada no se relaciona directamente a la intensidad del




84 CAPITULQ 3. MANIFESTACIONES DE LA ACTIVIDAD SOLAR

estallido Tipo IV, el cual puede durar por varias horas; y su maxima intensidad
se observa de 20 a 40 minutos después de iniciada la fulguracién en Hov.

¢ Es marcadamente uniforme, snave, y libre de estallidos Tipo 1 que caracterizan
las tormentas de ruido.

e Las fuentes de estallido Tipo IV son, generalmente, de didmetro grande (8 a
12'arc). No estén fijas en la corona. Sobre la consideracién de un movimiento
radial por encima de la fulguracion éptica, la fuente del estallido Tipo IV parece
primero ascender rapidamente con velocidades de varios cientos de km /s, después
desciende suave y lentamente, finalmente gueda estable después de varias decenas
de minutos. Las méximas alturas observadas quizd varian de 0.3 a 4 o 5 radios
solares por encima de la fotosfera.

e Este tipo de estallidos presentan un espectro muy extenso, cubriendo longitudes
de onda métricas, decimétricas y centimétricas. Las temperaturas equivalentes
de las fuentes de estos estallidos pueden alcanzar valores muy altos de 10% a
102 K, que las excluye de la posibilidad de ser explicadas mediante radiacién
térmica. Boischot v Denisse (1957) interpretan esto como un proceso que se debe
a radiacién sincrotrén de electrones relativistas moviéndose (en espiral) en el
campo magnético coronal. Para tratar de explicar la energia observada, Boischot
y Denisse asumen la existencia de electrones de 3 MeV de energia en un campo
magnético de 1 G y encuentran que el niimero necesario de electrones (8 x 10%%)
eran del mismo orden que el nimero de protones de algunos GeV de energia que
eran observados después de fulguraciones muy importantes.

La mayoria de los autores consideran que no existe duda en que la emisién es causada
por un proceso de emisidn coherente, presumiblemente por electrones atrapados en
arcos coronales lejanamente extendidos.

Estallidos Tipo V. Wild, Sheridan, y Trent (1953) observaron que ciertos estallidos
Tipo III eran seguidos, inmediatamente, por emisidn en un ancho de banda difuso.
En la clasificacidon espectral de los estallidos, estos fueron llamados estallidos Tipo V,
que fueron definidos como una emisién de radiacién continua con una duracién de
1 a 3 minutos después de estallidos de Tipo III. En algunos casos la emisién parece
como una prolongacién difusa de estallidos Tipo 111, en otros casos como un conjunto
de manchas. Los estallidos radian mds fuertemente sobre frecuencias por debajo de
los 150 MHz v algunas veces, en el limite de altas frecuencias, tienen la forma de
una frecuencia de corte. No presentan una estructura de armonicos en el espectro
v no muesiran caracteristicas que sugieran un origen en oscilaciones de plasma. Los
estallidos Tipo V a menudo estdn polarizados. Las fuentes de emision de estos estallidos
tienen (no siempre) una velocidad transversal de 3000 km/s cerca de los 30 MHz.
Existen evidencias de que las Tuentes de estos estallidos exhiben practicamente la misma
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posicién inicial, la misma variacion sistemdtica de posicién con frecuencia y la misma
polarizacién como las fuentes de los estallidos Tipo III con los cuales se asocian. Sélo
el 60% de los estallidos Tipo V estdn asociados con fulguraciones visibles. El origen de
estos estallidos sigue siendo indeterminado.

3.6 Estallidos de Rayos Gamma

Observaciones

Las lineas de rayos gamma (R7) provenientes del Sol fueron observadas, por vez
primera, durante dos fulguraciones en 1972 con un espectrémetro montado en el Orbi-
ting Solar Observatory (OSO-7). Muchas otras observaciones siguieron pero no fue sino
hasta 1980 que las observaciones de lineas de Ry y de continuo de las fulguraciones
fueron posibles. Las emisiones o estallidos de Ry nos han dado nuevos indicios para
entender los mecanismos de aceleracién y transporte de las particulas energéticas.

Los mecanismos principales para la produccién de lineas de Ry son la excitacién
de niveles nucleares, la captura de electrones y la aniquilacién de positrones. Observa-
cionalmente, la excitacidn de niveles nucleares consiste de una serie de lineas angostas,
resultado de la interaccién de protones y particulas « con el plasma ambiente y, por
otro lado, de lineas anchas resultado de la interaccién de niicleos mas pesados con el
hidrégeno ambiente y el helio. La captura de neutrones en el hidrégeno ambiente, a
nivel fotosférico, produce una fuerte linea a 2.223 MeV de energia, v los neutrones que
escapan del Sol pueden detectarse en la Tierra o en el medio interplanetario. Las reac-
ciones nucleares producen positrones que, al aniquilarse, producen una linea a 0.511
MeV de energia. Las angostas lineas de excitacidén de niveles nucleares y las lineas de
2.223 v 0.511 MeV estdn sobrepuestas en un continuo compuesto de un ancho de lineas
de excitacién de niveles nucleares y un bremsstrahlung de electrones primarios. El an-
cho de banda de la emisién de Ry se extiende a altas energias (~ 100 MeV'), resultado
del decaimiento de piones que son, ademas, producidos en las reacciones nucleares. Los
piones neutros decaen directamente en Ry, mientras que los piones con carga decaen,
via muones, en positrones y electrones secundarios que producen Ry por aniquilacién
(Murphy et al., 1987). Estas observaciones han demostrado que protones, nicleos mas
pesados y electrones relativistas, son acelerados en muchas fulguraciones. Ademis, la
aceleracién de estas particulas es muy impulsiva. Existen fulguraciones para las cuales,
la linea de Ry y las emisiones de RXD coinciden dentro de una resolucién temporal,
dada por los detectores, de 1 s. Los Ry emitidos por las fulguraciones son observados
desde lugares que se sitiian en el fimbo solar. Este efecto fue observado en fulguraciones

que emitian energias mayores a (1.3 MeV y mds aun en aquellas con energias mavores
a 10 MeV.
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Escenario de la emisidn

Los estallidos de R+ son un fenémeno que no se presenta cuando el Sol estd quieto sino
que es el resultado de un proceso dindmico propio de su actividad y que se relaciona
con las fulguraciones. Existen indicativos de que los haces de iones juegan un papel
importante en la emisién de Ky durante las fulguraciones. El escenario aceptado se
muestra en la figura 3.11. Protones de alta energia (> 30 MeV) son acelerados,
simultdneamente, con los electrones en la tenue corona. Ambos viajan desde el sitio de
aceleracion hacia las capas mds bajas y densas de la atmésfera solar, donde interactian
colisionalmente con el plasma. Los iones pueden excitar los nicleos de iones pesados a
mayores niveles de energia, algo similar a lo que ocurre con los niveles de energia de los
electrones en un dtomo. La diferencia mds dramdtica entre las excitaciones atdémicas
y las nucleares se refiere a las energias involucradas. En un dtomo simple (como el
de hidrégena) la energia de amarre enfre el protén y el electrén es de unos 13.6 eV
mientras que la energia de amarre entre el neutrén y el protdn, que forman el deuterio,
es de unos 2.2 MeV. Cuando los nicleos se encuentran en estados de energia menores,
pueden emitir un fotén con una energia igual a la de la transicién. A mayores energias
de excitacién (> 8 MeV) los nicleos quizd emitan fotones, neutrones o particulas o.
La mayoria de las lineas nucleares de emisién de Ry tienen energias de 1 a 8 MeV.

3.7 Eyecciones de Masa Coronal

Introduccion

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son poderosos transitorios coronales que con-
sisten en desplazamientos de grandes masas que son lanzadas a gran velocidad hacia
el medio interplanetario. Presentan la expulsién repentina de nubes densas de plasma
magnetizado desde la atmdsfera exterior del Sol. Sus tiempos caracteristicos varian
de minutos hasta horas, sus tamafios son de varios radios solares. Se expanden ra-
dialmente hacia afuera del Sol, a velocidades del orden de decenas a cientos de km/s,
en forma de un arco, una burbuja, una nube o en otras formas. Surgen en regiones
de la corona solar que son magnéticamente cerradas. Las EMC juegan un papel im-
portante en la evolucién de la estructura de la corona solar y son el eslabén primario
entre la actividad solar y los transitorios interplanetarios asi como las perturbaciones
geomagnéticas.

El hecho de que la masa fuera expulsada desde el Sol fue postulado por Morrison
en 1954 y 1955. El formulé que el material expulsado podria transportar lineas de
campo magnético hacia afuera del Sol, formando lo que él llamé una nube magnética.
La primera observacién de una EMC fue reportada por Gosling en 1975, Sin embargo.
no incluyé ninguna discusidn acerca del campo magnético o de la nube magnética
postutada veinte afios antes. Fue necesario esperar hasta 1981, cuando Burlaga (198: ]
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publicéd su trabajo referente a las nubes magnéticas que algunas EMC llegan a presentar,
convirtiéndose en un subconjunto del fendmeno de la EMC.

Ohservaciones

Las EMC fueron observadas, inicialmente, con la ayuda de corondgrafos montados en
tierra. Un corondgrafo es un instrumento que produce un eclipse artificial con la ayuda
de un disco de ocultacién que se encuentra dentro de un telescopio. Posteriormente,
misiones de naves espaciales como Skylab (1973-1974), P78-1 (1979-1985), Solar Maxi-
mum Mission {1980; 1984-1989), tenfan montados corondgrafos que permitieron una
mejor resolucién para la observacién de las EMC. En la actualidad, el SOHO (1993},
que tiene un sistema de coronégrafos conocido como LASCO (Large Angle and Spectro-
metric Coronograph), contintia proporcionando imégenes muy interesantes acerca de
la morfologia de las EMC.

Las observaciones hechas con corondgrafos son los principios histdéricos y empiricos
de nuestro conocimiento actual de las EMC. Las imdgenes que proveen estos instru-
mentos revelan cambios temporales en la estructura de éstas. La figura 3.12 muestra la
secuencia de imégenes de una EMC observada el 14 de abril de 1980 por el corondgrafo
de la nave Solar Maximum Mission. En el primer cuadro se muestra una imagen previa
al evento que se selecciond de una secuencia de cuatro imégenes de ese dia para mostrar
el desarrollo temporal de la eyeccién de masa. Los colores calientes (rojo y naranja)
denotan un incremento en la radiacion por dispersién (y por lo tanto un incremento en
la densidad) con respecto al pre-evento coronal, mientras que los colores frios (azules)
denotan un decremento en la radiacién (y en la densidad). Las dos regiones exteriores
que muestran un aumento de brillantez (en color rojo) en esta secuencia de tiempo,
demuestran la expulsién de material desde el Sol. La regién mds externa tiene una
apariencia difusa y es interpretada como una cape de plasma coronal denso bordeando
una zona tridimensional de plasma tenue reflejado en la brillantez reducida (color azul)
debajo del arco. La regién brillante interna tiene una apariencia mds estructurada y
es observada por su emisién en la linea He, que indica la presencia de plasma mucho
mais frio. Este arco se interpreta como una protuberancia solar que erupta por debajo
del campo de visidon del corondgrafo en conjunto con la EMC.

