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Introduccion

La fisica espacial es una ciencia que se basa en la observacién y en el
estudio de los fendmenos que ocurren en el Sistema Solar.

Entre la multitud de fenémenos interesantes en ésta area se encuentran
el viento solar, las eyecciones de masa coronal y las interacciénes que se
producen entre estos fenémenos y la Tierra. Al tratar de comprender estos
eventos, identifiqué o me pude dar cuenta que las emanaciones solares influyen
y repercuten en el Sistema Solar, y mas especificamente en la Tierra.

En mis primeras incursiones sobre este tema observé que dichos fenémenos
se conocen como viento solar y eyecciones de masa coronal (EMC).

De esta relacién me interesé conocer como se manifiestan estos fendmenos
en la Tierra.

Entre algunas de sus manifestaciones se encuentran:

= La formacién de auroras (boreales o australes).
= Las tormentas geomagnéticas.

= La forma en que estas emanaciones alteran la comunicacién en sistemas
comerciales o militares y en las rutas de lineas aereas polares.

El objetivo del presente trabajo es realizar un estudio sobre las propieda-
des del viento solar y las eyecciones de masa coronal.
Para este estudio se dividio el trabajo en 3 capitulos.

= En el primer capitulo se abordaran los antecedentes y propiedades que
se tienen respecto a las observaciones realizadas sobre el viento solar.

= En el segundo capitulo se realizard un breve analisis de las eyecciones
de masa coronal.
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= Para el tercer capitulo se exploraran las interacciones que hay entre el
viento solar y las eyecciones de masa coronal, asi como su interaccion
con la magnetosfera terrestre, mencionando los resultados maés sobre-
salientes al respecto.

Debemos aclarar que si bien, estos fenémenos son de gran importancia
por su trascendencia en las repercusiones en la Tierra, hasta el momento a
pesar de la infinidad de modelos que se han elaborado para determinar su
origen, y tratar de prevenir sus efectos, los modelos no han podido aclarar
los eventos que dan lugar a estos fendémenos por completo.



Capitulo 1

Viento Solar

1.1. Conceptos Generales

En este capitulo definimos algunos de los términos que mas utilizaremos
para explicar los fenémenos que ocurren en el Sol o en la interaccion Sol-
Tierra, tales como:

= A) Plasma.
= B) Corona solar.

= C) Viento Solar.

1.1.1. Plasma

Hace unas cuantas décadas, solo se reconocian tres estados de la materia:
el sélido, el liquido y el gaseoso. Pero a partir de los experimentos con ga-
ses ionizados (gases con carga eléctrica), se descubrié que la materia puede
llevarse a un cuarto estado en el cual se comporta de manera radicalmente
diferente que en los tres estados anteriores. Este cuarto estado de la materia
es el estado de plasma. El estado de plasma se obtiene cuando en la ma-
teria hay una cantidad de electrones libres y de iones positivos separados
de los atomos lo suficiente alta como para presentar una gran sensibilidad
a los campos eléctricos y magnéticos. Para esto se requiere que el material
esté parcialmente ionizado (ionizado es cuando un d4tomo no tiene el mismo
numero de protones y electrones), basta un 10 % de ionizacién y/o que se

9



10 CAPITULO 1. VIENTO SOLAR

mantenga por encima de los 1000 grados de temperatura, para que la mate-
ria esté o se mantenga en estado de plasma, sin embargo, no es necesario que
la materia esté muy caliente para entrar en estado de plasma. Hay plasmas
frios, en los que la ionizacion de los atomos se produce por interaccién con
fotones de alta energia (ultravioleta o rayos X), o electrones y no por colisio-
nes térmicas. En la naturaleza hay plasmas con temperaturas de menos de
100 grados Kelvin y hasta de mas de mil millones de grados. El material de
todas las estrellas estd en estado de plasma y es el plasma el que llena los
espacios interplanetarios, interestelares e intergalacticos. Se le llama el cuarto
estado de la materia porque fue el tltimo que se descubrié. Hasta hace poco
se estimaba que més del 90 % de la materia del Universo esta en estado de
plasma, ahora bien si es acertado que existiéo un big bang, el estado inicial
de toda la materia que constituye el Universo debié de haber sido el plasma,
éste deberfa ser en realidad el primer estado de la materia (Bravo 1998).

Todos los plasmas naturales contienen un campo magnético. El plasma
magnetizado se puede comportar como un fluido (medio continuo) atn a
densidades tan bajas como 10~2 particulas por centimetro ctibico. El plasma
tiene oscilaciones propias que dependen exclusivamente de su densidad y es
capaz de propagar ondas longitudinales y transversales (una onda longitudi-
nal es una onda en la que el movimiento de oscilaciéon de las particulas del
medio es paralelo a la direccién de propagacién de la onda y una onda trans-
versal es una onda en la que el movimiento de oscilacién de las particulas del
medio es perpendicular a la direccién de propagacién de la onda).

Cuando la conductividad o conduccién eléctrica es muy alta, el plasma
y el campo magnético no pueden disociarse y, dependiendo de quien tenga
mas densidad de energia, el campo magnético controlara el movimiento y las
estructuras del plasma, o el plasma se llevara consigo al campo magnético.
En estas condiciones, los plasmas tampoco pueden mezclarse unos con otros
y determinan sus regiones de dominio propio.

Las ondas electromagnéticas (como la luz) que se propagan en un plasma
pueden interactuar con él, son refractadas e incluso pueden ser reflejadas.
Tal es el caso del efecto de pantalla reflectora que nuestra ionosfera (la capa
superior de nuestra atmosfera, que estd ionizada por la luz ultravioleta del
Sol) juega en las radio comunicaciones en nuestro planeta.

La materia en estado de plasma es muy inestable y oscila ante la menor
provocaciéon. Su manipulacién en el laboratorio es muy dificil y su confina-
miento a altas temperaturas con el propésito de lograr una fusiéon controlada
ha resultado mucho menos accesible de lo que originalmente se pensé, sin
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embargo, en el espacio, donde las escalas son muchisimo mayores, el plasma
se siente en casa y se comporta de una manera menos rebelde. En las pro-
piedades del plasma, las escalas de distancia y densidad tienen mucho que
ver.

La fisica de los plasmas es una disciplina todavia muy joven y atin quedan
muchas cosas que explicar. La interacciéon entre las observaciones de los plas-
mas naturales, los experimentos en el laboratorio y la teoria ha permitido un
gran avance en esta especialidad. Empero, el estado de plasma sigue siendo
un estado sorprendente y esquivo y seguramente el futuro nos mostrara aun
méas de su naturaleza maravillosa (Bravo 1998).

Hace algunas décadas, Hannes Alfvén, ganador del premio Nobel de Fisica
de 1970 y padre de la magnetohidrodindmica (MHD). La MHD es la discipli-
na académica que estudia la dinamica de fluidos conductores de electricidad
en presencia de campos eléctricos y magnéticos. Se acun6 el término Universo
de plasma para designar a nuestro mismo Universo, pero para recordarnos
que ahora ya sabemos algo de él, que antes desconociamos y que hace que
lo concibamos de manera fundamentalmente distinta a como lo imaginaba-
mos cuando sélo podiamos observarlo en luz visible. El Universo de plasma,
nuestro universo, es un universo parcelado, en el que regiones de plasma de
distintas propiedades fisicas y quimicas coexisten, sin mezclarse, demarcando
sus territorios propios con fronteras muy dinamicas.

Nuestro planeta como la mayoria de los planetas del Sistema Solar, tiene
una esfera de plasma magnético que lo envuelve y que se encuentra inmersa
en el plasma y en el campo magnético del medio interplanetario que a su vez
demarca una regién de dominio del Sol en el medio interestelar. En muchas
regiones del espacio, el plasma forma estructuras altamente filamentadas, que
rompen con la homogeneidad y la isotropia (en fisica, la isotropia se refie-
re al hecho de que ciertas magnitudes vectoriales medibles dan resultados
idénticos con independencia de la direccién escogida para la medida. Cuan-
do una determinada magnitud no presenta isotropia decimos que presenta
anisotropia).

En las interacciones violentas de plasmas contra plasma, como en algunos
fenomenos de la actividad de las estrellas y en mayor escala por las explo-
siones de supernovas, se generan enormes ondas de choque, donde el cam-
po magnético se intensifica y se pueden acelerar particulas cargadas hasta
energias inimaginablemente altas.

El hecho de que las estrellas sean plasmas magnetizados ha conducido
a cambiar los modelos estelares, haciéndo modelos nuevos més complejos
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para poder explicar la gran estructura y variedad de actividad que presentan
estos cuerpos, como lo percibimos en nuestra estrella mas cercana, el Sol. Y
también replantea una nueva forma de ver al Universo cuya exploracién por
medio del plasma apenas comienza (Bravo 1997).

1.1.2. Corona del Sol

La corona, que es la parte mas externa del Sol, se encuentra encima de la
fotosfera y la cromosfera (también capas externas del Sol), se observa durante
los eclipses totales de Sol como un resplandor de luz blanca que rodea el disco
solar oscurecido. Sin embargo, esta luz blanca (que ya desde Newton sabemos
que es la combinacién de todos los colores) no se origina en la corona, sino
que es la luz de la fotosfera que es dispersada por los electrones libres en el
plasma que constituye la corona. Esto es, sin la luz fotosférica, la corona no
emitiria esa luz blanca.

Los primeros fisicos solares, en el siglo pasado, no consideraban que la
corona que se observaba en los eclipses fuera realmente una estructura solar,
pues la atraccion gravitacional del Sol es tan grande que no se esperaria que
tuviera una capa tan extendida. Se crefa que era un efecto de la atmosfera de
la Tierra como el halo que a veces se ve alrededor de la Luna. Sin embargo,
cuando empezaron a fotografiarse los eclipses totales de Sol, se encontré que
en todas las fotografias la corona se veia igual, independientemente del lugar
sobre la Tierra desde donde se fotografiara. Esto demostro que la corona si era
parte del Sol. Pero cémo era posible que un gas tan tenue no se colapsara
hacia el enorme Sol.

La respuesta vino poco después cuando los estudios espectrocépicos de la
corona mostraron que deberia tener una temperatura muy alta, del orden de
millones de grados, siendo tan caliente, se explicaba por qué podia resistir la
atraccion gravitacional del Sol. Entonces surgié otra incognita de por qué la
corona es tan caliente, pues la superficie del Sol tiene apenas una temperatura
de 6 000 grados Kelvin. Atin ahora no se sabe con claridad por qué la corona
es tan caliente, pero si sabemos que no sélo se extiende a grandes distancias
del Sol, sino que se escapa de él fluyendo continuamente.

En 1930 se invent6 un dispositivo llamado corondgrafo que tiene un disco
opaco que cubre la fotosfera solar, simulando un eclipse natural y que permite
observar la corona en cualquier momento. Como la luz de la corona es muy
tenue, lo corondgrafos funcionan mejor en telescopios de observatorios a gran
altura o a bordo de satélites. Aunque un eclipse natural es excelente para
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observar de cerca al Sol, hay satélites espaciales que tienen la capacidad de
observar al Sol fuera de la Tierra simulando muy bien este fenémeno, en los
siguientes parrafos mencionaremos dos de estos satélites.

El aspecto de la corona en luz blanca no es constante, sino que su forma y
extension varian con el ciclo de actividad solar. Esto se debe a que el plasma
coronal esta confinado en las estructuras magnéticas de la corona, las cuales
cambian notablemente a lo largo del ciclo de actvidad solar.

Pero ademas de dispersar la luz blanca fotosférica, la corona tiene emi-
siones propias, sélo que no estan en la region visible del espectro electro-
magnético, sino en las regiones de longitudes de onda mucho mas cortas: el
ultravioleta extremo (EUV) en la corona baja, y los rayos X en la corona
alta. Esto tiene una ventaja y una desventaja:

= La ventaja es que si podemos tomar imégenes del Sol en EUV o en
rayos X estaremos viendo solamente la corona, aun sobre el disco del
Sol, ya que la fotosfera no emite en esas longitudes de onda.

= La desventaja es que las ondas electromagnéticas con longitudes de
onda tan pequenas no pueden atravesar nuestra atmoésfera por lo que
deben ser registradas fuera de ella.

Hoy en dia, la corona es la region del Sol que se estudia con mas interés
pues es a través de ella que la actividad solar se transmite al medio inter-
planetario y en ocasiones hasta el interior de nuestra magnetosfera (Bravo
1997).

Vale la pena nombrar brevemente a dos naves (o sondas) espaciales que
estudian la corona de Sol.

» El SOHO, (del inglés Solar and Heliosferic Observatory) es una sonda
espacial lanzada el 2 de diciembre de 1995 para estudiar el sol, comen-
zando sus operaciones cientificas en mayo de 1996. Es un proyecto con-
junto entre la ESA y la NASA. Aunque originalmente se plane6 como
una misién de sélo dos anos, SOHO continta en funcionamiento tras
mas de diez anos en el espacio. Ademas actualmente es la fuente prin-
cipal de datos del sol en tiempo real, tan necesarios para la prediccion
del clima espacial. Hoy por hoy es una de las dos sondas (junto con el
Advanced Composition Explorer) que se encuentran en la vecindad del
punto L1, uno de los famosos Puntos de Lagrange.
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Dicho punto se define como aquel en que la gravedad de la tierra con-
trarresta la del sol, por lo que una sonda en dicho lugar quedaria en
equilibrio dinamico, por tanto la érbita sera mucho mas estable.

Dicha estabilidad se consigue exactamente en el punto L1, pero en
realidad SOHO orbita alrededor del punto L1 cada once meses, para
favorecer las comunicaciones.

En condiciones normales la sonda transmite continuamente a 200 Kbps
las fotografias y otras medidas solares a través de la Red del Espa-
cio Profundo (Deep Space Network). Los datos de actividad solar del
SOHO se usan para predecir las llamaradas solares, que tan perjudi-
ciales pueden resultar para los satélites.

= El STEREO (Solar TErrestrial RElations Observatory, en espanol, Ob-
servatorio de Relaciones Solar-Terrestres), es una misién de observacién
solar, lanzada por la NASA el 26 de octubre de 2006. Consiste en dos
satélites casi idénticos, provistos de instrumentos para obtener image-
nes estereoscopicas del Sol y de los fenémenos solares, como la eyeccion
de masa coronal (EMC), erupciones que pueden desatar serias tormen-
tas magnéticas en la Tierra y afectar la infraestructura eléctrica, las
comunicaciones via satélite y la aeronavegacion.

La misién es liderada por la NASA y el Laboratorio de Fisica Aplicada
de la Universidad John Hopkins de Maryland. Entre los contribuyen-
tes mas destacados de esta mision espacial esta el Reino Unido que
doté a las sondas de sus sistemas de camaras, que incluyen aparatos
especializados en imédgenes heliosféricas.

Las dos sondas de STEREO fueron lanzadas el 26 de octubre de 2006.
El 15 de diciembre de ese ano, ambas sondas utilizaron la 6rbita lunar
para situarse en una Orbita heliocéntrica.

De la corona Solar surgen los dos fenémenos que llamaron mi atencién.
Uno de ellos se explica a continucacion.

1.1.3. Viento Solar

De forma genérica, se denomina viento solar al flujo de particulas (en su
mayoria protones de alta energia, de alrededor de 500 keV) emitidos por la
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atmoésfera de una estrella. En este caso la corona del Sol es la que produce
al viento solar.

La corona solar es tan caliente ~ 10° K y su temperatura decrece al ale-
jarse del Sol tan lentamente que a partir de una cierta distancia la gravedad
y el campo magnético del Sol ya no la pueden contener y se escapa radial-
mente formando el viento solar (SW, por sus siglas en inglés Solar Wind).
La velocidad del viento empieza por ser muy lenta y aumenta conforme se
aleja del Sol hasta alcanzar una velocidad terminal que conserva por el resto
de su viaje por la heliosfera. La magnitud de la velocidad terminal del viento
solar depende muy fuertemente de la temperatura de la corona.

La existencia del viento solar fue predicha a fines de la década de 1950
por el fisico estadounidense Fugene Parker, como resultado de la alta tem-
peratura de la corona solar aun a gran altura sobre la superficie del Sol. Fue
Parker mismo quien bautizd a este flujo como viento solar y utilizé una se-
rie de suposiciones sencillas para desarrollar un modelo matematico del cual
se obtenfan algunos valores numéricos esperados para las caracteristicas de
este viento a la altura de la érbita de la tierra. En particular estimé su ve-
locidad en varios cientos de kilémetros por segundo y ésta fue la principal
razon por la cual su idea de la expansién de la corona no fue aceptada. Sin
embargo, poco tiempo después, cuando los vehiculos espaciales empezaron a
abandonar nuestra magnetosfera y se internaron en el medio interplanetario,
las ideas de Parker fueron corroboradas casi al pie de la letra. En 1961 la
nave soviética Lunik I y en 1962 la nave americana Mariner II, midieron in
situ las caracteristicas del plasma del medio interplanetario y comprobaron
su gran dinamica.

Vale la pena mencionar aqui que los trabajos en fisica espacial de Euge-
ne Parker, junto con los de Hannes Alfvén, constituyen una impresionante
coleccién de muestras de fina intuicién y amplio dominio de los conceptos de
los plasmas espaciales. Ambos han escrito numerosos articulos y libros que
abarcan casi todas las areas de esta disciplina; muchos de ellos son trabajos
pioneros y todos son referencias obligadas. Parker vive atin y sus estudios han
rebasado ya los confines del Sistema Solar para extenderse a todo el universo
de plasma. Son ahora los punteros en la reconstruccién de las interpretaciones
cosmolégicas y cosmogoénicas en términos de un Universo constituido esen-
cialmente por materia en estado de plasma, en el que los campos magnéticos
y eléctricos desempenian un papel muy importante.

El viento solar, predicho y estudiado inicialmente por Parker, se sabe
ahora que ocupa una region muy vasta a la que se le ha llamado heliosfera
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Propiedad (1 U. A.)
Velocidad
Densidad

Flujo
Campo magnético

Baja velocidad (low-speed)
~ 400km s~
~ 10 em™3
3 x 10% em™2s—1
~ 2.8 nT

Alta velocidad (high Speed)
~ 700 — 900 kms~!
~ 3 cem™3
~2x 108 em™2s—1
~ 2.8 nT

Cuadro 1.1: Valores del viento solar rapido (columna 2) y lento (columna 3).

(o esfera del Sol), en donde el Sol impone sus condiciones de quietud o agita-
cién dependiendo de su propia actividad. La heliosfera es también una gran
célula que se encuentra diferenciada e inmersa en el plasma interestelar, en
el capitulo 3 abordaremos con mas detalle a la heliosfera.

A diferencia de la velocidad, la temperatura y la densidad del viento
que viene del Sol disminuyen al alejarse de éste. La temperatura decae muy
lentamente, més lentamente que 1/r, r es la distancia al Sol, y la densidad
disminuye como 1/72, ya que se trata de una expansién esférica. A la altura de
la érbita de la Tierra la densidad varia entre 3 y 11 particulas por centimetro
ctbico (Bravo 1999).

1.2. Caracteristicas del viento solar a una uni-

dad astronomica

El viento solar se clasifica de dos modos distintos: viento solar de alta
velocidad y viento solar de baja velocidad. El viento solar de alta velocidad
(hihg-speed en inglés) estd asociado con los agujeros coronales, los agujeros
coronales son regiones del campo magnético solar, en las que las lineas de
campo estan “abiertas”, es decir en vez de cerrarse conectando zonas de
polaridad opuesta, se dispersan en el espacio interplanetario cerrando muy
lejos, los agujeros coronales, se manifiestan como manchas oscuras en las
fotografias en ultravioleta o rayos X.

El viento solar de baja velocidad (low-speed en inglés) tiene mayor pre-
sencia cuando no hay agujeros coronales y las lineas de campo estan cerradas.

Las distintas propiedades del viento solar de alta velocidad y baja velo-
cidad se ven en el Cuadro 1.1.

Es importante senalar que las medidas entre ambos vientos solares tienen
diferentes valores. La diferencia cualitativa mas importante es que el viento
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lento cambia facilmente, incluso durante los periodos en que la velocidad pue-
de ser muy constante, se observan fluctuaciones en la densidad, en el campo
magnético, en temperatura y, quiz4 mas notablemente, en las concentracio-
nes relativas de Helio y otros elementos. Por otro lado, el viento solar rédpido
es mas estable y sus propiedades mas constantes.

La figura 1.1 muestra las mediciones de viento solar rapido tomada por
el ULYSSES. El ULYSSES es un satélite espacial que observa al Sol, en el
capitulo 3 abordaremos las observaciones de esta nave espacial.

Las caracteristicas mas significativas para un viento solar rapido son:

1. La temperatura de los protones es mas alta que la de los electrones
cuando salen de la corona.

2. Los nucleos pesados tienen mayor temperatura que los protones, y
por ende, una mayor velocidad térmica. (Por lo general las particu-
las de una determinada especie localizadas en un punto dado no tienen
igual velocidad: presentan por el contrario una distribucion de Maxwell-
Boltzmann. A mayor temperatura , mayor serd la dispersién de veloci-
dades. Una medida de tal dispersion es la velocidad cuadratica media
que, en el equilibrio se llama velocidad térmica).

3. La temperatura, densidad y velocidad del viento solar rdpido es tal que
las colisones de particulas no son importantes, excepto cerca de la base
de la corona.

1.3. Condiciones en la base de la corona para
viento solar rapido

Se ha dicho que la alta velocidad del viento solar rapido estd asociada
con los hoyos coronales, decimos también que la velocidad del viento solar es
baja cuando no hay hoyos en la corona. Sin embargo, es dificil determinar
esto, porque no hay mediciones in situ de los hoyos coronales.

Se calcula que la densidad de un hoyo en la corona es de ~ 2 x 107ecm ™3 y
la temperatura de ~ 10° K, estos serfan los valores para n y T en condiciones
normales, por lo tanto el valor de nT ~ 2 x 10'3.

Sabemos que hay variaciones en la corona y en el viento solar durante el
ciclo solar. El ciclo solar consiste en periodos de maxima y minima actividad.
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Figura 1.1: Graficas de viento solar rapido

En el periodo de minima actividad la corona visible estda dominada por un
cinturén magnético en el ecuador y se tienen hoyos coronales en los polos que
emiten viento solar rapido. En el periodo de maxima actividad la corona es
mucho mas irregular, no hay muchos hoyos coronales y el viento solar lento
recorre el medio interplanetario. Por lo tanto, nos enfocamos en el periodo
de minima actividad y hacemos la comparacién de la teoria y la observacién
en esta etapa.

La sonda espacial ULYSSES proporciona resultados claros sobre las pro-
piedades del viento solar de alta velocidad, en el que las lineas de campo
estdn abiertas. Durante el minimo de actividad solar, las sondas espacial
SOHO (Solar and Heliospheric Observations) y STEREO (Observatorio de
Relaciones Solares y Terrestres) observan a los hoyos coronales que se en-
cuentran alrededor de los polos.