La integracién a lo largo de los aumentos en brillantez en estos dos arcos nos lleva
a estimar 2.1 x 10'? kg de plasma coronal ionizado en la parte exterior y 1 x 10'! kg
de plasma ionizado en la parte interior. La eyeccién de este material coronal desde
el Sol estd confirmada por la dltima imagen de la secuencia. Después de el evento se
logra observar una cuiia (azul) de brillantez coronal disminuida siguiendo a la EMC y
que a menudo se mantiene visible por algunas horas después del evento. A menudo se
ve cruptar una protuberancia por debajo del sitio de una EMC es visla eruptar por
arriba del limbo solar como parte de una eyeccidon de masa. La esencia del proceso
de eyeccion de masa se ilustra por el movimiento hacta afuera del material solar v
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Propiedad Skylab Solwind SMM
(1973-74) | (1979-80 y 1984-85) | (1980, 1984-89)
Tamaho Angular 42° 43° 47°
Velocidad 470 km sec™! 460 km sec™! 350 km sec™!
Masa, - 40x% 10'° g 33x 18P ¢
Energfa Cinética - 3.4 x 10?0 erg 6.7 x 10% erg
Energia Potencial - - 7.1 x 10%0 erg
Energia Mecénica - - 1.38 x 10% erg

Tabla 3.3: Algunas caracteristicas promedio de eyecciones de masa coronal. |[Tomada de
Coronal Mass Ejections, Geophysical Monograph, 1999).

su remocién resultante de la corona y cromosfera (la protuberancia) en observaciones
como ésta.

Miles de EMC han sido observadas en luz blanca con la ayuda de corondgrafos,
tanto desde naves espaciales como desde nuestro planeta. Estas observaciones proveen
muchos de los ejemplos clasicos del fendmeno y establecen las bases para una descrip-
cién estadistica de sus caracterfsticas. La tabla 3.3 muestra los valores promedio de seis
propiedades importantes de las EMC realizadas por tires misiones espaciales. Ademds,
las observaciones han sido complementadas con datos, en luz blanca, del observatorio
de Mauna Loa (MLQ) v los fotémetros de las naves Helios (1975-1983).

La emisién térmica de un millén de grados del plasma coronal ocurre en longitudes
de onda muy pequenas del espectro solar. Por lo tanto, las observaciones en RX y UVE
de la corona, proveen la indicacién mds directa de su estado térmico. Las observaciones
de RXS, hechas por el Skylab, proporcionaron las primeras indicaciones directas de es-
tructuras coronales calientes relacionadas con EMC. Las observaciones en RX hechas
por la SMM y GOES afiadieron nuevos elementos a esta relacién aunque presentaron
nuevas controversias y ambigiiedades que no se han resuelto ain. Las imégenes en RXS
proporcionadas por la nave Yohkoh (1991- ), ademds de tener una mayor calidad y reso-
lucién, han ayudado a establecer estas controversias y resuelio algunas ambigiedades.
Comparaciones de imagenes de RXS del Yohkoh con observaciones en Inuz blanca coro-
nal y He cromosférica desde el observatorio de Mauna Loa (MLO)}, han dado ejemplos
claros de la formacién de arcos en RX brillantes o arcadas de arcos expandiendo una
linea neutra magunética debajo del sitio de una eyeccién de masa. Estos arcos se han
visto después de la embestida que presenta la eyeccién de masa, propagdndose lateral-
mente y creciendo verticalmente con el tiempo, permaneciendo visible tiempo después
de 1a salida de la eyeccién de masa desde la corona. La intensidad de emisién de RXS
de cada arco es extremadamente variable y parece estar pobremente correlacionada
con las propiedades de las eyecciones de masa como lo son su tamafo, velocidad, masa
o energia. Tstos resultados concuerdan bisicamente con los resultados dados por el
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Skylab para la emisién de RX después de la eyeccién.

Propiedades bésicas de las EMC en la corona

Algunas de las propiedades medibles en las EMC son: razones de ocurrencia, loca-
lizacidn relativa en el disco solar, ancho angular y velocidad. Las velocidades, acelers-
ciones, masas y energias se extienden a lo largo de tres érdenes de magnitud. Los anchos
exceden por factores de 3-10 a los tamaios de las fulguraciones y regiones activas.

La estructura bésica de una EMC presenta tres componentes principales (ver figura
3.13) que son: un arco delantero (principal) brillante, seguido por una cavidad oscura
de baja densidad y un nicleo brillante de material méds denso. Los nicleos brillantes
fueron observados en 1/4 de las EMC vistas por la SMM. Las estructuras, previas al
evento, que eruptan para legar a ser una EMC, consisten de una protuberancia y una
cavidad coronal, y la corona ambiente que puede llegar a ser comprimida mientras el
sistema crece. Las EMC exhiben una variedad de formas, algunas tienen una estruc-
tura compleja y su interior estd ocupado por material brillante que emite (Howard
et al., 1997). Webb v Howard (1994) estudiaron la frecuencia de ocurrencia de EMC
observadas por los més recientes corondgrafos y los fotdmetros de los Helios a lo largo
de 1.5 ciclos solares. La razdén de éstas sigue el ciclo solar en fase y amplitud. En
el reciente minimo, LASCO ha detectado EMC a una razén de 2-3 veces mds que las
observaciones anteriores. Esta razén de ocurrencia se debe al incremento en sensibi-
lidad de los coronégrafos del LASCO. La SMM obtuvo una distribucién en latitud,
durante el maximo, muy ancha, agrupidndose en el ecuador durante el minimo. Esta
distribucién en latitud para el minimo reciente fue también obtenida por el LASCO.
La distribucién angular obtenida por la SMM y el LASCO fue similar, obteniendo que
ésta no variaba mucho a lo largo del ciclo y mantenia un ancho promedio de ~ 45°
(Hundhausen, 1993). Las estimaciones de velocidad son de los 20 a 2000 km/s. El
promedio anual de velocidad, segiin la SMM, varia a lo largo del ciclo de 160 a 460
km/s. Las EMC exhiben un gradiente de velocidad diferencial, variando suavemente
desde el borde delantero hasta la parte trasera, mieniras que el material en el interior
tiene una expansién similar. Las EMC de grandes velocidades {> 400 km/s) tienden
a ser asociadas con choques coronales e interplanetarios, sugiriendo que éstos son con-
ducidos por el material de la EMC. Al menos a través de la corona baja, las velocidades
tipicas de las EMC son relativamente constantes, sin embargo algunos eventos exhiben
una aceleracién significativa. Debido al incremento de campo de visién del LASCO,
fue posible caracterizar la cinemadtica de las EMC. Sin cmabrgo sus distribuciones de
velocidad son similares a las mediciones hechas con anterioridad. Cerca del 20% de las
LEMC observadas por ol LASCO exhiben una aceleracion fuera de 30 Ry, (C. St. Cyr,
1998).
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Figura 3.12: Sccucncia en tiempo de las diferencias entre cnatro imdgenes toneuas por el
coronogralo de la nave SMM ol 14 de abedl de 1930, [Tomada de Coronal Mass Ejections,
Geophysical Mouograph, 1999].




3.7. EYECCIONES DE MASA CORONAL 91

Regiones fuente de las EMC

Muchas EMC parecen provenir de estructuras cerradas de gran escala, muchas de las
cuales son arcos coronales preexistentes (Hundhausen, 1993). Sin embargo los origenes
solares de éstas no son muy claros. A menudo se asocian con el rompimiento de es-
tructuras de gran escala, como protuberancias o arcadas. Low y Hundhausen (1995)
proponen que la combinacién protuberancia y arco coronal, involucra un sistema dual
de flujo, en el cual una parte es un tubo de flujo con una cavidad coronal rodedndolo,
la cual puede ayudar a conducir la erupcién una vez que el arco coronal se rompe. Se
piensa que las EMC energéticas son, el rompimiento de un arco coronal existente, el
cual aumenta en brillantez y tamano, por dias, antes de eruptar como una EMC. El
arco coronal puede desaparecer después, sin embargo puede reformarse eventualmente
(Hundhausen, 1993). Estudios de asociacién estadistica indican que las erupciones de
filamento y los eventos de RX, especialmente los de larga duoracidn, son las manifesta-
ciones cercanas a la superficie solar mds comunes que se asocian a una EMC {Webb,
1992).

Muchas fulguraciones Gpticas ocurren independientemente de las EMC y sin em-
bargo acompafian a éstas, mis como una consecuencia secundaria que como una causa
(Gosling, 1993). Sin embargo las EMC mds rdpidas y més energéticas se asocian usual-
mente con fulguraciones en la superficie. Pero mds de la mitad de todas las EMC no
pueden asociarse con cualquier actividad cerca de la superficie. Comparando datos de
RXS con observaciones en luz blanca, Sheeley ef al., (1983), mostré que la probabilidad
de asociar una EMC con una fulguracién en RXS aumenta linealmente con la duracién
de la fulguracién, alcanzando 100% para eventos de fulguraciones con una duracién >
6 horas. Harrison (1986) encontré que cada EMC iniciaba durante estallidos de RXS
mas débiles que precedian a cualquier fulguracién por decenas de minutos. De acuerdo
a su modelo, estos estallidos precursores consistian de arcos de RX de gran escala.
Pero cualquier fulguracién asociada y su correspondiente regidén activa puede sitnarse
en cualquier lugar bajo el espacio de la EMC.

Las caracteristicas de las EMC vistas por la SMM vy los eventos de RX asociades
no estdn bien correlacionados. Hundhausen (1988) resume las comparaciones:

¢ Las fulguraciones intensas en RX 0o son una condicién suficiente para que ocurran
EMC.

e Siexisie una emisién importante de RX, ésta sigue ¢l inicio de la EMC y los picos
mucho después.

o L3 intensidad de cualquier evento de RXS acompanando a una EMC estd corre-
lacionada pobremente con los parametros fisicos de la EMC.

Por lo tanto las fulguraciones. por si mismas, no pueden ser la fuerza que conduce a
las KMO,
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Figura 3.13: Evolucién de una EMC. La imagen muestra el arco delantero, seguido por una
cavidad oscura de baja densidad y un nicleo brillante. {Tomada de Solar Maximum Mission
Archives, 1980].