Tomando el campo radial promedio a 1 U. A. del cuadro 1.1 (seccién
anterior) vemos que el campo en la base de la corona varfa entre ~ 5y ~ 10
Gauss; de este intervalo se toma un promedio de 8 Gauss. Con este valor es
facil estimar los pardmetros que definen a la base de la corona (Cuadro 1.2).

La primera columna del cuadro 1.2 se basa en los valores bajos (relativos)
de la densidad de plasma y temperatura medidos por Koutchmy (1977) y



1.3. CONDICIONES EN LA BASE DE LA CORONA PARA VIENTO SOLAR RAPIDO19

Densidad de plasma (n) 2% 107em™3 10%cm ™3
Campo magnético (B) 8 Gauss 8 Gauus
Velocidad Alfv én Vy 2500 km/s 1200 km/s

Temperatura (T 10° K 10° K
Presién (nT) 2 x 108K /cm? ~ 10" K /cm?

Tiempo de colisién (V) ~0.6s ~02s

Tiempo de colisién (v,,) ~20s ~6s

Velocidad de escape (V) 620 km/s 620 km/s

Plasma beta (/3) x1073 x 1072

Velocidad del sonido (V) 150 km/s 150 km/s
Flujo de plasma (nV) 5x108em=2s71 | 5 x 10Bem™2s7!

Velocidad de plasma (V) 25 km/s 5 km/s

Escala Térmica (Hr = K/nVk) 1.5 x 10! cm 1.5 x 10! cm
Escala de peso (H) 50 000 km 50 000 km
Contenido total (nH) 1 x 107em =2 5 x 10Y7em =2
Tiempo de vacio (H/V) 2000 s 10 s
Flujo de energia (Fg) 6 x 10° ergs/cm(s) | 6 x 10° ergs/cm(s)
Amplitud de onda 75 km/s 30 km/s
Area del Sol ~ 15% ~ 15%

Cuadro 1.2: Valores de viento solar a 1 U. A. (columna 2) y en la base de la

corona (columna 3)
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Habbal et al. (1993), respectivamente nT tendria un valor de nT" ~ 2 X
10" K /em?; 1a segunda columna esté basada en valores normales de densidad
de plasma y temperatura, nT tendria un valor de nT =~ 10K /cm3.

De los valores de ésta tabla uno puede deducir que el flujo de energia del
viento solar que sale de los hoyos de la corona es aproximadamente el mismo
que el flujo de energia emitido en forma de rayos X y EUV de la zona de
transicion en las regiones donde no hay hoyos en la corona. El plasma en los
hoyos se remplaza en un lapso breve de tiempo (~ 25 — 125) minutos.

El cuadro 1.2 nos da las condiciones base para modelos simples para
viento solar de alta velocidad.

Es necesario aclarar que los valores energéticos de las particulas que for-
man al plasma varfan en la base de la corona como en el distante viento
solar. En la corona la energia gravitacional de una pareja protén/electrén
es de —2170 eV. La entalpia (la entalpia es una magnitud termodindmica
simbolizada con la letra H, la variacion de entalpia expresa una medida de
la cantidad de energia absorbida o cedida por un sistema termodindmico,
0, lo que es lo mismo, la cantidad de energia que tal sistema puede inter-
cambiar con su entorno) de la pareja es de 5 kT la cual multiplicada por la
temperatura (T) ~ 10° K, se obtiene una energia de 500 eV para la pareja
protén/electrén. A una distancia de 1 U. A. la entalpia y la energia gravita-
cional son de 30 eV y —10 eV, respectvamente y la energia cinética es de 3310
eV. Entonces la energia total requerida para impulsar a un par de particulas
es de 5480 eV, lo cual, equivale a una cantidad de energia no mayor al 10 %
de lo que se mide en la entalpia de la corona. Esta energia adicional pasa a
través del plasma de la corona en forma de ondas y/o particulas supratérmi-
cas, que pueden transportar la energia a grandes distancias de la fuente, que
es la corona.

1.4. Otras propiedades del viento solar

El viento solar lento no debe considerarse como una estado de equilibrio
en la base de la corona, las conexiones de las lineas de campo son transitorias,
es decir, cambian constantemente de lugar en la corona, como resultado de la
continua reconexion en el campo magnético cerrado en la region, como estas
lineas no duran mucho tiempo conectadas en el mismo punto, por el momento
no se han hecho observaciones in situ de esta regién de lineas de campo en un
intervalo de 0.3 — 1 U.A., la tinica sonda que lo ha hecho es el HELIOS pero
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estd ya no esta funcionando. Esto implica que la diferentes escalas de tiempo
de reconexién (es decir, el cambio de puntos de pie) son cortos en compara-
cién con otros eventos de cambio registrados en la temperatura, densidad y
composicion.

En consecuencia, es evidente que cualquier suceso que ocurre en las re-
giones cerradas de la corona implica la apertura (elongacién o deformacion)
temporal de algunas lineas de campo que se expanden en el medio interpla-
netario, si las lineas se llegan a abrir se pueden producir fenémenos de corto
tiempo, si el periodo de tiempo es lo suficienteme grande pueden acelerar a
las particuals que se encuentran alrededor de ellas, para esto es necesario que
las lineas de campo coronal sean suficientemente inhomogéneas en términos
de plasma.

A una alta temperatura y un alto estado de carga en las particulas (elec-
trones e iones), como sucede en la corona, se puede decir que los aconteci-
mientos antes mencionados generan al viento solar.

El plasma que se acumula en las regiones de campo magnético cerrado
en la corona durante periodos relativamente largos puede producir una serie
de procesos que inducen cambios de las abundancias relativas de las especies
menores y que pueden ponerse de manifiesto en el viento solar lento siem-
pre y cuando el plasma sea liberado en el espacio interplanetario. Ademas
de la difusion térmica en las regiones ionizadas, hay procesos que tienen lu-
gar en la interfase con la cromosfera, que es en donde se origina el plasma
coronal, de manera que producen variaciones magnéticas, es aqui donde los
iones se cargan, la energizacion de las particulas puede ser por incremento de
temperatura o por colisiones ya que se observan los efectos de las colisiones
de iones con electrones, iones con iones y electrones con electrones donde la
recombinacion y la fotoionizacion energiza a las particulas.

En las subsecciones siguientes explicaremos brevemente los eventos que
el viento solar produce al alejarse de la corona solar.

1.4.1. Ondas de choque.

Aparte de la clasificacién del viento en viento solar rapido y lento, el
viento solar tiene otras propiedades fisicas que los satélites espaciales miden
cuando cruzan el medio interplanetario, en particular, cuando el viento solar
interacciona con la Tierra.

Como el viento solar es un plasma a muy alta temperatura estira y acarrea
consigo las lineas de campo magnético del Sol mientras se expande por toda la
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heliosfera, (en el capitulo tres hablaremos de ella) y constituye un medio por
el cual se propagan diferentes tipos de perturbaciones y de toda esta variedad
de ondas en el viento solar, las ondas de choque son las perturbaciones mas
violentas.

Como el sonido, una onda de choque es una onda compresiva (que primero
se expande y luego produce un vacio en su centro provocando una succion)
una onda sonora pasa por una region en el aire, produciendo un pequeno
cambio en su densidad, presion y temperatura algo asi como si el aire actuara
como un pistén que al pasar la onda se comprime y al alejarse se descomprime
y recupera su estado inicial.

Una onda de choque produce una compresion en el aire tan intensa que
después del paso del choque el medio por el que pasa no puede recuperar
su estado inicial. La onda de choque trasforma irreversiblemente las carac-
teristicas del medio. Debido a esta particularidad de la onda de choque no
es facil reproducirla en laboratorio ya que se requiere de mucha energia para
poder perturbar al medio de manera tan violenta.

Otra propiedad importante de las ondas de choque es que se propagan a
una velocidad mayor que la velocidad normal de las ondas que viajan en un
medio quieto. Por ejemplo, una onda de choque en el aire se movera 5 veces
mas rapido que la velocidad del sonido en el aire.

Para denotar la velocidad de la propagacion de las ondas de choque se
utiliza el nimero de Mach (M), una escala para medir la velocidad de la onda
en funcién de la velocidad del sonido. Cuando un avién vuela a una velocidad
de M = 3, vuela con una rapidez igual a tres veces la velocidad del sonido.
Mientras mas réapido se mueva el choque (mayor es su M), mayores serén los
cambios irreversibles que le produzca al medio. El nimero de Mach nos dice
que tan poderosa es la onda de choque.

En el medio interplanetario hay dos tipos de ondas de choque propagando-
se en el viento solar que son:

= La ondas de choque corrotantes. Las ondas de choque corrotantes se for-
man cuando una corriente de viento solar rapido alcanza a una corriente
de viento solar lento. Para entender como ocurre esto, imaginemos al
Sol dividido en dos hemisferios, uno que es una fuente continua de
viento solar lento (velocidad de 400 km/s) y otro que es una fuente de
viento solar répido (velocidad de 700 km/s). Al rotar el Sol, en aque-
llas regiones cercanas al ecuador solar donde antes se habia expulsado
viento solar lento ahora se expulsa viento solar rapido. Las corrientes
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Figura 1.2: Esquema de las ondas de choque corrotantes cuando el Sol rota.

de viento rapido alcanzan a la corrientes lentas.

La interacciéon entre ambas corrientes adquiere una forma de espiral
conforme las fuentes de viento rapido y lento corrotan con el Sol. Como
los plasmas magnetizados no se mezclan, alrededor de la interface que
separa ambas corrientes comienza a formarse una regién de compresion,
la cual se denomina: regién de interaccion corrotante. El viento rapido
empuja al viento lento, y a su vez, el viento lento frena al viento rapido,
en la figura 1.2 vemos el esquema de este fenémeno.

Gradualmente, las ondas compresivas que bordean la region de inter-
accion comienzan a crecer, la compresion en la region de interaccion es
cada vez mas subita e intensa, hasta que estos bordes se convierten en
ondas de choques corrotantes, generalmente méas alla de la érbita de la
Tierra.

La figura 1.3 nos muestra mediciones que tomé las sonda espacial Pion-
ner 11 cuando atravesaba una regién de interaccion bordeada por ondas
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Figura 1.3: Viento solar medido por el Pionner cuan atravesaba una region
de interaccién bordeada por ondas de choques corrontantes.

de choque corrotantes. El primer panel presenta la densidad (lineas del-
gada), N,, y la temperatura (linea gruesa), T, del viento; el segundo
el registro de la magnitud del campo magnético interplanetario B; el
tercero la velocidad del viento solar, V,., durante seis dias.

Observando este tercer panel nos damos cuenta que el Pioneer de-
tectd en un principio viento lento de aproximadamente 400 km/s (re-
gién A/ dia 74:191-74:192). Esta corriente de viento lento fue alcanzada
por una corriente de viento rapido de 700 km/s (regién C / dia 74:195-
74:196). Entre las corrientes de viento lento y rapido aparece la regién
de interaccién (sombreada en la figura). Dentro de la regién de interac-
cion el plasma esta comprimido y la densidad, temperatura y magnitud
del campo magnético tienen valores mas grandes.

Hay que poner atencién en como los bordes de la regién estan carac-
terizados por cambios discontinuos en los parametros del viento. Estos
cambios son las ondas de choque corrotantes, una delantera, Fg, com-
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Figura 1.4: Ondas transitorias asociadas a las EMCs, la onda transitoria
estaria en la regién de interaccion con la magnetosfera de la Tierra.

primiendo y acelerando al viento lento (regiéon A) y otra reversa, Ry,
comprimiendo y desacelerando al viento répido (regién C). La linea
punteada de la zona B, denota la interfase de corriente. Las regiones de
interaccién se forman gradualmente y en general sus bordes se trans-
forman en choques corrotantes hasta después de que rebasan la orbita
de la Tierra.

Como las regiones de interracion se estan expandiendo conforme se
propagan en el viento solar, sus dos choques corrotantes se propagan en
direcciones opuestas. Estas regiones adquieren dimensiones gigantescas
y cuando llegan a la altura de la érbita de Jupiter aproximadamente 5
U. A. ya tienen, en promedio, un ancho radial de aproximadamente 1
U. A. (Gonzélez 2000).

= Las ondas de choque transitorias. Estas ondas de choque estan asocia-
das a los fendmenos repentinos y no repetitivos en el Sol, en espacial
con las eyecciones de masa coronal. Cuando una EMC sale o es expul-
sada del Sol esta se propaga a altas velocidadades (700 -2000 km/s). Al
desplazarse la EMC en este rango de velocidad se comporta de alguna
manera como un aviéon supersonico y produce una onda de choque de
proa al frente de ella (la EMC).

Las EMCs generan estas ondas de choques cuando pasan, como ya
se menciond, por el viento solar, estas ondas de choques transitorias
interactuan con el campo magnético terrestre.
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La figura 1.4 muestra un dibujo,que no estd a escala, representando
una secuencia de una eyeccion de masa coronal que se propaga en el
viento solar impulsando una onda de choque transitoria en el medio
interplanetario. La onda de choque pasa a través de una nave espacial
y eventualmente colisiona contra la magnetosfera terrestre provocando
posiblemente una tormenta magnética (Gonzalez 2000).

1.4.2. El flujo del viento solar.

Los principios de conservacién son las leyes fisicas mas fundamentales y
deben cumplirse en todos los sistemas y modelos que se plantean y estudian.

Uno de estos principios es la conservacion de masa, que en el caso de un
fluido se expresa como la conservacion de flujo de masa. Este principio nos
dice que el flujo neto de particulas que pasan por unidad de tiempo a través
de una superficie cerrada va a ser siempre igual a cero a menos que exista
dentro de la superficie una fuente que genere particulas o un sumidero que
las destruya.

Un bonito ejemplo de cémo se explica esta ley es el flujo de viento solar.
Al Sol podemos pensarlo como una fuente que expulsa particulas hacia el
medio interplanetario. El viento solar sale del Sol (de su corona) y, como ya
se dijo en la definicion, esta compuesto de 98 % de protones y electrones libres
mas un pequeno porcentaje de iones mas pesados. Este flujo de particulas se
aleja del Sol de manera radial.

.,Como es que varia la densidad del viento solar en el medio interpla-
netario? ;Qué densidades esperamos que midan las naves espaciales cuando
navegan en diferentes locaciones del medio? Para responder a estas preguntas,
hagamos lo mismo que hacemos en muchos problemas fisicos: simplifiquemos
el problema y supongamos que el viento solar es homogéneo y se expande
radialmente como una velocidad constante Vz. Esto es, supongamos que el
viento se expande con simetria esférica. La figura 1.4 ejemplifica, mediante
flechas, a unas particulas del viento solar y primero pasan a través de la su-
perifcie esférica. A; y luego pasan a través de la superificie esférica A,. Como
no existe ninguna fuente que produzca o sumidero que absorba particulas en-
tre A; v A, entonces es claro que el niimero total de particulas que pasa por
ambas superficies por unidad de tiempo debe ser necesariamente el mismo.

Para estimar como varia la densidad del viento solar, primero vamos a
estimar el niimero de particulas que pasa por A; cada segundo. Este niimero,
ni, va a ser igual al densidad del viento solar a esa distancia (/NV7) por la
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Figura 1.5: Flujo de viento solar

velocidad de las particulas, por el area de toda la superficie:

nq :NIVRAI (11)

De la misma manera el numero de particulas que pasan por A, cada
segundo esta dado por:

Ng = NQVRAQ (12)

Ahora utilizamos lo que mencionamos antes, esto es, el hecho de que
el numero de particulas que pasa por ambas superficies debe ser el mismo
ny = ng. Por lo tanto, podemos igualar las dos ecuaciones anteriores y se
obtiene:

NiVrA1 = NoVR Ay (1.3)

Ahora bien, como las dos superficies son esferas y sabemos que su area es
proporcional a su radio al cuadrado (A = 47 R?), entonces la ecuacién (1.3)
se puede expresar como:
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Planeta | R (U. A.) | N(em™3)
Mercurio 0.39 46

Venus 0.72 13.5

Tierra 1 7

Marte 2.5 1.2

Jtpiter 5.4 2.6 x 10
Saturno 9.5 8.0 x 1072

Urano 19.2 2.0 x 1072
Neptuno 30.1 7.7 %1073

Plutén 39.5 4.5 x 1073

Cuadro 1.3:

Ny = Ny - (Ri/R,)?

(1.4)

Esta tdltima relacién nos dice que al expandirse el viento solar de manera
radial, con velocidad constante, su densidad va a decaer con el inverso del
cuadrado de la distancia al Sol. Usando la relacion 1.4 es posible hacer una
tabla de valores de la densidad del viento solar a diferentes distancias con
respecto al Sol (Cuadro 1.3). Para hacer la tabla basta saber que a la altura
de la Tierra (1 U. A.) la densidad del viento solar es aproximadamente 7
protones por centimetro cubico.



Capitulo 2

Eyecciones de Masa Coronal.

Las Eyecciones de Masa Coronal (EMCs, Eyecciones de Masa coronal),
son enormes estructuras de plasma y campo magnético eyectadas desde el
Sol. En el medio interplanetario, una EMC puede considerarse como un plas-
moide o como una nube magnética y puede ser identificada en el viento solar
por varias caracteristicas: la onda de choque (aunque no todas las EMCs la
tienen), variaciones de densidad, estructuras de campo magnético con gran-
des variaciones (sobre todo en la nubes magnéticas donde la variacién es
ordenada), flujos bi-direccionales de electrones y protones de baja energia a
lo largo de las lineas de campo o inusuales estados de ionizacién.

Las EMCs poseen una dinamica determinada por tres fuerzas principales:

a) la fuerza de Lorentz (Fz),
b) la fuerza de gravedad (Fg) y

c¢) la mds importante, la fuerza debida a la interaccién de la EMC con el
SW, llamada fuerza de arrastre (Fd).

2.1. Antecedentes de EMCs

Uno de los eventos solares mas importantes considerados desde una pers-
pectiva terrestre, es la Eyeccion de Masa Coronal. Como explicamos en el
parrafo anterior son erupciones que provienen de la corona del Sol.

Las eyecciones de masa coronal se identificaron por primera vez con los
corondgrafos espaciales en los anos setenta (ver Howard et al. 1976; Mac-
Queen et al. 1974). Muchas de las preguntas bésicas acerca de las eyecciones

29
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de masa coronal se enfocaban en su naturaleza fisica, sus origenes y sus efec-
tos en el viento solar (Gosling et al. 1974; Hildner et al. 1976; Munro et al.
1979; Gosling 1975; Hildner 1977; and MacQueen 1980); algunas de estas
preguntas has sido respondidas parcialmete hasta hoy.

Actualmente las eyecciones de masa coronal se identifican en varios corondgra-
fos y sus registros abarcan desde el satelite Skylab (MacQueen at al. 1974;
Gosling et al. 1974; Hildner 1977; MacQueen 1980), la misién Solwind (Mi-
chels et al. 1980; Howard et al. 1985, 1986; Sheeley et al. 1982, 1986), y la
Solar Maximun Mission (MacQueen et al. 1980; House et al. 1981; Wagner et
al. 1981) hasta la actual mision STEREO. Estos datos son la fuente principal
de informacién para conocer sus propiedades basicas cuando las eyecciones
de masa coronal dejan la corona del Sol.

Los coronégrafos llamados de ”luz-blanca” (white light en inglés) son los
que se utilizan en los satélites como via de registro de la dispersién de luz
fotosférica por electrones libres (un electrén libre no esta sujeto a ninguna
enlace atomico) que se encuentra en la corona solar.

La intensidad de la radiacion dispersada nos ayuda a medir la densidad
de la corona en forma independiente a otras propiedades fisicas tales como
la temperatura y la velocidad de flujo.

Los datos de los coronégrafos de los diferentes satélites espaciales revelan
que hay cambios temporales en la estructura de densidad de la corona, lo
que a su vez producen variaciones en el comportamiento del plasma, y estas
variaciénes de movimiento se observan de manera directa.

Aunque el uso de los corondgrafos es de gran utilidad es necesario apo-
yarnos también en el andlisis estadistico, ya que algunos estudios empiricos
basados en este analisis revelan propiedades de las EMCs como: velocidad,
tamano y densidad.

En los siguientes parrafos se tratara de explicar la interpretacién magnéti-
ca de las eyecciones de masa coronal en base a las obseraciones de los satéli-
tes. Se ha dicho que muchas de las propiedades de las eyecciones de masa
coronal surgen de estructuras magnéticas especificas en el Sol, por lo que
se considera que el proceso de la eyeccion de masa coronal es de naturaleza
magnética. Sin menospreciar los registros épticos, debemos tener en cuenta
que son fenémenos magnéticos que se originan en la corona, de ahi su nom-
bre eyecciones de masa coronal EMC o CME, podriamos llamarlas también
eyecciones magnéticas del Sol. Mas adelante se menciona la interaccion de
las EMCs en el viento solar.

Antes de ver las propiedades mas sobresalientes de las EMCs es conve-
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niente realizar algunos planteamientos en relacién al ciclo de actividad solar.

2.1.1. Actividad del Sol

Aunque el Sol siempre estd activo, no siempre estd igual de activo. Hay
épocas en que las manchas, las rafagas, y todas las manifestaciones de ac-
tividad solar son muy numerosas, y otras en las que estan practicamente
ausentes. Cuando ocurre esto tultimo se habla del Sol quieto o minimo de
actividad solar, mientras que en el primer caso hablamos de Sol activo, o
maximo de actividad solar. El Sol no pasa de quieto a activo y de activo a
quieto en forma azarosa, sino que sigue un ciclo bastante regular el cual se
le llama ciclo de actividad solar.

La caracteristica méas evidente del ciclo solar, la més facil de registrar y
de la que se tienen observaciones maés antiguas, es el nimero de manchas
solares; fue precisamente con el descubrimineto de la variacién del ntimero
de manchas lo que constituyé la primera evidencia de que en el Sol algo varia
de manera periddica.

El descubrimiento del ciclo de manchas solares fue hecho por casualidad
cuando se buscaba otra cosa, lo que ha ocurrido con frecuencia no sélo en fisi-
ca sino también en geografia, quimica, biologia, etc. Uno de los problemas en
los que estdban muy interesados los astrénomos -profesionales y aficionados-
a principios del siglo antepasado era, el encontrar un planeta mas cercano al
Sol que Mercurio. A este supuesto planeta se le puso el nombre de Vulcano,
dios de los infiernos, por la temperatura tan alta que debia tener; ya que de
acuerdo a la teoria de gravitacion de Newton tenia que existir un planeta
responsable del comportamiento de la 6rbita de Mercurio.

Ahora ya sabemos que tal planeta no existe y que lo que sucedia era que
la teoria de Newton estaba mal. Sin embargo uno de estos buscadores de Vul-
cano, un boticario aleméan, astronomo aficionado, llamado Samuel Heinrich
Schwabe, en sus observaciones hizo un descubrimiento atin mas importante.

Durante mas de 30 afnios estuvo observando al Sol lo que le permitié des-
cubrir que el nimero de manchas aumentaba y disminuia en forma periédica
y en 1843 informé de su descubrimiento atribuyendo un periodo de 10 anos
a esta variacién. En realidad sorprende que el descubrimiento de la variacién
periédica del nimero de manchas solares haya tomado tanto tiempo, pues
las manchas solares se habian registrado desde méas de 200 anos antes.