Las EMC involucran la desestabilizacién de estructuras coronales de gran escala
que resultan en la reconfiguracién de campos débiles de gran escala a altas latitudes y
de campos de escala pequefia muy fuertes a bajas latitudes. Parece que estos campos
fuente podrian ser de una naturaleza simple o bipolar como lo proponen algunos mode-
los de reconexién {Svestka y Cliver, 1992) o involucran sistemas de polaridad multiple
més complejos (Webb et al., 1997). Una EMC puede asociarse con patrones de gran
escala envolventes de fujo existente en la superficie, delineados por varias lineas de
inversién de polaridad. Los ejes centrales de las EMC tienden a ser compensados
por cualquier protuberancia asociada, fulguraciones o regiones activas. Las escalas
espaciales de las EMC son mds grandes que la superficie de actividad asociada. Ademds
los anchos de las EMC (~ 50°) son grandes comparados con la distancia tipica entre
las lineas de inversién de la superficie de polaridad (10 — 20°). El campo de visidn
extendido del LASCO reveld que este patrdn fue dominante durante el minimo solar
reciente. La erupcidn de cada arco coronal como una EMC podria entonces sugerir
una regién fuente magnética cuadrupolar con més de una linea neutra. Varios ejemplos
de cada erupeion han sido encontrados ev los datos de la SMM. Usando las arcadas
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transitorias de RX observadas con Yohkoh, se encontrd que cada estructura puede ser
muy grande, expandiéndose a > 100° y cruzando de 2 a 3 lineas neutras o una sencilla,
convolucionando la linea neutra, lo que implica sistemas magnéticos multipolares. En
la corona baja, uno esperaria ver el movimiento de 1os arcos més altos envueltos en
el ejecta, el surgimiento de una cavidad coronal y su protuberancia asociada y/o una
disminucién de 1a densidad mientras el material abandona la corona baja y quizd alguna
evidencia de apertura de lineas de campo magnético. Se tiene evidencia, sin embargo
es ligera y no se presenta siempre.

Antes de Yohkoh, los oscurecimientos transitorios de la corona baja eran reportados
diariamente. Hansen et al. (1974) notaron, primero, la disminucién de material en
la corona baja observando en luz blanca, con la ayuda del MLQ, durante eventos
eruptivos. Usando datos del Skylab, Rust y Hildner (1976) asociaron un surgimiento
de arco en RX y una disminucién con una EMC en luz blanca. Se tiene evidencia de
dreas de oscurecimientos sutiles, o disminucién por encima de regiones brillantes en
RX. Una interpretacién de la firma de un oscurecimiento es que, las lineas de campo
inicialmente cerradas se abren durante la fase inicial de la EMC, en analogia con los
oscuros hoyos coronales observados contra el disco solar. Los oscurecimientos parecen

ser una de las més recientes y bien definidas firmas en RXS de la EMC en la corona
baja.

Firmas de las EMC

Las EMC transportan hacia la heliosfera grandes cantidades de campos magnéticos
y plasma, que pueden ser detectados por sensores remotos y naves espaciales in silu.
El plasma en una EMC ha sido medido por los fotdmetros de los Helios y mediante
centelleo interplanetario (CIP). Los fotémetros de los Helios vieron cerca de 200 EMC a
lo largo de un periodo de nueve afios. La morfologia, razones de ocurrencia, expansiones
v velocidades de estas EMC eran consistentes con las mediciones hechas cerca del Sol
por los corondgrafos (Webb y Howard, 1994). Una variedad de firmas in sifu han sido
propuestas como resultado del paso de una EMC por el medio interplanetario. Estas
firmas son (Gosling, 1993):

e Choques interplanetarios.

o Cambios de densidad de plasma.

e Baja temperatura de protones.

e Flujos con aumentos de abundancia de helio.

e Estructuras de campo magnético con topologias similares a cuerdas de flujo.

Esfuerzos recientes se han enfocado en las firmas indicativas de la topologia de los cam-
pos magnélicos evectados como nubes magndéticas v flujos bidireccionales de particulas
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Bothmer y Schwenn (1994), Rust (1994), Bothmer y Rust {1997) y otros tienen
asociadas algunas nubes magnéticas con desapariciones de filamentos solares. Asi,
los dos tipos de estructuras se modelan como cuerdas de flujo y se asocian con las
EMC, esto es equivalente a que muchas EMC contienen cuerdas de flujo. Gosling
{1993) sugiere que ~1/3 de todos los eventos de electrones bidireccionales tienen la
caracteristica de cuerdas de flujo. Bothmer y Schwenn {1994) encontraron que algunos
conjuntos de cuerdas de flujo interplanetarios (nubes) tienen la misma orientacién
y polaridad que los filamentos eruptivos asociados en el Sol. Martin et al., (1992)
encontraron gque filamentos de alta latitud siempre tienen un giro en el mismo sentido
del hemisferio dado. Por lo tanto, el signo de la helicidad de los campos que eruptan
puede predecirse asumiendo una asociacién entre un tubo de flujo dado y la erupcién
de un filamento.

En el viento solar normal las lineas de campo estdn “abiertas”, lo que resuita en
un flujo unidireccional de salida sobre las lineas de campo abiertas de electrones desde
la corona solar. Los flujos bidireccionales de estos electrones son interpretados como
una evidencia de que los arcos estdn cerrados, con ambos pies conectados al Sol (ura
botella). Los eventos de electrones han sido observados por la nave espacial Ulysses,
dentro y fuera del plano de la ecliptica. Gosling et al., (1995) encontré que estos eventos
podrian tener flujos unidireccionales en sus centros vy concluyé que cada una de estas
complejas topologias podrian emerger desde reconexiones tridimensionales durante ia
erupcion. Flujos de protones bidireccionales también han sido detectados, a menudo
pero no siempre, en asociacion con choques y flujos de ejecta. Sin emabrgo, tanto las
nubes magnéticas como los flujos bidireccionales son considerados usualmente como
una buena evidencia de estructuras cerradas y EMC, esto es atn dificil para entender
la topologia del campo de una estructura dada, ya sea enteramente cerrada (botella o
plasmoide), enteramente abierta o una mezcla de ambas.

Recientes mediciones han mostrado que las abundancias de elementos y iones son
sistemdaticamente diferentes en los flujos de una EMC comparado con otros tipos de
viento solar (Galvin, 1997). Los eventos de particulas energéticas solares (E>1 MeV)
son asociados, generalmente, con choques interplanetarios (Reames, 1997) v pueden
tener efectos en la Tierra. Sin embargo, las fulguraciones han sido consideradas como
la fuente de eventos de particulas energéticas provenientes del Sol. Sabemos que muchas
de estas particulas son aceleradas directamente desde la corona por el choque asociado
a la EMC, el cual acelera a las particulas energéticas por periodos prolongados de
tiempo (Reames, 1995). Los perfiles de tiempo de estos eventos muestran una firma
de aceleracidn continua de las particulas; La onda de choque acelera alguna fraccidn
del viento solar local hasta llegar a cierto nivel de energfa. La clave observacional que
sustenta los resultados. es que los grandes eventos de particulas energéticas de larga
duracion estan casi siempre asociados con EMC rdpidas.
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Modelos

Existen diferentes modelos fisicos para el inicio de una EMC:

Las EMC parecen emerger en arcos coronales, con lineas de campo magnético cerradas
en las bases y hojas de corriente por encima que se extienden hacia el medio inter-
planetario. Las hojas de corriente estdn embebidas en plasmas con una S muy grande
a velocidades de viento solar bajas. Debido a que muchas de las lineas de campo
magnético abiertas a varios radios solares emergen desde los hoyos coronales, un cam-
bio de temperatura en la estructura de éstos es necesario. Las EMC podrian excitar
ondas de Alfvén en los campos de los hoyos coronales o modificar los flujos de alta
velocidad desde los hoyos coronales.

La EMC es siempre el resultado de una configuracidn inestable en la estructura del
campo magoético: De acuerdo con Wilson et al. (1991), como los arcos de campo
magnético intentan redistribuirse entre ellos mismos a una configuracién més relajada,
el desorden global puede provocar una fulguracién o que las lineas de campo se abran.
La cavidad de filamento a lo largo de la linea neutra, la cual es boyante normalmente
pero es contenida por la presidn magnética de los arcos en el borde de ésta, se abren
paso a través del material coronal, el cual se acumula adelante de la cavidad. Esta
configuracién (1) el material acumulado, (2) la cavidad y (3) el filamento o protuber-
ancia, llega a ser la estructura tipica de una EMC: (1) un arco brillante que rodea, (2)
una cavidad oscura con (3) material brillante en el centro. Después de que la EMC es
expulsada, las lineas de campo abiertas se reconectan. En el escenario tipico de una
fulguracién de doble cinta, esta reconeccién primero calienta las arcadas coronales, in-
yectando energia a cada tubo de flujo; ésta energia alcanza los pies de los arcos y puede
verse en las imdgenes en Ha como dos cintas (ideales) brillantes paralelas. Mientras la
reconexién continta, los arcos més altos se calientan; estos arcos podrian tener sus pies
sitnados en la linea neutra y las cintas brillantes paralelas en H« parecerian moverse
por separado.

Adems3s estos modelos pueden explicarse para manifestaciones de una EMC, como los
estallidos de radio:

De acuerdo con Gary et al. (1984), una secuencia idealizada de eventos que es consis-
tente con los datos es la siguiente: La configuracién magnética en la corona llega a ser
inestable y comienza a expandirse, formando eventualmente un arco transitorio. Una
onda de choque cuasiparalela se desarrolla en la corona alta por arriba del transitorio,
la cual no emite radiacién. Acompafiando a la expansién existen alteraciones en la
corona baja que llevan, unos minutos después, a una fulguracién impulsiva. El pulso
térmico resultante inicia una onda explosiva envuelta dentro de un choque, emitiendo
radiacién del Tipo IT mientras ésta se mueve cuasiperpendicular a las lineas de cam-
po magnético en la corona baja y en el material eyectado del transitorio. Mientras
esto se lleva a cabo en el transitorio, su velocidad relativa en el medio circundante
comienza a ser mds pequena, finalmente lega a ser sub-alfvénica, cesando el choque v
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amortiguando la emisién Tipo I

Existen varios modelos computacionales para modelar las EMC. La aproximacién
m4s comun para modelar el inicio de una EMC en la corona, es tratando de encontrar
soluciones basadas en las ecnaciones MHD, lo que incluye una masa global, energia y
transferencias de momento por ondas de Alfvén rdpidas y lentas (Dryer et al., 1982).
HEstas simulaciones carecen de cualquier forma de efectos disipativos, como la radiacion,
resistividad o conductividad térmica.