Sin embargo, gracias a estas observaciones antiguas ha sido posible trazar
los ciclos desde 1610 con registros de los maximos y los minimos, y a partir
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de 1749 se han podido incluso establecer promedios mensuales del ntimero
de manchas.

Los ciclos de manchas solares no se repiten de igual forma ni en tiempo
ni en numeros limites de manchas. Hay ciclos que han durado alrededor de
ocho anos mientras que otros se han extendido hasta casi 16, el promedio de
duracién de un ciclo se estima en 11.2 anos. Durante un ciclo, el niimero de
manchas empieza a aumentar desde un minimo hasta un maximo, en un lapso
de cuatro a cinco anos. Durante el minimo, el Sol puede estar por completo
libre de manchas aun durante semanas, aunque también es frecuente que se
vean algunas pequenas manchas durante este periédo.

Cuando el ciclo llega a su maximo, se suelen observar varios grupos de
manchas de gran tamano conteniendo cada uno varias de ellas. El nimero de
manchas en el maximo varia de forma considerable existiendo ciclos que han
tenido cinco o siete veces mas manchas en el maximo que otros ciclos menos
intensos. Uno de los mayores méaximos registrados fue en 1980.

Otra caracteristica muy interesante del ciclo de manchas solares es que
no aparecen al azar sobre la superficie del Sol, sino que lo hacen en ciertas
zonas que van cambiando conforme avanza el ciclo. El primero en notar esta
peculiaridad fue Richard Carrington en 1863, pero fue Gustav Sporer quien
estudié el efecto de manera detallada y pudo establecer sus caracteristicas
especificas; debido a esto, a la migracion de las manchas solares durante el
ciclo se le conoce como "ley de Sporer”que en términos generales establece
lo siguiente:

Las primeras manchas de un nuevo ciclo aparecen en una franja alrededor
de los 30 grados de latitud norte y sur, aunque en raras ocasiones han apa-
recido cerca de los 40 grados. Al pasar el tiempo, estas manchas desaparecen
y surgen otras nuevas, pero ahora mas cerca del ecuador solar, a latitudes
menores tanto en el norte como en el sur. Conforme el ciclo progresa, las
nuevas manchas que van apareciendo lo hacen en latitudes cada vez menores
y durante el maximo del ciclo, cuando hay més manchas, éstas se encuentran
alrededor de los 15 grados de latitud tanto norte como sur. Al final del ciclo,
las manchas aparecen ya bastante cerca del ecuador, a una latitud aproxi-
mada de 8 grados en ambos hemisferios del Sol y en algunas ocasiones hasta
5 grados.

No es raro que las manchas al inici6 de un nuevo ciclo empiecen a apa-
recer a 30 grados de latitud cuando aun estan presentes las tltimas del ciclo
anterior cerca del ecuador.

Existe una tercera caracteristica del ciclo de manchas solares y ésta tiene
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que ver con la polaridad magnética de las manchas. Se le conoce com la ”ley
de Hale”y se refiere al hecho de que todos los grupos bipolares de manchas en
el hemisferio norte tienen la misma alineacion y en el hemisferio sur tienen
la alineacién contraria.

Esto quiere decir que en un hemisferio todas las manchas de polaridad
norte se encontraran a la derecha de las manchas de polaridad sur, mientras
que en el otro sera al reves, es decir, las de polaridad norte se encontraran
a la izquierda. Hale descubrio también que estas polaridades se invierten de
un ciclo de manchas al siguiente, o sea que si en un ciclo las manchas de
polaridad norte estaban a la derecha en el hemisferio norte y a la izquierda
en el hemisferio sur, en el siguiente ciclo se invierte la posicién. De esta
manera podemos observar que las manchas de un nuevo ciclo se distinguen
de las ultimas del ciclo anterior no sélo por su latitud, sino también por su
polaridad magnética.

Esto quiere decir que ademas del ciclo de manchas de 11 anos existe un
ciclo magnético de 22 anos. El campo magnético alrededor de los polos del
Sol invierte su polaridad cada 11 anos, cerca del médximo de manchas, en
tanto el polo sur magnético pasa a ser un polo norte y viceversa; después de
otros 11 anos ambos polos vuelven a adquirir su polaridad anterior. Asi, a
diferencia de la Tierra que conserva su orientacién magnética durante mucho
tiempo, el Sol invierte sus polos magnéticos en periédos muy cortos y en
forma evidentemente asociada con los ciclos de manchas. Esta inversién no
es instatdanea ni simultdnea, por lo que a veces ambos polos del Sol tienen
la misma polaridad magnética durante cierto tiempo, sin embargo, a largo
plazo siempre se observa la inversién de polaridad magnética del Sol en forma
recurrente.

Las manchas solares emigran, aumentan y disminuyen hacia las regiones
activas asociadas a ellas. En el periodo de minimo hay ausencia de man-
chas, el Sol estd tranquilo, su superficie es muy homogénea y no ocurren
fenémenos eruptivos violentos. Por el contrario, conforme las manchas y las
regiones activas aparecen y aumentan, todas las manifestaciones de actividad
solar mencionadas se multiplican, en especial las EMCs, los distintos tipos
de estallidos de radio (que veremos més adelante), llamaradas solares, etc,
que se acompanan también de forma ciclica al nimero de manchas solares y
junto con ellas surgen y se desvanecen, marcando asi un verdadero ciclo de
actividad solar.

Ahora veremos de que manera las manchas solares estéan relacionadas con
las eyecciones de masa coronal.
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Figura 2.1: Mancha solar.

2.1.2. Manchas solares

Como hemos visto en la seccion anterior, la actividad del Sol, es muy vas-
ta, cuando el Sol estd en su estado activo es cuando mas surgen las manchas
solares.

Las manchas solares son poros o cavidades oscuras de 800 a 80 000 o més
kilémetros de ancho, en la blanca y brillante superficie del Sol. Las manchas
solares obran como gigantescos imanes, originan los mas grandes y poderosos
campos magnéticos del sistema solar. Cada campo tiene 1000 veces la fuerza
del campo de la Tierra. La mayoria de las manchas forman una doble fila en
la superficie del Sol.

En la figura 2.1 vemos una fotografia de una mancha solar.

Después de realizar un acercamineto al comportamiento de las manchas
solares en el ciclo solar veremos ahora que los campos magnéticos de las
manchas forman enormes y ondulantes lazos que ligan a las manchas de
polaridad contraria.

Con una duracién de meses y a veces horas, las manchas se desvanecen, en
cada hemisferio, una sucesion de manchas se enfila hacia el ecuador y desapa-
rece. Luego se forma un nuevo grupo con polaridad invertida a altas latitudes
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de cada hemisferio y empieza un nuevo viaje de 11 anos aproximadamente
hacia el ecuador. Durante cada ciclo aumenta y disminuye misteriosamente
el namero de las manchas; en algunas ocasiones llegan a desaparecer del todo
sin que se haya encontrado explicacién para ello.

Cuando el Sol cobra brios, las manchas forman parte de uno de los muchos
tipos de eventos en las regiones activas en su superifcie. Las prominencias que
se han destacado a lo largo de miles de kilémetros por dias y dias, estallan con
violencia, lanzando atomos al espacio a velocidades superiores a la de escape,
o sea, 622 kilometros por segundo, que exige la enorme gravedad solar. Otras
descargas magnéticas crean tornados y lenguas de hidrégeno igneo que llegan
a una altura de 150 000 kilémetros o mas sobre la superficie.

Considerando su enorme poder magnético no es de extranar que ejerzan
tanta influencia sobre la Tierra. Las manchas solares son la primera parte
para generar a las EMCs cuando el Sol esta en su estado acticvo, la segunda
parte consiste en la reconexion de las lineas de campo del campo magnético.
También se han registrado observaciones en las que el Sol, en su estado pasivo,
produce manchas solares muy grandes, que reorganizan al campo magnético,
y esto llega a producir EMCs tan suibitas, energéticas y rapidas que da la
impresion de que el Sol esta en su estado activo.

2.2. Algunas propiedades de las EMCs

2.2.1. Los estallidos de radio.

Antes de entrar de lleno al anélisis de las propiedades de las EMCs es im-
portante explicar un fenémeno que ocurre en el Sol, cuya observacién muestra
una relacion entre la actividad solar y las EMCs. Son las ondas de radio, estas
nos proporcionan informacién sobre el origen de las EMCs como se verd méas
adelante.

En 1946, Hey detecté en una estacion de radar britanica un fuerte rui-
do de radio, identific6 que este ruido tenia su origen en un evento solar.
Posteriormente al publicar los resultados de este fenémeno se comenzaron a
profundizar los estudios de estallidos de radio solares, lo que ha contribuido
de manera significativa a comprender la actividad del Sol.

En el Sol, la emisién de radio se debe, por lo general, a la aceleraciéon
de electrones libres que se encuentran en un plasma, el plasma puede estar
ionizado en forma parcial o total, y generalmente esta presente un campo
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magnético. Los estallidos de radio proporcionan informacion referente a la
inyeccion, aceleracion y captura de electrones rapidos en la atmoésfera solar
durante los eventos que se producen en el Sol.

La intensidad y variacién de los estallidos de radio varia con la longitud
de onda.

Los estallidos de radio son simples en ondas centimétricas pero crecen
en intensidad y complejidad en longitudes de onda mas grandes. Las
ondas de radio centimétricas probablemente se originan cerca de la
base, o en la parte superior de la cromosfera.

Las ondas de radio métricas probablemente se originan mas arriba, en
la corona, encima de la region donde estallan las fulguraciones solares

(en la seccién 2.3 veremos estos y otros eventos que ocurren en la corona
aparte de las EMCs).

Los estallidos de radio se han dividido en cinco tipos los cuales son:

Estallidos de radio Tipo I. Estallidos de tormenta de ruido
Estallidos de radio Tipo II. Estallidos de deriva lenta.

Estallidos de radio Tipo III. Estallidos de deriva rapida.

Estallidos de radio Tipo IV. Radiacién de ancho de banda continuo.

Estallidos de radio Tipo V. Radiacién de ancho de banda continuo en
longitudes de onda métricas.

Las tormentas de ruido o estallidos de tipo I son largas series de es-
tallidos, algunas veces sobrepuestos a un continuo de radiacion. Las
tormentas intensas pueden durar por muchos dias con cientos de esta-
llidos de tormenta cada hora con una frecuencia menor o del orden de
300 MHz. La radiacién de este tipo de estallido ocurre después de la
aparicién y crecimiento de regiones activas complejas en la fotosfera.

Los estallidos de Tipo II estan asociados con grandes fulguraciones, su
duracion es de unos 10 minutos y ocurren a una razén de 1 cada 50
horas cerca del maximo de manchas solares. Se caracterizan por tener
una lenta deriva descendente en frecuencia (su frecuencia desciende
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cuando se alejan del Sol). No es extrano que sigan la fase impulsiva
de una fulguracién y a menudo se ven en dos frecuencias (o grupos
de frecuencias) simultdneamente, separadas por un factor cercano a
2. La perturbacion que inicia un estallido de Tipo Il es una onda de
choque (seccién 1.4.1) generada por una fulguracién, que se propaga
hacia arriba, a través de la corona solar.

= Los estallidos de Tipo III son los mas comunes de los estallidos métricos,
ocurren en grupos de 10 a 100 segundos y se extienden a frecuencias
de decenas de kHz (kilohertz) hasta cientos de MHz (megahertz). La
deriva de los estallidos ocurre rapidamente con cambios de altas a bajas
frecuencias como en el caso de los estallidos Tipo II.