Algunas simulaciones MHD son un poco més sofisticadas e incluyen efectos de bo-
yancia sobre estructuras de arco y/o pérdidas de equilibrio estdtico dentro de configura-
ciones de campos magnéticos no potenciales (Dryer ef al., 1982). Estos modelos ademés
difieren en su filosofia de causa y efecto, algunos modelos asumen que las fulguraciones
preceden y conducen a las EMC mientras que otros consideran lo opuesto. Otras simu-
laciones estdn hechas sobre la interaccién del ejecia y el viento solar, especialmente
los procesos de aceleracién. Gosling et al., (1996) han hecho un modelo hidrodindmico
simplificado a una dimensién para ver si es posible modelar 1a aceleracién de las EMC,
desde bajas velocidades cerca del Sol hasta grandes velocidades muy lejos del Sol, para
el caso de una trayectoria no ecliptica. Ellos encontraron en su simulacién que las EMC
masivas se aceleran menos rapido, expandiéndose mas que las EMC estrechas. Esto se
comparé favorablemente con dos EMC observadas por la SMM.



Capitulo 4

Variacién de las Manifestaciones de
la Actividad Solar

4.1 Introduccion

El ciclo de actividad solar se define cominmente'con base en el registro del ndmero de
manchas que aparecen sobre el disco solar. Este registro se ha hecho sistematicamente
desde 1848 mediante un método ideado por R. Wolf, que involucra a las manchas
individuales, los grupos de manchas y un factor de correccién que ajusta las diferencias
entre observadores, telescopios y las condiciones atmosféricas del lugar de observacion.
Lo anterior permite calcular, dia con dia, un ndmero tnico de manchas que es el
promedio de las mediciones hechas por cada uno de los observatorios que conforman la
red de observacion y conteo de manchas solares. Con base en estos registros, a lo largo
de los afios, se ha podido notar que el niimero de manchas presenta una variacién cuasi-
periddica de 11 afios, aproximadamente. Durante esta variacidn, el nimero de manchas
presenta un valor minimo que se conoce como minimo de manchas y su correspondiente

mézimo de manchas, que es cuando se alcanza el mayor niimero de manchas presentes
en el Sol.

Hablar del ciclo de actividad solar, presenta un escenario en el cual se llevan a cabo
diversas manifestaciones propias de esta actividad presente en el Sol. Fendmenos como
fulguraciones, estallidos de radio, estallidos de rayos X, eyecciones de masa coronal
(EMC), etc. son un reflejo de esta actividad en cuanto a su ocurrencia. Sin embargo,
un punto importante a considerar es si éstas manifestaciones de la actividad solar
presentan una relacién con el ciclo de actividad solar definido por el indice de manchas
v cn éste sentido, identificar si la ocurrencia de las manifestaciones de la actividad solar
coincide con la evolucién ciclica del indice de manchas. Esla es la esencia del andlisis
que haremos a continnacion,
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4.2 Datos y Metodologia

Para el andlisis de las variaciones con el ciclo solar de las manifestaciones de la actividad
solar, consideramos un perfodo de observacién de 20 afios (1979-1999). Dentro de éste
periodo de observacién se pueden distinguir dos méximos de actividad solar (médximo
de manchas) que corresponden a los afios de 1979 y 1989; también se identifican dos
minimos de actividad solar en los afios 1986 y 1996. En el perfodo de andlisis (1979-

1999) se recopilaron los datos de ocurrencia de las siguientes manifestaciones de la
actividad solar:

¢ Fulguraciones.

Los datos fueron obtenidos de la revista Solar Geophysical Data (SGD). No se
discriminaron eventos por importancia sino gue se consideraron todos los eventos
reportados en el intervalo de tiempo senalado.

e Estallidos de rayos X.

La obtencién de datos se hizo en la revista SGD. El Space Environment Monitor
(SEM) abordo de los Synchronous Meteorological Satellites (SMS) y de los Geo-
stationary Operational Environmental Satellites (GOES) que incluyen cdmaras
de iones de rayos X en bandas de 0.5-44 y 1-84. Los satélites GOES, que operan
actualmente, se localizan a lo largo del hemisferio oeste y aportan datos continuos
de rayos X solares. Valores de flujo por debajo de 10~7 Wm ™2 para el detector
de 1-84 0 107% Wm™? para el detector de 0.5-4A, no son reportados. Los datos
son presentados graficamente y con una resolucién temporal de 3 segundos. Los
valores ordinarios reportados son exponentes de 10 por Wm™2 (por ejemplo, -8
significa 10~% Wm™2). Estdn graficados en escala logaritmica. Las graficas dia-
rias de rayos X de los GOES son seguidas por una lista preliminar de eventos de
rayos X. Para nuestro estudio se consideraron los eventos de estas listas prelirmi-
nares. Similar a la tabla de fulguraciones, la importancia de una fulguracién en
rayos X es el pico de flujo medido en la Tierra, en el rango de 1 a 84 en unidades
de Watts/metro cuadrado.

e Eyecciones de masa coronal.

Las fuentes de obiencién de datos fueron:

— P78-1. El corondgrafo montado en esta nave, el Solwind, reportd datos para
el periodo comprendido entre los afios 1979-1985. Ver catalogos en:
htip://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/missions/p78-1.html

— Solar Mazymum Mission (SMM). El corondgrafo a bordo de esta mision re-
portd datos que comprendieron los afios 1980 y el periodo 1984-1989. Ver
catdlogos en:
hitp://www hao.ncar.edu/public/research/svosa /snim/smmep.catalog.hitml
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— SOHO. La serie de coronégrafos LASCO a bordo de la nave SOHO re-
portaron eventos de eyecciones para el perfiodo comprendido entre los afios
1996-1999. Ver catdlogos en:
ftp://lasco6.nascom.nasa.gov/pub/lasco/status/ Version2 CME _Lists/

Como puede notarse, existe una carencia de datos para el periodo 1990-1995.
Esto se debe a que no hubo alguna misién que reportara eventos de EMC para el
periodo sefialado. Sin embargo, los datos obtenidos comprenden un importante
intervalo de tiempo de eventos reportados.

e Estallidos de radio Tipo I, I, ITL, IV y V.

Los datos fueron obtenidos de la revista SGD, que muestra las observaciones
espectrales de las ondas de radio solares. Los eventos son registrados, en una
tabla combinada, por diferentes estaciones en diferentes partes del mundo. Las
tablas contienen:

— La fecha en tiempo universal (Meridiano de Greenwich).

— Codigos de estaciones, por e¢jemplo:

L S R G R

BLEN = Bleien (47N 9E)

CULG = Culgoora (30S 150E})

LEAR = Learmonth (22S 114E)

PALE = Palehua (21N 204E)

SGMR = Sagamore Hill (43N 289E)

SVTO = San Vito (41N 18E)

WEIS = Weissenau (47N 9E)

Se indican los estallidos en su ancho de banda con sus tiempos de inicio
y fin, en tiempo universal (UT), con una indicacién de su intensidad
con una escala de 1 a 3, donde ¢l 3 es ¢l mds importante. El simbolo
“E” se utiliza para un evento en progreso antes del tiempo dado y “D”
para los que terminan después del tiempo dado.

— Tipos espectrales

*

L A

= estallidos de tormenta.
II = estallidos de deriva lenta.
III = estallidos de deriva rapida.
IV = continuo prolongado.
V = continuo breve {normalmente siguen los estallidos tipo III).
CONTINUUM = continuo en cercana asociacién con tormentas de estalli-
dos Tipo 11I, a menudo con estallidos de derivas inversas y a menudo,
pero no siempre, asociados con tormentas de ruido en longitudes de
onda métricas.
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* DCIM = estallidos decimétricos definidos por derivas de picos muy
réapidas o grupos de picos con un alte grado de polarizacion, exten-
diéndose usualmente a menos de un octavo en el rango decimétrico.

x UNCLF = actividad no clasificada.
— Simbolos anexados al tipo espectral:
x B = BEstallido individual.
* G = Pequefio grupo {<10) de estallidos.
GG = Grupo grande (>10) de estallidos.
C = Continuo fundamental (particularmente con Tipo I).

*

*

* S = Tormenta en el sentido de una intermitente actividad aparentemente
conectada.

x N = Actividad intermitente en este periodo.
U = Estallido Tipo III en forma de U.

RS = Estallido de pendiente invertida.

DP = Pares que derivan.

*

DC = Cambios que derivan.

H = Agudo.

W = Actividad débil.

P = Pulsaciones.

+ MOV = Movimiento (Tipo IV).

STA = Estacionario (Tipo IV).

% Z = Patrén Cebra (bandas paralelas que derivan).

* F = Fibras de estallidos (estallidos de deriva intermedia).
+ MWB = Estallidos de ondas métricas.

x HARM = Armdnico.

F O S N R

*

Los estallidos son divididos en rangos de longitudes de onda decamétricas,
métricas y decimétricas. Estos rangos cubren, aproximadamente, bandas
de frecuencia de 10-30, 30-300 y 300-3000 MHz. Existe una pequena uni-
formidad entre observatorios al interpretar los mniveles de intensidad. El
equipo y sistemas de antenas, en diferentes estaciones, son distintos, tenien-
do diferentes ganancias, diferentes rangos dindmicos y saturacién a distintos
niveles.

Se recomuienda que las observaciones espectrales se presenten en una clasi-
ficacién uniforme para todos los observatorios (ver Tabla 4.1). Debido al
cquipo y diferencias entre antenas, esta recomendacién no se sigue en forma
general.
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Clases de Intensidad | Densidad de Flujo en [10"2WmHz"*]

1 < 50
2 50-500
3 > 500

Tabia 4.1: Clasificacién de las observaciones espectrales. [Tomada de Solar Geophysical
Data).

Para el caso de nuestro estudio, se consideraron estallidos de todas las intensi-
dades. Para cada tipo de estallido se siguieron registros de datos de diferentes
observatorios. En algunos casos, por cuestiones de inhabilitacion de los observa-
torios, se cambié de observatorio para el registro de datos. La recopilacidn de
datos de estallidos de radio por observatorio, quedé de la sigmente manera

— Estallidos Tipo I: Culgoora (1979), Harvard (1980-1982), Culgoora (1983),
Weissenau (1984-1992), Izmiran (1993-1999).

— Estallidos Tipo II: Culgoora {1979), Weissenan (1980-1992), lzmiran (1993-
1999).

— Estallidos Tipo III: Culgoora (1979),  Weissenau (1980-1986), Learmonth
(1987-1999).

— Estallidos Tipo IV: Culgoora (1979), Learmonth (1980-1999).

— Estallidos Tipo V: Culgoora {1979), Learmonth (1980-1989), Sagamore Hill
(1990-1999).

¢ Protones energéticos.

La obtencién de datos se hizo, desde la red, en la pigina de la NOAA Space
Environment Services Center, cuya direccién es:

http://umbra.gsfc.nasa.gov/SEP /seps.html

e Manchas solares.

Los datos fueron obtenidos de la revista SGD. Son estos datos contra los que

compararemos las diversas manifestaciones de actividad solar para analizar sl
existe alguna relacién.

Con los registros de estas manifestaciones de la actividad solar, a lo largo del inter-
valo de tiempo 1979-1999, iniciaremos nuestro andlisis de la variacion con el ciclo de

actividad solar (definido por el indice de manchas) de las diversas manifestaciones de
la actividad solar.
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4.3 Andlisis de la Variacién de la Actividad Solar

Iniciaremos nuestro andlisis presentando el histograma del indice de manchas, que
define el ciclo de actividad solar (Figura 4.1). Como puede observarse, se distinguen
claramente dos méximos de actividad solar, correspondientes a los afios 1979 y 1989.
También se pueden apreciar dos minimos de actividad solar, que corresponden a los
afios de 1986 y 1996. Para el afo de 1999 se puede observar la etapa ascendente hacia
el méximo de actividad solar que, segiin las predicciones, se espera para finales del ano
2000 y principios del afio 2001.

M m M m
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Afios (1975-1953)

Figura 4.1: Histograma del nimero de manchas para el periodo de tiempo 1979-1999. La m
indica el minimo de manchas y la M indica el méximo de manchas.

El objetivo de este andlisis consiste en comparar la variacidn de las diversas mani-
festaciones de actividad solar con el ciclo de actividad solar definido por el indice de
manchas.

La comparacién de la ocurrencia de las diversas manifestaciones de la actividad
solar con el niimero de manchas, dnrante el periodo de tiempo analizado (1979-1999),
nos nestra lo siguiente:
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e Fulguraciones: El histograma de fulguraciones en Ha {Figura 4.2) muestra que
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Figura 4.2: Histograma del niimero de fulguraciones para el periodo de tiempo 1979-1999.
La m indica el minimo de manchas y la M indica el méximo de manchas.

la razén de ocurrencia de fulguraciones durante el periodo de analisis presenta un
maximo de ocurrencia de eventos para el afio 1980, un afio después del méximo de
actividad de 1979, correspondiente al ciclo 21. Después, la ocurrencia comienza
a descender hacia el minimo llegando a tener su minimo de ocurrencia en el
ano de 1986, que coincide con el minimo de actividad solar para el ciclo 21-
22. Posteriormente, la razén de ocurrencia de fulguraciones comienza a ascender,
alcanzando un nuevo maximo de ocurrencia para el aio de 1989, que coincide con
el maximo de actividad solar para €l ciclo 22. La ocurrencia vuelve a descender y
llega a ser minima para el afio de 1996, que coincide con el minimo de actividad
solar para el ciclo 22-23. Para los dos afios siguientes (1997-1998) la ocurrencia
asciende, sin embargo presenta una caida en 1999, en comparacion al ano anterior
(1998).

Como puede observarse. las lulguraciones presentaron, para el intervalo de tiempo
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1979-1999, una buena relacién con el ciclo de actividad solar, debido a que los
mfnimos de ocurrencia de 1986 y 1996, coincidieron con los minimos de actl-
vidad solar, definidos por el indice de manchas. Para el caso de los maximos de
ocurrencia, las fulguraciones alcanzaron su maximo en 1980, un ano después que
el méximo de actividad de 1979 y el otro méximo lo alcanzan en 1989, el cual si
coincide con el méximo de actividad solar de 1989.

o Estallidos de rayos X: El histograma de estallidos de rayos X (RX) (Figura
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Figura 4.3: Histograma del nimero de estallidos de rayos X para el periodo de tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el maximo de manchas.

4.3), muestra que la razén de ocurrencia de estallidos de RX durante el periodo de
andlisis (1979-1999) inicia con una ocurrencia ascendente que alcanza su maximo
en 1981, esto es, dos afios después al méximo de actividad solar de 1979 del
ciclo 21. Un afio después (1982) decrece un poco la ocurrencia y en 1983 decae
sibitamente a un minimo de ocurrencia. En 1984 asciende la ocurrencia y vuelve
a descender para 1985, presentando otro minimo en 1986, que concide con el
minimo de actividad solar del ciclo 21-22. Sin embargo, no parcce clara la relacion
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para el perfodo 1979-1986, debido a que es menor la ocurrencia de 1983 (que no
coincide con el minimo de actividad solar del ciclo 21-22) & la del afo de 1986
(que sf coincide con el minimo de actividad solar del ciclo 21-22). Después del
minimo de actividad solar de 1986, la ocurrencia comienza a ascender alcanzando
su méximo de ocurrencia en el afio de 1991, esto es, dos afios después al maximo de
actividad solar del ciclo 22. Posteriormente, comienza a descender la ocurrencia
de estallidos de RX y llega a su minimo de ocurrencia para el afio de 1996 que
si coincide con ¢l minimo de actividad solar para el ciclo 22. Gradualmente,
la ocurrencia comienza a ascender para. el perfodo 1996-1999, de acuerdo con el
indice de manchas.

Se observa entonces que, no existe una buena relacién de los eventos de estallidos
de RX con el indice de actividad solar. Sélo se presenta una coincidencia para el
minimo de 1996. En el perfodo de 1979-1986 se tiene un méximo de ocurrencia
(1981) que es tres afios posterior al méximo de actividad solar. Ademds en 1983
se tiene un minimo de ocurrencia y en 1986 se tiene otro minimo local, resultando
ser el de 1983 menor y no coincide con el minimo de actividad solar a pesar de

que el otro “minimo” de ocurrencia (1986) si coincide con el minimo de actividad
solar de ése mismo ano.

¢ Eyecciones de masa coronal: El histograma de eyecciones de masa coronal
(EMC) (Figura 4.4), muestra una ocurrencia ascendente desde 1979 que alcanza
su maximo para el afio de 1980, esto es, un afio después del maximo de activi-
dad solar de 1979 del ciclo 21. La ocurrencia de EMC desciende y alcanza su
minimo en 1985, un afio antes del minimo de actividad solar del ciclo 21-22.
Posteriormente, la ocurrencia de EMC asciende y alcanza su maximo en 1989,
la cual coincide con el méximo de actividad solar para el ciclo 22. Sin embargo
cabe sefialar que no se cuenta con registros de EMC para el periodo 1990-1995,
y resulta dificil afirmar que existe la coincidencia con el méximo del indice de
manchas para este afio. En 1986, se tiene un minimo de ocurrencia pero esto se
debe nuevamente a la carencia de datos, asi, de esta forma, podriamos decir que
éste minimo de ocurrencia coincide con el minimo de actividad solar para el ciclo
22-23. En lo que resta del perfodo de andlisis la ocurrencia asciende de acuerdo
a la ascencién en el indice de manchas.

Se puede observar que la ocurrencia de EMC presenta un corrimiento de un afio,
hacia adelante, en su maximo de ocurrencia (1980) con respecto al méximo de
actividad solar de 1979. El minimo de ocurrencia presenta un corrimiento de un
aflo, hacia atrds, en su minimo de ocurrencia {1985) con respecto al minimo de
actividad solar de 1986. Para el maximo de ocurrencia y minimo de ocurrencia
de EMC de los afios de 1989 y 1996, respectivamente, se tiene una coincidencia
con Jos maximo v minimo de actividad solar de esos mismos afios. Sin embargo
no se puede afirmar que esta coincidencia sea asi, debido a ia carencia de datos
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Figura 4.4: Histograma del niimero de eyecciones de masa coronal (EMC) para el periodo
de tiempo 1979-1999. El histograma presenta una falta de datos para el periodo 1990-1995.
La m indica el minimo de manchas y la M indica el méximo de manchas.

que se tiene en el periodo 1990-1995.

¢ Estallidos de radio Tipo I: El histograma de estallidos de radio Tipo I (Figura
4.5), muestra una ocurrencia ascendente desde 1979 que alcanza su maximo para
el ano de 1982, es decir, tres afios después del maximo de actividad solar del
ciclo 21. Después la ocurrencia comienza a descender hasta llegar a un minimo
de ocurrencia en 1987, esto es, un afio después del minimo de manchas de 1986
del ciclo 21-22. Posteriormente a 1987, se puede observar que la ocurrencia
de estallidos Tipo I asciende en los afos de 1988 y 1989, vuelve a caer a un
nimero de ocurrencias menor a las que se reportan en 1988. En 1991 aparece un
méaximo de ocurrencia que, a pesar del comportamiento irregular de la vanacion
de ocurrencia de estos estallidos para estos anos, se podria decir que en 1991
se tiene el méaximo de ocurrencia de estallidos, que aparece dos anos después del
maximo de manchas del ciclo 22, El histograma muestra gue después del maximo
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de ocurrencia de estallidos Tipo I de 1991, se presenta un minimo, no muy claro
en 1996 que coincide con el minimo de manchas del ciclo 22-23 y posteriormente
inicia, una fase ascendente que vuelve a caer ligeramente para 1999.

M m M m
7EENE1 826384 83585 87 38 358081 82 83040506097 9899
B T I | T T T ! T T T T i T £] 1 T T T I_
800 0
400 S 400
7 4]
(=}
=
I 303 - 200
8
TRy
i =
™~ 200 4 200
o
=
= 108 1C0
=
{ O

750061828384 2586 87 235 855081525384 805647 9699
Afos {(1979-1999})

Figura 4.5: Histograma del nimero de estallidos de radio Tipo I para el periodo de tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el maximo de manchas.

Podemos decir, a partir de lo anterior, que la relacién de la variacién de los
estallidos Tipo I con el ciclo de manchas es poco clara, sobre todo en el periodo
1988-1999, a pesar de que aparezca una coincidencia del minimo de ocurrencia de
estallidos en 1996 con el minimo de manchas de ése mismo afio. Ademds existe
un corrimiento de tres afios, hacia adelante, del méximo de ocurrencia de estos
estallidos con el maximo del indice de manchas de 1979. El minimo de ocurrencias
de 1987 esid corrido un afio, hacia adelante, con respecto al minimo de manchas
de 1986 y el maximo de ocurrencia de estallidos que se presenta en 1991 se corre
dos afos hacia adelante con respecto al maximo de manchas de 1989.

e Lstallidos de radio Tipo IT: ! histograma de estallidos de radio Tipo 11 {Figu-
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Figura 4.6: Histograma del mimero de estallidos de radio Tipo II para el periodo de tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el méximo de manchas.

ra 4.6), muestra una ocurrencia ascendente desde 1979 que alcanza su maximo
para el siguiente afio, un afio después al maximo de actividad solar del ciclo 21.
Posteriormente desciende la ocurrencia al signiente aio (1981), crece ligeramente
en 1982 v vuelve a descender, alcanzando el minimo para el periodo 1986-1987,
que para fines précticos, podria decirse que coincide con el minimo de actividad
solar de 1986 del ciclo 21-22. Despusés, la ocurrencia de los estallidos Tipo II
asciende y ripidamente alcanza su méximo en 1989, que coincide con el maximo
de manchas correspondiente al ciclo 22. La ocurrencia desciende y crece en 1991
y vuelve a descender hasta llegar a un minimo de ocurrencia en 1996, coincidien-
do con el minimo de actividad solar del ciclo 22-23. Después de éste minimo, la
ocurrencia de estallidos Tipo IT asciende de acuerdo al indice de manchas.