= Los estallidos de tipo IV son una radiacién persistente, suave y con-
tinua a lo largo del ancho de banda de frecuencias, la radiaciéon dura
decenas de minutos después de las fulguraciones mas intensas; la fuente
parece moverse hacia afuera a velocidades de cientos de km/s y alcanza
grandes alturas. Estos ocurren siempre asociados (durante y después)
con estallidos de Tipo II. La importancia de la fulguracién asociada
no se relaciona directamente con la intensidad del estallido IV, el cual
puede durar por varias horas y su maxima intensidad se observa en Ha
donde es uniforme, suave, y libre de estallidos de Tipo I. Este tipo de
estallidos presenta un espectro muy extenso, cubriendo longitudes de
onda métricas, decimétricas y centimétricas.

= En 1959, se observé que ciertos estallidos de Tipo III eran seguidos,
inmediatamente, por estallidos en un ancho de banda difuso. Este
fenémeno fué llamado estallido Tipo V y definido como un ancho de
radiacién continua con una duracién de 1 a 3 minutos después de es-
tallidos de Tipo III. En algunos casos parece como una prolongacién
difusa de estallidos de Tipo III, en otros casos, como un conjunto de
manchas. Los estallidos radian mas intensamente en frecuencias por
debajo de los 150 MHz y algunas veces en el limite de altas frecuencias.
Sélo el 60 por ciento de los estallidos de Tipo V estan asociados con
fulguraciones visibles y su origen no esta determinado.

Los estallidos de radio en especial los de Tipo II estan muy relacionados
con las EMCs, al observar sus frecuencias, nos ayudan a identificar hechos o
eventos que suceden en las EMCs que no se observan con los corondgrafos
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(Aguilar 2000). En la seccién de revision de las EMCs se mencionan algunas
observaciones de radio que describen nuevas propiedades de las EMCs.

2.2.2. El estudio de las EMCs con coronégrafos pues-
tos en orbita.

Al respecto mencionaremos que el monitoreo de la corona solar em-
pezd con los corondgrafos como el OSO 7 y particularmente por el SKYLAB
que en 1970 establecié que la eyeccion de material que nosotros llamamos
ahora eyeccion de masa coronal ocurre comunmente en la corona solar.

El desarrollo de corondgrafos ha hecho posible la observaciéon del exterior
de la corona, y para sorpresa de la mayoria, un ntimero de espléndidas eyec-
ciones de masa coronal fue descubierto por el instrumento HAO en el Skylab
la SMM y el coronégrafo SOLWIND NRL de la nave P78.

Las observaciones obtenidas de SOLWIND, Solar Méximum Mission (SMM)
y el corondgrafo mas reciente SOHO, han establecido las caracteristicas de
las eyecciones de masa coronal cercanas al Sol que son:

s Las EMCs tienen una frecuencia de variacidon similar a la actividad del
ciclo solar (11 afos):

s En el minimo de la actividad solar las EMCs ocurren en el Sol con un
promedio de ~ (0.2 eventos por dia.

= Mientras que en el maximo de la actividad solar ocurren con un pro-
medio de 3.5 eventos por dia.

m La distribucion de las velocidades de las EMCs cerca del Sol es inde-
pendiente de la latitud solar de donde salen (Tinoco 2005).

= Gosling (1993), indica que las EMC por lo general no son producidas
por los impulsos de las fulguraciones o rafagas solares.

= Las eyecciones de masa coronal tienden a ocurrir cerca de la linea neu-
tral (el ecuador) en la atmdsfera solar.

= En el maximo de actividad solar, la linea neutral cubre un amplio rango
de latitud solar en la parte central del Sol (la linea neutral recorre todo
el ecuador), las EMC ocurren en latitudes altas y bajas.
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= En el minimo de actividad solar, sin embargo, las EMC pueden ocurrir
en la baja latitud heliografica cerca del Ecuador magnético.

Muchas EMCs comienzan como un lento hinchazén de una linea de corrien-
te en la corona en una escala de tiempo de varios dias. Tales EMCs parecen
tener a menudo una estructura de 3 partes, consistiendo en:

= Un bucle externo,
= Una cavidad interna relativamente desprovista del material, y

= Una prominencia incrustada, reflejando la estructura de su lugar de
origen mas abajo en la atmésfera solar.

Las EMCs producen la apertura al espacio interplanetario de lineas de
campos magnéticos coronales anteriormente cerradas.

Una reconfiguracién de la corona se observa en luz blanca (en el limbo)
y en los rayos X suaves (durante eventos de larga duracién) comtnmente
después de una eyeccién que es visible, en las observaciones. Esta reconfigu-
racion es comiunmente asociada a la reconexién que ocurre cerca del Sol cerca
de los ”"pies o bases” magnéticas de la EMC.

Normalmente las EMCs son observadas en el plano perpendicular de la
linea de vista de ahi que todas las EMCs se registran a partir de 45 grados
en la latitud heliogréafica (una coordenada espacial).

El tiempo de arribo de la EMC a la Tierra es mas o menos de tres dias.
Como existen otros eventos solares en este intervalo de tiempo, no era facil
relacionar directamente las EMCs con las interacciones Sol-Tierra.

Este problema tambien lo abordé Sheeley en 1985, quien comparando a
las EMCs detectadas con el SOLWIND con un choque interplanetario medido
por el HELIOS (satélite espacial) en la érbita de Mercurio identificé que el
choque era provocado por las EMCs, como el HELIOS estaba tan cerca al
Sol, el tiempo de retraso era corto y la identificacion mas facil.

El SOHO ha proporcionado la mejor estadistica de eyecciones coronales
de masa. En general, las propiedades de las ECM no difieren mucho de las
que se conocian a partir de las observaciones del satélite P78 (o SOLWIND),
sin embargo LASCO (un coronégrafo del SOHO) ha podido obtener mu-
chos més detalles, 841 ECMs fueron observadas en los primeros dos anos
y medio de funcionamiento de LASCO, de ellas, 92 fueron del tipo “halo”,
asi llamadas porque se ven como un halo alrededor del Sol, propagandose
aproximadamente en la linea Sol-Tierra.
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Figura 2.2: Una EMC surgiendo de la corona del Sol, registrada por el Skylab

Segin las imagenes de EIT (otro instrumento del SOHO que observa
en ultravioleta), 40 de estas EMCs se dirigian seguramente hacia la Tierra.
Asimismo, se ha encontrado que, durante el mismo periodo, el 86 por ciento
de las tormentas magnéticas terrestres pudieron ser identificadas con una

EMC observada por LASCO (Tinoco 2005).
La figura 2.2 muestra una eyeccién de masa coronal saliendo del Sol.

2.2.3. Una revision mas cercana de las propiedades de
las EMCs.

El motivo por el cual la corona es mas caliente que la superficie es ain
un misterio para los cientificos, pero la mayoria sospecha que tiene que ver
con los complicados campos magnéticos que estan en el interior de la corona,
estos campos irrumpen sobre la superficie en forma de enormes arcos y/o
riZos.

El fortalecimiento y la interaccion de estos arcos magnéticos, pueden ex-
tenderse por encima o por debajo unos de otros e incluso entrelazarse, parecen
suministrar la energia para calentar la corona y producir la violenta explosién
de una EMC. Se cree que los arcos magnéticos més largos y altos del Sol im-
piden a los nuevos y pequenos campos emerger desde la superficie. También
sujetan al plasma caliente transportado por aquellos campos.

Esta red de arcos y/o rizos magnéticos frena al plasma y a los campos
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magnéticos que tratan de subir a la corona, esto ocasiona una enorme acumu-
lacién de energia. Eventualmente algunos de los rizos magnéticos entretejidos
emergen y se cancelan mutuamente, haciendo un agujero en la red magnética
y permitiendo a una CME escapar a gran velocidad.

Una vez que escapa de la gravedad solar, una EMC desarrolla gran velo-
cidad a través del espacio, alrededor de 1.5 x 10° Km/h equivalente a (400)
Km/s y las méas veloces llegan a viajar a 8 x 10 Km/h. Una tipica EMC pue-
de acarrear mas de 10 000 millones de toneladas de plasma hacia el Sistema
Solar.

Unas horas después de salir hacia el espacio, una nube de EMC puede
crecer hasta dimensiones de 50 x 10° Km, valor que excede ampliamente el
tamano del Sol.

A medida que avanza en el viento solar, una EMC puede crear una onda
de choque (que vimos en la seccién 1.4.1) que acelera a las particulas hasta
altos niveles de energia y velocidad. Detras de la onda de choque, la nube
de la EMC viaja a través del sistema solar interaccionando con los planetas,
asteroides y otros objetos con radiacion y particulas del plasma. Si una EMC
hace erupcion del lado del Sol que apunta hacia la Tierra, y nuestra orbita
intercepta el paso de la nube, el resultado puede ser espectacular (una aurora
boreal o austral).

Observaciones realizadas por el instrumento de Experimento de Ondas de
Plasma y Radio de la nave Wind, detectaron rafagas intensas originandose
muy lejos del Sol. Cuando Gopalswamy y sus colegas se encontraban bus-
cando la fuente de estas radio explosiones, descubrieron que las interacciones
entre ciertas expulsiones solares producen electrones de alta energia y causan
la aparicion de las explosiones de radio.

Investigaciones realizadas recientemente, plantean que las Eyecciones de
Masa Coronal de réapido desplazamiento, llegan a alcanzar a las EMCs de
menor velocidad (las EMCs pueden verse como burbujas desplazandose en el
medio interplanetario) con frecuencia estas burbujas ”devoran” o absorben
a sus similares mas lentas, si ésta se encuentra en la ruta Sol-Tierra, la
EMC que devord a su compaliera puede generar tormentas magnéticas de
larga duracion cuando llegan a la magnetosfera terrestre, a estas EMCs se
les llama EMCs canibales.

Este descubrimiento fue hecho por un grupo de astrénomos por medio
de un par de naves espaciales de la NASA. Se observaron extranos ”Fuegos
pirotécnicos” en ondas de radio que fueron registrados por primera vez gracias
a la nave espacial Wind de la NASA. Al hacer una relacién de éstos fuegos
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con las colisiones de EMCs en el medio interplanetario los investigadores
encontraron una coincidencia entre la duracion de las explosiones de radio
y ciertas imdgenes de erupciones solares (EMCs surgiendo) que parecieran
estar devorandose las unas a las otras.

Las fotografias dindmicas de las asi llamadas "Eyecciones Canibales de
Masa Coronal’ fueron capturadas por la nave SOHO, la interaccién de tales
eyecciones en la magnetosfera de la Tierra genera tormentas magnéticas mas
prolongadas, ya que, las colisiones de particulas con alta carga eléctrica y
térmica son muy intensas.

"El canibalismo entre Eyecciones de Masa Coronal es la forma mas vio-
lenta de interaccion entre EMCs”, expreso el Dr. Natchimuthuk Gopalswamy
del Centro Goddard de la NASA, uno de los principales investigadores de es-
te tema el cual expresd, en una reuniéon de la Sociedad Geofisica Europea
(European Geophysical Society) en Niza, que: "este tipo de fenémeno ocu-
rre cuando una EMC lenta es expulsada antes que una mas rapida desde la
misma region del Sol. La EMC répida simplemente devora a la mas lenta”,
dando como resultado un solo y complejo frente de onda alejandose del Sol.

Los investigadores creen que las Eyecciones Canibales son mayores y més
complejas que las tipicas. Estas caracteristicas son la causa de que las EMCs
producidas por ”complejas expulsiones” generen tormentas magnéticas pro-
longadas cuando envuelven a la Tierra.