Podemos observar que los estallidos Tipo II presentan una buena relacion de su
variacion de ocurrencia con respecto al indice de manchas, a pesar de que el
maximoe de ocurrencia de 1980, estd corrido, hacia adelante, un aio con respecto
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al miximo de manchas de 1979. Los minimos de ocurrencia correspondientes
a 1986 y 1996 coincidieron con los minimos de manchas de éstos afios; ademds
el méximo de ocurrencia que presentan los estallidos Tipo II en 1989 también
coincide con el mdximo de la actividad solar definido por el {ndice de manchas.

e Estallidos de radio Tipo III: El histograma de estallidos de radio Tipo IIT
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Figura 4.7: Histograma del ndmero de estallidos de radio Tipo HI para el periodo ée tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el méaximo de manchas.

(Figura 4.7), muestra una ocurrencia irregular y no muy bien definida para el
periodo 1979-1982, que resulta confuso hablar de una variacién de ocurrencia
bien definida con respecto a la variacién del indice de manchas. Sin embargo,
después de éste periodo comienza una variacién descendente en la ocurrencia de
estallidos Tipo III, alcanzando su minimo de ocurrencia en 1986, que coincide
con el minimo de actividad solar del ciclo 22-23. TPosteriormente, siguc una
ocurrencia. ascendente que alcanza su méximo de ocurrencia en 1989, un ano
despuéds del maximo de actividad solar, correspondiente al ciclo 22. La ocurrencia
vuelve a descender v llega a su minimo en 1986, que coincide con el minimo de
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actividad solar, correspondiente al ciclo 22-23. Después se presenta una ascencidén
de acuerdo a la ascencién del indice de manchas.

De lo anterior, podemos decir que para el perfodo 1979-1982, la relacién de
ocurrencia de estallidos Tipo III con el indice de manchas no estd muy bien
definida. Sin embargo, los minimos de ocurrencia de éstos estallidos para 1986
y 1996 si estdn bien definidos con respecto al minimo de manchas de éstos afos.
Ademsds, el mdximo de ocurrencia de estallidos Tipo III estd corrido un ano
respecto al méximo del indice de manchas.

¢ Estallidos de radio Tipo IV: El histograma de estallidos de radio Tipo IV
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Figura 4.8: Histograma del niimero de estallidos de radio Tipo IV para el periodo de tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el maximo de manchas.

-

(Figura 4.8), muestra una clara irregularidad para el periodo 1979-1985 debido a
que 1o es posible establecer una relacién de variacién con el indice de manchas.
Sin embargo se puede observar que existe la presencia de una variacidon mas
definida. que comienza a ascender. a partir de 1985-1986, que comcade con el
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minimo de actividad solar, correspondiente al ciclo 21-22. Esta ascencién en la
ocurrencia de estallidos Tipo IV, alcanza un ligero maximo en 1988 y después
decrece para que, stubitamente, presente un méaximo de ocurrencia en 1991, esto
es, dos anos después al maximo de manchas del ciclo 22. La ocurrencia desciende
y llega a un minimeo en 1996, que coincide con el minimo de actividad solar
correspondiente al ciclo 22-23. Después la ocurrencia asciende, sin embargo cae
ligeramente para 1999.

Podemos decir, a partir del histograma de los estallidos Tipo IV, que el perfodo
de 1979 a 1985 no estd claramente definido como para hablar de alguna relacién
de variacién de ocurrencia de éstos estallidos con el indice de manchas. Sin
embargo, se purede decir que los minimos de ocurrencia de 1986 y 1996 coinciden
con los minimos de manchas para éstos anos; aunque si observamos, en 1990 se
presenta un minimo de ocurrencia y posteriormente, en 1991 aparece un maximo
de ocurrencia que estd corrido dos afos, hacia adelante, con respecto al maximo
de manchas de 1989. Esto implica la irregularidad en la variacién de los estallidos
Tipo IV con el ciclo de actividad solar.

e Estallidos de radio Tipo V: El histograma de estallidos de radio Tipo V
(Figura 4.9), muestra una variacién confusa para el periodo de 1979 a 1984
Es en 1984 donde podriamos hablar de un ‘méximo de ocurrencia que estaria
corrido 5 ahos, hacia adelante, con respecto al maximo de actividad solar de 1979
correspondiente al ciclo 21. Después de 1984, la ocurrencia desciende y alcanza
su minimo en 1986, coincidiendo con el minimo de actividad solar del ciclo 21-22.
Después de éste minimo, la ocurrencia asciende hasta alcanzar su méximo en
1989, que coincide con el maximo de actividad solar del ciclo 22. Posteriormente,
la ocurrencia de estallidos Tipo V, desciende y llega a un minimo en 1996, que
coincide con el minimo de actividad solar del ciclo 22-23. Después de éste ano,
la ocurrencia asciende v sufre una caida en 1999.

De lo anterior, podemos decir que en el periodo de 1979 a 1984, no estd muy
clara la relacidén de variacion de los estallidos Tipo V con el indice de manchas.
Sin embargoe, la relacién de esta variacién es muy buena para el resto del periodo
de andlisis, teniendo que los minimos de ocurrencia de estallidos (afios 1986 v
1996) coincidieron con los minimos del indice de manchas. Ademads, el mdximo
de ocurrencia de estallidos Tipo V para 1989 también coincide con el maximo del
indice de manchas para ése mismo ano.
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Figura 4.9: Histograma del nimero de estallidos de radio Tipo V para el perfodo de tiempo
1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el médximo de manchas.

e Protones energéticos: El histograma de eventos de protones energéticos (Figu-
ra 4.10), muestra una marcada irregularidad en la variacién de ocurrencia con
respecto al indice de manchas. En el perfodo de 1979 a 1986 se tienen minimos
de ocurrencia para 1980 y 1983. Después de 1980 inicia un ascenso en la ocurren-
cia llegando a un médximo distinguible para 1982, que resulta estar corrido tres
anos, hacia adelante, del méximo de actividad solar correspondiente al ciclo 21.
Sin embargo la ocurrencia cae para 1983 v en 1984 vuelve a aumentar, cayendo
para 1985 y asciende en 1986 para llegar a un minimo mds definido en 1987,
un afio después al minimo de actividad solar del ciclo 21-22. Después inicia un
ascenso en la ocurrencia hasta alcanzar un méximo en 1989, que coincide con el
maximo de actividad solar del ciclo 22. Posteriormente, Ia ocurrencia desciende
en 1690, asciende para 1991 y gradualmenie desciende hasta llegar a un minimo
en 1996 que coincide con el minimo de actividad solar correspondiente al ciclo
22-23. Despuds, la ocurrencia vuelve a ascender, desde 1996 hasta 1998, cavendo
para 1994,
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Figura 4.10: Histograma del nimero de eventos de protones energéticos para el periodo de
tiempo 1979-1999. La m indica el minimo de manchas y la M indica el méximo de manchas.

De lo anterior, podemos decir que a pesar de que hubo coincidencias en el méximo
de manchas de 1989 v el minimo de 1996, la relacién entre eventos de protones
energéticos y el indice de manchas no estd muy bien definida.

4.3.1 Relaciones con el Ciclo de Actividad Solar

La Tabla 4.2 nos muestra los coeficientes de correlacidn entre las diversas manifesta-
ciones de actividad, antes mencionadas, y el indice de manchas que define el ciclo de
actividad solar. Podemos observar que las fulguraciones presentan una muy buena
correlacién ~ 0.935. Las eyecciones de masa coronal (EMC) aparecen para el periodo
de tiempo completo (1979-1999), que debido a la carencia de datos (1990-1995) su
coeficiente de correlacién cae hasta ~ 0.684; sin embargo, al obtener el coeficiente de

Slinidn nava lae narfadas 1Q7A1ARA v 169A-10G0  Tas eorrelaciones nhienidas som



114CAPITULO 4. VARIACION DE LAS MANIFESTACIONES DE LA ACTIVIDAD SOLAR

Manifestacion de Actividad | Coeficiente de Correlacién
Solar fr]
Fulguraciones 0.935
EMC (1979-1999) 0.684
TEMC (1979-1989) 0.891
TEMC (1996-1999) 0.934
Estallidos de RX 0.769
Estallidos Tipo 1 0.477
Estallidos Tipo II 0.911
Estallidos Tipo II1 0.906
Estallidos Tipo IV 0.622
Estallidos Tipo V 0.530
Protones Energéticos 0.711

Tabla 4.2: Coeficientes de correlacién del indice de manchas con algunas manifestaciones de
la actividad solar.

o menos regular. Los Fstallidos de radio Tipo 1, presentan una mala correlacién ya
que su coeficiente de correlacién fue de ~ 0.477. Los estallidos Tipo LI, presentaron
una buena correlacién al obtenerse un coeficiente de correlacién de ~ 0.911; de man-
era similar, los estallidos de radio Tipo III presentan una buena correlacién, con un
coeficiente de correlacién de ~ 0.906. Los estallidos de radio Tipo IV, presentaron un
coeficiente de correlacion de ~ 0.622, que resulta ser malo. Similarmente, los estallidos
Tipo V presentan un coeficiente de correlacién de ~ 0.530 y como vimos en el andlisis
del histograma, la correlacién es muy baja. Los protones energéticos presentan un
coeficiente de correlacién de ~ 0.711 que resulta ser malo.

La Tabla 4.3 muestra una comparacién del maximo de ocurrencia de las manifesta-
ciones de la actividad solar analizadas, para el méximo de manchas correspondiente
al ciclo 21. En ella se muestra el afio en el que alcanzan su méximo de ocurrencia ¥
la diferencia, en afios, con respecto al maximo de manchas del ciclo 21. Como puede
notarse, existen casos, como los estallidos Tipo III, Tipo IV, Tipo V y los protones
energéticos, en los que la determinacién de cudndo alcanzan su maximo, resulta con-
fusa.