A partir del descubrimiento de las EMCs canibales, otras 21 expulsio-
nes canibales han sido identificadas desde abril de 1997 hasta enero de 2003.
Podrian existir otros eventos que no son detectados porque son menos energéti-
cos y no producen explosiones de radio.

Gopalswamy explico que : ”Las colisiones entre EMCs podrian ser mas
comunes de lo que anteriormente se pensaba, y pueden jugar un papel clave
en la determinacién del tréafico interplanetario de EMCs” (Tinoco 2005).

2.3. Otros eventos originados en el Sol

2.3.1. Rafagas Solares

Las rafagas o fulguraciones solares son explosiones (liberaciones stibitas
de energia) brillantes que ocurren en la parte més baja de la corona solar. Es
posible asociarlas con las EMCs, pero no son iguales (esta es una confusién
comun en las descripciones generales de las EMCs y las rédfagas) sin embargo
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son fenémenos completamente separados. Las investigaciénes que se han rea-
lizado para conocer estos tipos de eventos es por medio de los instrumentos
generadores de imagenes como el SECCHI (instrumento de medicién de la
intensidad luminosa del Sol) que se encuentran a bordo del satélite STEREO.

Aunque la mayoria de las rafagas solares ocurren en la parte baja de la
atmosfera solar, las llamaradas liberan particulas de alta energia (electrones
e iones) a lo largo de las lineas del campo magnético interplanetario (IMF,
siglas en inglés). Los electrones emitidos por las llamaradas producen ondas
de radio que se detectan mediante los instrumentos de SWAVES (el SWAVES
es un receptor de radio interplanetario que permite entender como se generan
y como evolucionan las perturbaciones de radio en su viaje del Sol hasta
la 6rbita de la Tierra) de esta manera se conoce como se desarrollan las
perturbaciones.

Hasta el momento se sabe que las rafagas solares son el resultado de
la conversién de la energia magnética de los arcos coronales (arcos de gas
caliente y campos magnéticos) en energia cinética de las particulas del medio.
Sin embargo (y a pesar del gran nimero de modelos estudiados), todavia no
contamos con una teoria capaz de explicar satisfactoriamente la totalidad de
los fenémenos involucrados en el proceso.

En general, las rafagas solares se componen de tres étapas principales
como son:

= La pre-rafaga,
= La fase impulsiva y

= La fase térmica o gradual.

= a) En la pre-rdfaga se observa un aumento gradual y relativamente pe-
queno en algunas emisiones térmicas como los rayos X de baja energia.
Este aumento se interpreta como un aumento de la energia libre en
una region activa. La energia puede aumentar principalmente porque
el campo magnético se deforma. Los moviminetos subfotosféricos y la
rotacion diferencial son capaces de ”torcer” los tubos de flujo magnético
y aumentar su enegia. Una vez que los tubos de flujo cruzan la superficie
tienden a crecer, lo que implica una elongacion de las lineas de campo y
por consiguiente un aumento de energia disponible. La deformacion del
campo no puede sobrepasar cierto nivel critico en el que la estructura
se desestabiliza completamente, las lineas de campo se “rompen” y se
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reconectan para tomar una configuracién de menor energia y acelerar
las particulas del plasma que se encuentra en la regién de reconexion.

= b) El proceso de desestabilizacién y liberacién sibita de energia es lo
que se conoce como la fase impulsiva.

= ¢) La fase gradual estd méds o menos entendida ya que las particulas
aceleradas durante la fase impulsiva viajan a través de la atmésfera
solar perturbando el medio ambiente que encuentran a su paso. Las
particulas del medio ambiente excitadas radian su exceso de energia en
diferentes longitudes de onda (dependiendo de la densidad, la tempe-
ratura y el campo magnético).

En algunas ocasiones estas particulas cargadas pueden salir al medio in-
terplanetario y se califican como particulas energéticas solares PESs. Las
PESs junto con los rayos gama y X producen fenémenos interesantes. Antes
de ver estos fendmenos veremos la naturealeza de las PESs.

2.3.2. Particulas Energéticas Solares

Las particulas, especialmente los protones, que se mueven a velocidades
increiblemente altas, pueden ser mortalmente peligrosas para los astronautas
y las naves espaciales. Estas particulas se emiten con frecuencia durante la
actividad solar y se piensa que son producidas por EMCs y/o llamaradas
solares. Afortunadamente en la superficie de la Tierra, el campo magnético
de la Tierra nos protege de los efectos nocivos.

Aunque la mayoria de las PESs estan constituidos por protones y elec-
trones, también existen otras particulas mas pesadas que se miden con los
instrumentos de IMPACT (Mediciones in-situ de Particulas y de Corrientes
Transitorias de las EMC) y PLASTIC (Composicién del Plasma y de los
Iones Supratermales),de STEREO. Los electrones producen senales de radio
que se miden con los instrumentos de SWAVES.

Las PESs se mueven a velocidades relativistas (30-90 % de la velocidad de
la luz), mucho més répido que el viento solar regular o las eyecciones de masa
coronal. Debido a que son particulas electricamente cargadas se mueven a lo
largo de las lineas magnéticas en forma de espiral alrededor de las lineas del
campo magnético interplanetario. Como se mueven de esta manera, las PESs
se detectan con frecuencia a diferentes longitudes de donde se originaron.
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Se tienen registros de que a las PESs les toma llegar a la Tierra entre
20 minutos y varias horas después de ser expulsadas de la corona del Sol. El
tiempo que les toma llegar a las particulas depende de qué tan rdpido vayan,
donde y cuando los protones se aceleran y el camino que tomen.

Todavia no se tiene suficientemente claro si las PESs son emitidas por
las EMCs mientras se lanzan a través del viento solar, o por las llamaradas
solares en la atmadsfera baja del Sol o si son ambas cosas. Los instrumentos
a bordo de STEREO seran usados para comprender mejor sus origenes.

Como expresamos con anterioridad las PESs pueden ser muy peligrosas,
este hecho en unién con la interaccién de las EMCs y el viento solar en el
campo magnético de la Tierra da lugar a otro importante fenémeno conocido
como clima espacial.

2.3.3. El Clima Espacial.

Se llama clima espacial al estado de perturbaciéon del medio ambiente
entre la Tierra y el Sol.

La importancia del estudio y prediccién del clima espacial se debe a que
se ha vuelto cada vez més claro que algunos sistemas tecnologicos en el espa-
cio o en la Tierra son muy sensibles a las consecuecnias de la interaccion del
viento solar con la magnetosfera, por esta razon, es necesario poder prede-
cir estas pertubaciones, tales como las tormentas magnéticas. Una tormenta
magnética, causa grandes problemas en un mundo que depende ya tanto de
la energia eléctrica, los satélites y las radiocomunicaciones, este evento ha
despertado el interés no solo de cientificos, sino también de los gobiernos de
muchos paises del mundo.

Los satélites que entran y salen de la magnetosfera cruzan unos cinturones
de radiacién llamados cinturones de Van Allen (en honor al cientifico que los
descubrio James Van Allen). Los cinturones de Van Allen son ciertas zonas de
la magnetosfera terrestre donde se concentran las particulas cargadas. Estos
cinturones son areas en forma de anillo de superficie toroidal en las que gran
cantidad de protones y electrones se estdn moviendo en espiral entre los polos
magnéticos del planeta, y se dividen en dos cinturones:

= -Uno interior, el cinturén interior esta a unos 1000 km por encima de
la superficie de la Tierra y se extiende por encima de los 5000 km.

= -Y otro exterior, por su parte, el cinturén exterior se extiende desde
aproximadamente 5000 km hasta los 20000 km de altura, cuya densi-
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dad se intensifica y sus pariculas adquieren mayor energia durante una
tormenta; lo que puede ser peligroso.

Las corrientes generadas por estas particulas pueden ser de mas de un millén
de amperes y algunas de ellas salen de los cinturones a lo largo de las lineas
del campo geomagnético para penetrar en la atmosfera, calentandola y ha-
ciendo que se expanda. Con esto aumenta la densidad de particulas a grandes
alturas donde se encuentran los satélites de orbitas bajas, las particulas pue-
den frenarlos e incluso hacerlos caer. En marzo de 1989 durante un maximo
de actividad solar, se produjo una tormenta magnética muy intensa, mas de
1500 satélites bajaron su velocidad o cayeron varias millas de altitud en sus
orbitas debido a un mayor frenamineto de la atmosfera.

Los electrones de alta energia acelerados por la tormenta magnética pue-
den degradar los paneles solares, usados para proporcionar energia a los satéli-
tes, y pueden alterar, e incluso silenciar, las computadoras de un vehiculo
espacial. El flujo intensificado de electricidad en el espacio también puede
causar que se acumule la carga eléctrica en la superfice de un vehiculo es-
pacial, la cual puede liberarse repentinamente, produciendo una descarga
que dane los aparatos. En 1994, dos satélites canadienses sufrieron descar-
gas eleéctricas durante tormentas magnéticas, como resultado, el servicio
telefénico de Canada se interrumpié por dos horas. De la misma manera, las
tormentas magnéticas también pueden alterar los sistemas de navegacion de
barcos y aviones. Ademas, en enero de 1997, un satélite perecid justo después
del impacto de una onda de choque (onda expansiva muy intensa) sobre la
magnetosfera. La pérdida de este satélite perturbod senales de television, lla-
madas telefénicas y parte del sistema de monitoreo de terremotos de los EE.
UU.

La prediccién del estado del tiempo en el espacio que rodea a nuestro
planeta, incluyendo a su magnetosfera, se ha convertido en una de las priori-
dades de las ciencias espaciales. Aunque el efecto de la actividad solar sobre
el estado del tiempo espacial tiene muchos aspectos y es muy complejo desde
el punto de vista fisico, ya se puede estimar bastante bien el efecto de las
ondas de choque (explicado en la seccién 1.4) que viajan en el viento solar y
el efecto de las EMCs.

La magnitud de una perturbaciéon geomagnética se puede estimar con
precisién usando solamente informacion sobre las caracteristicas del viento
solar que se aproxima hacia la magnetopausa (una parte de la magnetosfera
terrestre). Se dispone ya de modelos computarizados que en pocos minutos
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pueden hacer una prediccion de lo que le pasaria a la magnetosfera a la
llegadad del viento solar. Asi pues, se puede establecer un sistema de alarma
si se dispone de un satélite que esté fuera de la magnetosfera entre el Sol y
la Tierra.

El 25 de agosto de 1997, fue lanzado el satélite ACE (Advanced Compo-
sition Explorer en inglés) y se encuentra en el punto lagrangiano L1 (a 1.5
millones de kilémetros de la Tierra en la direccién del Sol) alrededor del cual
orbita, permaneciendo siempre en el viento solar.

ACE tiene 3 instrumentos que monitorean el ambiente interplanetario y
un sistema que detecta y colecta la informacién con un tiempo de resolu-
ciéon muy alto, la empaca y la radia continuamente. Con una combinacién
de estaciones en tierra, se pueden recibir los datos 24 horas al dia. Los da-
tos brutos se envian directamente al Space Environment Center (Centro del
Ambiente Espacial) de la NOAA (National Oceanic and Atmospheric Admi-
nistration, Administracién Nacional de Océano y la Atmédsfera) en Estados
Unidos donde se reciben y se procesan.

Los datos se envian posteriormente al Space Weather Operations Cen-
ter (Centro de Operaciones del Estado del Tiempo Espacial) para uso en
sus operaciones diarias, posteriormente se envian a los centros regionales de
alarma geomagnética de otros paises. Los datos son cargados, procesados y
dispersados en un tiempo de 5 minutos a partir de que salen del ACE y el
evento en la Tierra se inicia aproximadamente 1 hora después de pasar por
el punto L1.