La Tabla 4.4 muestra una comparacién del minimo de ocurrencia de las manifesta-
ciones de la actividad solar analizadas, para el minimo de manchas correspondiente al
ciclo 21-22. En ella se muestra, como en la tabla anterior, el afio en el que alcanzan
su minimo de ocurrencia v la diferencia, en afios, con respecto al minimo de manchas
del ciclo 21-29. Puede notarse que exiten manifestaciones, como las {ulguraciones, es-
tailidos de radio Tipo H. estallidos de radio Tipo I v estallidos de radio Tipo V. que
presentan una coineidencia de su minimo de ocurrencia con el minimo de manchas para
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Manifestacion de Actividad | Mdzimo de ocurrencia | Diferencia con el
Solar para el Ciclo 21 Indice de Manchas
Fulguraciones 1980 1 afo después
EMC 1980 1 afic después
Estallidos de RX 1981 2 anos después
Estallidos Tipo I 1982 3 afios después
Estallidos Tipo II 1980 1 afio después
Estallidos Tipo IIL confuso confuso
Estallidos Tipo IV confuso confuso
Estallidos Tipo V confuso confuso
Protones Energéticos confuso confuso

Tabla 4.3: Comparacién en el que las manifestaciones de actividad solar alcanzan su maximo
de ocurrencia para el ciclo de actividad solar 21 (méximo} de 1979.

el ciclo 21-22. El minimo de ocurrencia para los estallidos Tipo IV resulté confuso.

Mamnifestacion de Actividad

Minimo de ocurrencia

Diferencia con el

Solar para el Ciclo 21-22 | Indice de Manchas
Fulguraciones 1986 coincide, no hay diferencia
EMC 1985 1 afio antes
Estallidos de RX 1983 3 afios antes
Estallidos Tipo 1 1987 1 afio después
Estallidos Tipo 11 1986 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo III 1986 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo IV confuso confuso
Estallidos Tipo V 1986 coincide, no hay diferencia,
Protones Energéticos 1987 1 afo después

Tabla 4.4: Comparacién en el que las manifestaciones de actividad solar alcanzan su minimo
de ocurrencia para el ciclo de actividad solar 21-22 (minimo) de 1986.

La tabla 4.5 muesira una comparacién del maximo de ocurrencia de las manifesta-
ciones de la actividad solar analizadas, para el mdximo de manchas correspondiente al
ciclo 22. Podemos notar que las fulguraciones, eyecciones de masa coronal, estallidos
de radio Tipo II, estallidos de radio Tipo V y protones energéticos, alcanzan su maximo
de ocurrencia al mismo tiempo en el que se tiene el maximo de manchas para el ciclo

22.

lL.a tabla 4.6 muesira nna comparacion del minimo de ocurrencia de las manifesta-

ciones de la actividad solar analizadas. para el minimo de manchas correspondiente al
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Manifestacion de Actividad | Mdzimo de ocurrencia | Diferencia con el
Solar para el Ciclo 22 Indice de Manchas

Fulguraciones 1989 coincide, no hay diferencia
EMC 1989 coincide, no hay diferencia
Estallidos de RX 1991 2 afios después

Estallidos Tipo 1 1991 2 anos después

Estallidos Tipo II 1989 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo 111 1990 1 afio después

Estallidos Tipo IV 1991 2 ahos después

Estallidos Tipo V 1989 coincide, no hay diferencia
Protones Energéticos 1989 coincide, no hay diferencia

Tabla 4.5: Comparacién en el que las manifestaciones de actividad solar alcanzan su maximo
de ocurrencia para el ciclo de actividad solar 22 (méximo) de 1989.

ciclo 22-23. Aqui encontramos que todas las manifestaciones presentan su minimo de
ocurrencia al mismo tiempo en el que se tiene el minimo de manchas.

Manifestacidn de Actividad | Minimo de ocurrencia | Diferencia con el
Solar para el Ciclo 22-28 | Indice de Manchas

Fulguraciones 1996 coincide, no hay diferencia
EMC 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos de RX 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo I 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo II 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo IiI 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo 1V 1996 coincide, no hay diferencia
Estallidos Tipo V 1996 coincide, no hay diferencia
Protones Energéticos 1996 coincide, no hay diferencia

Tabla 4.6: Comparacién en el que las manifestaciones de actividad solar alcanzan su minimo
de ocurrencia para el ciclo de actividad solar 22-23 (minimo} de 1996.

En general, a partir de los histogramas de las diversas manifestaciones de la acti-
vidad solar, la tabla de los coeficientes de correlacién, y las tablas que comparan la
coincidencia o diferencia de los minimos y maximos de ocurrencia de cada una de las
manifestaciones de la actividad solar consideradas, con respecto al indice de manchas,
podemos notar que no todas las manifestaciones analizadas presentan una relacion
con el ciclo de actividad solar: sin embargo existen algunas, que su variacion estd
"correlacionada con éete fndice de manchas.
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Proxys de EMC

Un punto interesante en el estudio de esta tesis lo representa el hueco que se presenta
en el histograma de la eyecciones de masa coronal (ver figura 4.4). Como se mencioné
anteriormente, existe una carencia de datos para el intervalo de tiempo 1990-1995.
Sin embargo, podriames considerar, con base en las aproximaciones que presenta la
revista SGD, el registro de eyecciones de masa provenientes del Sol que se hace de
manera indirecta. Esto es lo que se conoce como Mass Ejections From The Sun —Progy
Data—- En estos registros, se presenta una tabla de transitorios solares en Heo, EUV,
Rayos X, luz blanca y observaciones en radio incluyendo comentarios acerca del tipo de
actividad asociada, como por ejemplo, protuberancias eruptivas, arcos expandiéndose
en luz blanca, transitorios coronales, estallidos Tipo IV y Tipo 11, etc.

Con base en estas aproximaciones, se hizo el célculo del coeficiente de correlacién
para el intervalo de tiempo 1989-1996, en donde se incluye el faltante de datos para el
intervalo 1990-1995. Las aproximaciones que se consideraron fueron las observaciones
de radio, concretamente los estallidos de radio Tipo II, reportados por el radiotelescopio
de Learmonth. La tabla 4.7 muestra la relacién del nimero de eventos reportados para

el intervalo de tiempo 1989-1996 asf como el indice de manchas para el mismo periodo
de tiempo.

Afio | Eventos de Radio Tipo II | Indice de Manchas
1989 59 157.6 [M]
1990 49 142.6

1991 64 145.7

1992 31 94.3

1993 19 54.6

1994 10 299

1995 9 17.5

1996 5 8.6 [m]

Tabla 4.7: Comparacién del niimero de eventos de radio reportados en los PROXY DATA
de eyecciones de masa provenientes del Sol y el indice de manchas para el intervale de tiempo
1989-1996. La [M] indica el maximo y la [m] el minimo de manchas respectivamente.

Al realizar el edlculo del coeficiente de correlacién, se obtiene un valor de r = 0.98.
que representa una buena correlacién. Sin embargo, cabe destacar que esto solo fue
para los datos reportados en radio. Los datos en Ha y el resto de las emisiones, estan
descontinuados por la revista desde marzo de 1994. Esto se debe, segin los editores.
a que estos reportes no pretenden ser una lista de EMC como las que entendernos
ahora. Sin embargo recomicudan que, para las observaciones en radio, se consulien los
reportes que COnNmmMente aparecen en la revista.
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Sicomparamos el nimero de eventos en radio que se asocian con EMC, nos podemos
dar cuenta que son sensiblemente menores. A pesar de que los reportes en radio que
dan estas aproximaciones tuvieron una buena correlacién con el indice de manchas,
resulta aventurado afirmar que los PROXYS de EMC son un buen parametro a seguir
en el andlisis de la variacién de diversas manifestaciones de la actividad solar con el
ciclo de actividad solar definido por el indice de manchas.

Las conclusiones correspondientes a este trabajo de tesis, cuyo andlisis ha sido
desarrollado, se presentan en el siguiente capitulo.



Capitulo 5

Conclusiones

Fl trabajo de la tesis muestra la relacién de diversas manifestaciones de la actividad
solar con el ciclo de actividad solar, definida por el indice de manchas. A través del
andlisis realizado, podemos dar las siguientes conclusiones:

1.

De las manifestaciones de la actividad solar analizadas en la tesis, las fulgura-
ciones, las eyecciones de masa coronal (EMC), los estallidos de radio Tipo Il y los
estallidos de radio Tipo III, presentaron una buena correlacién con el indice de
manchas, para el intervalo de tiempo de andlisis (1979-1999). Los coeficientes de
correlacién para cada una de estas manifestaciones de la actividad solar fueron:

e Fulguraciones: r = 0.935

o EMC: r =0.801, r = 0.934

o Estallidos de radio Tipo II: r = 0.911

o Estallidos de radio Tipo IIl: » = 0.906

. Los estallidos de rayos X, estallidos de radio Tipo I, estallidos de radio Tipo

IV, estallidos de radio Tipo V y protones energéticos, presentaron una mala
correlacién con el indice de manchas.

. De las manifestaciones que presentaron una buena correlacién con el indice de

manchas, sus maximos o minimos de ocurrencia coincidieron, en al menos dos
ocasiones, con los maximos o minimos de actividad solar, y en los casos en los
que no coincidieron, presentaron un desfasamiento de uno o dos anos.

. La inclusién de los proxys de EMC para cubrir la carencia de datos de EMC en

el intervalo de tiempo 1990-1995, presentaron un buen coeficiente de correlacion
(r = 0.98); sin embargo aun no gneda claro si estos reportes pueden ser considera-
dos como nna buena aproximacién de la variacién eu la ocurrencia de las EMC
durante ol ciclo de actividad solar.

.-~
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5. El an4lisis presentado en ésta tesis sugiere que, aun cuando la actividad solar se
define por el indice de manchas, no todas las manifestaciones de ésta actividad
solar, gue fueron consideradas, presentaron una evolucidn, en ocurrencia, rela-
cionada con la variacién del indice de manchas. Por 1o tanto, hablar del méximo
o minimo de actividad solar no refleja, necesariamente, que las manifestaciones de
la propia actividad solar también alcancen su médximo o su minimo de ocurrencia,
simultdneamente al indice de manchas.

La pregunta que surge después de haber realizado el andlisis es ;por qué algunas
de las manifestaciones de la actividad solar no presentaron una buena correlacién con
el ciclo de actividad solar definido por el indice de manchas?

Si tratamos de buscar algunos indicios que pudieran sugerir las causas por las cuales
ciertas manifestaciones no presentaron una buena relacién con el indice de manchas;
serfa necesario empezar con lo que define el ciclo de actividad solar, es decir, las man-
chas.

Como vimos en el capitulo 2, las manchas comienzan a aparecer, en el inicio del
ciclo de actividad solar, en latitudes medias (30°) y conforme el ciclo de actividad
avanza, las manchas aparecen a latitudes bajas (8°). Hundhausen {1993) estudié la
relacién espacial entre las EMC observadas desde 1980 hasta 1990 con la evolucién
de las estructuras magnéticas cerradas de pequefia escala y gran escala del Sol. El
estudio mostré que las distribuciones latitudinales de los campos magnéticos de las
manchas solares, las regiones activas, las fulguraciones y las protuberancias eruptivas
no coinciden con las distribuciones latitudinales de las eyecciones coronales dentro del
periodo estudiado. Sin embargo, el cambio longitudinal de los cascos coronales, que son
regiones brillantes en la imagen coronal, es muy parecido a los cambios latitudinales
de las EMC. En los anos cercanos al maximo de manchas, estos eventos ocurren en
todas las latitudes solares y alrededor del minimo aparecen solamente en una drea
cercana al ecuador —45¢ < A < +45°. Si uno observa las variaciones latitudinales
de ocurrencis de los pardametros estudiados por Hundhausen (1993), puede notar que,
por ejemplo, las fulguraciones v las regiones activas tienen una variacion latitudinal
de ocurrencia similar a la que presentan las manchas (A = £35°). Sin embargo, las
EMC no presentan esta variacién longitudinal de ocurrencia pero su coeficiente de
correlacién con el indice de manchas resulté bueno asi como el de las fulguraciones.
Fn cambio, manifestaciones de la actividad solar como los estallidos de rayos X, que
mucho se asocian con fulguracionres y EMC, no presentaron una buena correlacién
con el indice de manchas. De igual forma, los estallidos de radio Tipo 1V, que se
asocian con estallidos de radio Tipo II (ver capitulo 3), tampoco presentaron una
buena correlacién a pesar de que los estallidos de radio Tipo II si tuvieron un buen
coeficiente de correlacién. Los estallidos de radio Tipo 1, que se relacionan mucho con la
aparicién y crecimiento de complejas regiones activas en la folosfera y que parecen ser
una firma de restructuraciones coronales. presentaron una correlacidn muy pobre con el
indice de manchas. Algo similar ocurre con los estallidos de protones energéticos, que
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si bien se relacionan con fulguraciones y EMC, no presentaron una buena correlacién
con el indice de manchas.

Si revisamos las tablas que muestran el momento en el que, las manifestaciones
de la actividad solar alcanzan su méximo o minimo de ocurrencia (Tablas 4.2 a 4.3)
podemos notar, en forma general, que se presentan més coincidencias con el ciclo de
manchas cuando las manifestaciones alcanzan su minimo de ocurrencia; a diferencia
del mdximo de ocurrencia de las manifestaciones, que en general lo alcanzan tiempo
después de que el ciclo de manchas llega a su maximo. Lo anterior podria sugerir que el
retraso en tiempo que las manifestaciones de la actividad solar presentan (en general)
con respecto al maximo de manchas, podria tener una relacién con el hecho de que la
energia, que es el mofor que permite que se manifiesten, requiere de una acumulacién
para las diferentes escalas en las que se manifiesta el Sol v es en ése sentido lo que
nos podria dar una respuesta al retardo en el que las manifestaciones alcanzan su
méximo de ocurrencia. Podria pensarse en términos del tiempo que tarda la energia
en comunicarse con las diferentes escalas en las que el Sol manifiesta su actividad, va
sea a nivel fotosférico, cromosférico o coronal. Lo contrario sucede cuando hablamos
del minimo de actividad solar, que en general, las manifestaciones de la actividad solar
lo alcanzan simultdneamente al minimo de manchas y que lo podriamos pensar en
el sentido de que apagarmos el motor de la actividad y con ello las manifestaciones
disminuyen considerablemente su ocurrencia.

Lo anterior podria ser un camino en la bisqueda de la respuesta a la pregunta
planteada.



Apéndice [A]
Modelo de Campo Potencial

El problema general del cdlculo del campo magnético arriba de la fotosfera consiste en la
solucidn de la ecnacién de Laplace con condiciones satisfactorias a la frontera. Schmidt
(1964) desarrollé la técnica computacional para dibujar la configuracién magnética del
campo coronal con base en las mediciones del campo fotosférico bajo las siguientes
condiciones: que el campo es libre de corrientes eléctricas y que en una cierta altura,
arriba de la fotosfera, el campo es completamente radial.

El cédlculo de la estructura magnética de la corona requiere el conocimiento de
los datos magnéticos para toda la superficie de la fotosfera. Los magnetogramas foto-
sféricos se obtienen por la combinacién de los datos registrados durante toda la rotacion
Carrington. El campo magnético medido es la componente del campo proyectada en la
linea de visién B,. Las regiones polares no son accesibles para este tipo de mediciones,
sus magnitudes se toman de las observaciones hechas durante las épocas del afio en la
que la Tierra se mueve entre =7.25° de latitudes solares y los polos estan al alcance de
observacién (Svalgaard et al., 1978).

A una distancia radial del Sol donde ?—: < % pv?, el viento solar afecta al campo
magnético de manera tal que lo arrastra, aqui B es el campo magnético, p la densidad
coronal, v la velocidad radial del viento solar. Arriba de esta distancia, la condicion
del campo potencial se viola: 7 x B # 0. La distancia desde la cual se supone que
las lineas magnéticas empiezan a ser rectas se llama radio de la superficie fuente r=R,
(figara 1.4). Hoeksema et al, (1982, 1983) toman el radio de la superficie fuente de
2.5R porque esta magnitud coincide con las observaciones de los eclipses. El problema
completo de la confuguracién del campo magnético coronal, incluyendo la dindmica del
viento solar, pide la solucién numérica del sistema no lineal de ecuaciones diferenciales
magnetohidrodindmicas. Schatlen et al, (1969) suponen que en la superficie fuente r =
R, el potencial magnético es ¢ = (0 y el campo es radial. Ahora el probiema consiste
en la busqueda del potencial magnético entre dos esferas de distribucion magnética
conocida entre la fotosfera y la superficie fuente.

Para ¢l caso del Sol debemos trabajar con coordenadas esiéricas, asl que las super
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ficies fuente son esferas. Las coordenadas esféricas estdn relacionadas por

I = rsindcos (1}
y = rsindsing (2)
z=rcos? (3)

La ecuacién de Laplace para el potencial magnético en coordenadas esféricas se escribe
en la forma

>
AL 19 (rza‘p) P 0 (sinﬂa—qj) P oy (4)

Tr20r\| or ) rZsinddy r25in% 9 Hip?

Gauss (1839) mostré que la componente radial del campo magnético alrededor de la
esfera B, (R, ¥, ) se presenta como la condicién suficiente de la frontera. Aproximada-
mente

Bz = BfCSC’l? (5)

donde By es el campo magnético fotosférico medido con el magnetémetro.

Una mejor aproximacidn puede obtenerse por medio de un desarrollo en armdnicos
esféricos. Este método fue usado originalmente por Gauss en 1838 y también se le
llama desarrollo de Gauss o desarrollo multipolar.

Cualquier funcién armdnica compleja f(19, ) puede ser desarrollada en series de
Fourier o andlisis arménico en forma de la suma de las oscilaciones armdénicas simples

108,0) = 3 [9m(6) cos mip + b (8) sini ms ©)
m=0

O = %/:WB(@) cosmf df (7)

o = %/:ﬂ B(#)sinm8 df (8)

donde ¢, hm son los coeficientes de Fourier o coeficientes arménicos de cosmy y
sinmp, B(f) es el significado de la funcién f(#, ) en la frontera, n = 0,1,2, ... Ex-
presando las funciones matematicas g,,, h,, en términos de los polinomios de Legendre
Pm(9), escribimos la funcién f(8, ) en la siguiente forina

f{d,0) = |:(,'T,,Pn’0(?9) -+ Z (G, m €08 0 + By, sinme) L, 1 (9) (9)
0

m=1

donde ¢, = \/g;{ + h?. El polinomio de Legendre asociado I7,,, () es funcién de la
colatitud 9. Los coeficientes gl* v 2" determinan las intensidades y orientaciones de
los mnltipolos v sus valores se ajustan de acuerdo con las observaciones. Los valores de
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los coeficientes se calculan de las observaciones fotosféricas tomando una cierta cantidad
de elementos individuales de la superficie solar. Los coeficientes que se publican en los
reportes The Solar Magnetic Field se calculan por una malla de 2592 elementos cada
uno de 57x5°.

Las componentes del campo magnético en los puntos (r < Rg, ¥, ¢) entre la fotos-
fera y la superficie fuente se escriben

L] oc n R@ n+2 .
B= -5 S (B poosmp + psnma) PG (10
n=1 m=0
187 & & (Ro\™? 4B ()
Byp= — o= — — 4 S g
ST g‘m;)( r ) (93" cosmep + hifsin mip) —0g (1)
1 v 1 Ro\"™*?

By= —

i zn: m (?) (gi" sinmep — BT cosmep) PIM(9) (12)

'rsim?z?;  sind

Ahora se busca el potencial entre dos esferas de distribucién de fuentes magnéticas
conocida (Chapman y Bartels, 1940)

o0 = 15 3o ([ (5) w0 e () urwom)
(

rero) (| (5) +a-a (%) |wranme) 09

il
donde ¢ = df = — ( ) " ] son constantes.

El campo magnético se calcula por

P73 (ghF cosmy + hyy sinmig)

B (r. 4, ¢) = i i {(1 —)(n+1) (%)RH — ncy’ ("T—YMI

n=lm=0 Rg
(14)
o n n+2 m
By(r,9,0) =~ (1—¢c™ (—O) e | L 4B (9) (gn' cosme + R sinm)
n=1 m=0 R d
(15)
R r n—1
B,(r, 9, ) === ; ,; m { 11— ( To) +~ ch (Eg) PM0) (g sinmge — hIF sinmig)

(16)

Cada uno de los términos del desarrollo representa un multipolo. El primero rep-
resenta un dipolo, el segundo un cuadrupolo, el tercero un octupolo, ete. y el campo
magnético finalmente descrito esta representado por la suma de wodos esos multipolos.
Actnalmente existen modelos de alfa simulacion que incluyen términos hasta o > 10.
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En la actualidad el modelo de campo potencial tiene un use muy amplio en la
fisica solar y no sélo para entender la estructura de la corona solar, sino también para
explicar su variacién y evolucién dentro del ciclo magnético, modelar diferentes eventos
y procesos solares (por ejemplo las eyecciones de masa coronal). Wang y Sheeley (1990)
usan este modelo para determinar la expansién de las lineas magnéticas abiertas con
respecto & la expansién puramente radial en la seccién transversal entre la fotosfera y
la superficie fuente y explican la variacién del viento solar en términos de la expansién
de un hoyo coronal.
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