Asi pues, el ACE permite predecir con una hora de anticipacién cual
serd la intensidad de la perturbacion geomagnética, y si ésta llega al ni-
vel de una tormenta magnética, es posible tomar algunas precauciones. Las
predicciones del estado del clima espacial proporcionadas por el ACE estan
disponibles en tiempo real en: http://plasma2.ssl.berkeley.edu

El sistema de alarma del ACE también utiliza registros de particulas de
baja energia para alertar de la aproximacion de un choque interplanetario y
ayuda a monitorear el flujo de particulas de alta energia que pueden producir
danos a los sistema satelitarios y tal vez a pasajeros en aviones.

Sin embargo, en el caso de posibles tormentas magnéticas, una hora de
anticipacion es muy poco tiempo y es necesario un reconocimineto mas tem-
prano de un evento potencialmente perturbador del espacio geomagnético. Si
se pudiera reconocer desde su ocurrencia en el Sol, esto darfa un tiempo de
alarma de 48 horas o mas. Esta tarea no es sencilla. En un ano en que el Sol
estd activo, solo se observan alrededor de 10 000 fulguraciones y estallidos en
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rayos X, mientras que el orden de EMCs es de 1000 o menos.

De esta cantidad, solo 100 perturban de manera importante al viento solar
y de estas parturbaciones solo 10 producen tormentas magnéticas intensas.
Atn no sabemos distinguir en el Sol de manera inequivoca cudles van a ser
esas 10. Actualmente se esta realizando un enorme ezfuerzo en observar al
Sol en todas las longitudes de onda posibles, incluyendo ultravioleta y rayos
X, dando lugar a la planeaciéon de multiples modelos, pero estos ain estan
lejos de resolver el problema.



Capitulo 3

Interaccion EMC-VS con la
Magnetosfera Terrestre.

3.1. Contribucciones de las EMCs al Viento
Solar.

En esta seccion veremos como es que las burbujas de plasma, las EMCs,
contribuyen o si se prefiere interaccionan con el viento solar, en el medio
interplanetario.

Tanto el viento solar, como las EMCs son fenémenos que tienen su origen
en la corona del Sol, como manifestaciones de la actividad solar (ver seccién
2.1.1.), cuando se produce una explosién intensa, como EMC o rafaga solar
u otro evento, esta produce una onda de choque que se propaga a través de
la corona, como si hubiera una explosiéon atémica en la superficie del Sol.

En el caso de las EMCs, ya vimos, que son burbujas gigantes de plas-
ma coronal expulsadas al viento solar y que viajan entre 300 - 2000 km/s.
Cuando estas burbujas de plasma se propagan a tal velocidad, presentan un
comportamiento similar al de un avion supersonico, es decir, cuando un avién
supersonico supera la velocidad del sonido, genera una onda de choque de
proa, una EMC de gran velocidad también genera una onda de choque de
proa en el medio interplanetario.

Las ondas de choque generadas por las EMCs son ondas de choque tran-
sitorias, estas ondas en especial interaccionan con el viento solar, que esta sa-
liendo de la corona y llena toda la heliosfera, en el viento se propagan distintos
modos de onda que a continuacion describiremos.

49
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3.1.1. Ondas de Alfvén.

En el medio interplanetario suceden gran cantidad de eventos fisicos oca-
sionados por la actividad del Sol; seria muy limitada nuestra vision al pensar
que estos fendémenos, simplemente ocurren en algin lugar del medio inter-
planetario y ahi mismo concluyeran, sin modificar las caracteristicas de su
entorno, ignorando en apariencia otros lugares.

Por fortuna esto no ocurre debido a que el medio interplanetario no
estd vacio, sino que esta lleno de viento solar que, junto con el campo magnéti-
co, conforman un medio en el cual es posible que las perturbaciones puedan
viajar en forma de ondas.

Es de gran interés el hecho, de que estas ondas puedan ser detectadas
desde nuestro planeta o desde naves espaciales que recorren las distintas
regiones de nuestro medio interplanetario, detectando a su paso informacion
de fenémenos que se originan en lugares muy lejanos de la Tierra.

Existe un amplio rango de frecuencias para detectar la interaccion EMC-
SW, estas van desde algunos ciclos por hora hasta millones de ciclos por
segundo. Experimentos muy simples, llevados a cabo en naves espaciales,
han logrado generar informaciéon bastante detallada sobre la amplitud y fre-
cuencia de estas ondas, la naturaleza de las ondas en un plasma, como lo es el
viento solar, depende principalmente de los pardmetros del plasma (densidad,
temperatua, campo magnético) y sus modos pueden deducirse con base en
los datos del plasma y del campo magnético. Ademas, gracias a la teoria del
fendmeno ondulatorio (teoria que estudia el comportamiento de las ondas),
se tiene la capacidad de predecir que tipos de ondas pueden existir en un
medio, definiendo los parametros del plasma.

Un tipo muy especial de ondas son las ondas de Alfvén, que en la teoria
magnetohidrodinamica (ver seccién plasma), constituyen una solucién que es
el resultado de introducir una perturbacién a las ecuaciones que describen el
comportamiento acoplado del plasma y del campo.

“Este tipo de ondas se observan en diferentes regiones del campo inter-
planetario, una forma de imaginar a las ondas de Alfvén es en términos de
una onda transversal que se propaga en una cuerda tensa. En este caso las
cuerdas tensas estan constituidas por las lineas de campo magnético. La ve-
locidad de propagacién de una onda de Alfvén depende solamente de las
caracteristicas del medio, es decir, de la densidad del plasma y la magnitud
del campo magnético.

Las ondas de Alfvén se propagan a lo largo de las lineas de campo
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magnético; en ellas solamente existen variaciones en las componentes del
campo magnético y de la velocidad del plasma que son transversales al cam-
po magnético. No son ondas compresivas por lo que no existe un cambio en
la densidad del plasma ni en la intensidad del campo magnético.

En las ondas de Alfvén solo existe una variacién en la direccion del campo
magnético y en la velocidad. A la altura de la Tierra, (1 U. A.), la velocidad de
propagacién de las ondas de Alfvén es de unos 60 km/s. Cuando se analizan
datos del viento solar, existe una caracteristica comun al encontrar ondas de
Alfvén y es el hecho de que los cambios de velocidad son proporcionales a
los cambios del campo magnético, es decir, cuando cambia la direccion de
la velocidad cambia la direcciéon del campo magnético. Si, por ejemplo, los
cambios en el campo magnético y en la velocidad son del mismo signo, las
ondas se propagan antiparalelamente a la direccion del campo magnético y si
tienen signos opuestos, las ondas se propagan en direccién paralela al campo
magnético. Esta relacién de proporcionalidad es muy importante ya que con
ella es posible determinar si las ondas se propagan hacia el Sol o se alejan de
él.

Las ondas de Alfvén representan un modo de propagacion de perturba-
ciones que viajan en el viento solar y son el reflejo de una gran actividad
que se desarrolla en el medio interplanetario por lo que su estudio propor-
ciona datos interesantes acerca de la dinamica de la interaccion EMC-SW.”
(Aguilar 1999).

Otras ondas que se relacionan mucho con la interacion EMS-VS son las
ondas magnetosénicas.

3.1.2. Ondas Magnetosonicas.

En los fluidos como el aire, las perturbaciones generadas en un punto
pueden viajar hacia otros puntos del fluido en forma de ondas de compresion.
Al paso de la onda, el fluido se comprime y se expande ritmicamente con una
frecuencia y una amplitud determinada por la frecuencia y la intensidad de
la perturbacion.

Estas ondas compresivas son longitudinales, esto es, la oscilacién que pro-
ducen se realizan en la misma direccion en la que se propaga la onda, y se
le llama ondas sonoras u ondas sénicas. La velocidad con que estas ondas se
propagan depende de las propiedades del medio, el cual puede ser también
un liquido o un sélido.

En los fluidos ionizados y magnetizados, como es el plasmas en el espacio,
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también se propagan perturbaciones compresivas, sélo que en este caso la
onda es més compleja y se propaga de dos formas distintas.

En los fluidos con conductividad eléctrica muy alta, el movimiento del
fluido se lleva consigo a las lineas del campo magnético, por lo que una onda
de compresion no solo comprime al fluido, aumentando su densidad, sino que
también comprime al campo, aumentando su intensidad.

Por ello en los casos de los plasmas se producen ondas magnetosonicas.
Estas ondas se propagan también con una velocidad que depende de las
propiedades del medio, por lo que existen dos tipos de ondas magnetosénicas
que son:

= Las ondas magnetosdnicas rapidas y
= Las ondas magnetosonicas lentas.

En la fase réapida de las ondas magnetosénicas se tiene una velocidad
mayor que la de las ondas Alfvén y el modo lento tiene una velocidad menor
que las ondas Alfvén, ambas ondas se propagan a lo largo de las lineas del
campo magnético. Las ondas magnetosénicas lentas solo son tranversales
tienen una velocidad de fase determinada y son compresivas. En cuanto a las
ondas magnetosonicas rapidas, se propagan en todas las direcciones y tienen
componentes transversales y longitudinales

En el medio interplanetario, el viento solar fluye con una velocidad mayor
que la de las ondas magnetdsonicas rapidas que se propagan en él y deci-
mos que es un flujo supermagnetosénico, o a veces solo decimos supersénico,
dando al campo magnético por entendido. Cuando el viento supersénico se
encuentra un obstaculo en su camino, como por ejemplo, la magnetosfera de
un planeta, se generan ondas que tenderan a propagarse en todas direcciones
de regreso hacia el viento solar.

Sin embargo, como el viento se mueve més rapidamente que todas estas
ondas reflejadas no se les permite regresar y éstas se van acumulando en una
region alrededor del frente del obstaculo.

Al acumularse las ondas compresivas se forma una regién muy delgada
donde la compresién es muy intensa y es lo que se llama un frente de onda,
onda de choque.

En cualquier direccion que el viento solar encuentre un obstaculo en su
camino, formara choques de proa alrededor del obstédculo, en la direccion de
impacto del viento solar, como sucede por ejemplo, enfrente de las magne-
tosferas de la Tierra y de Jupiter.
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Como hemos visto todas las propiedades del viento solar cambian al cruzar
un choque de proa y el efecto mas importante del choque de proa sobre el
viento es el de bajar su velocidad supersénica a un valor subsénico y es en
este estado subsénico que el viento solar finalmente rodea el obstéculo (Bravo
1999).

En la interaccién del viento solar con el medio interestelar también se
forma un choque de este tipo, pero no se le llama choque de proa ya que el
obstaculo rodea completamente al viento. Este choque se llama choque de
terminacién, es una superficie més o menos esférica alrededor del Sol que
determina el fin del flujo del viento solar supersénico en la heliosfera.

En el siguiente inciso hablaremos de la estructura de choque de proa de
la Tierra con mas detalle.

3.1.3. La estructura del choque de proa de la Tierra.

En el Universo existen distintos flujos de plasmas que hacen que los cho-
ques espaciales existan. En cualquier lugar donde haya fluidos de plasmas
supersonicos habra choques. El choque espacial que ha sido mas estudiado,
es el que se produce por la interaccion del viento solar con el campo magnético
de la Tierra.

En el espacio interplanetario a la altura de la Tierra la velocidad del sonido
es de unos 60 km/s, mientras que la velocidad del viento solar promedio es
de 300 km/s. La trayectoria de este flujo supersénico encuentra en el campo
magnético de la Tierra un obstaculo y como resultado de este encuentro se
forma un choque de proa enfrente de la magnetosfera terrestre.

El choque terrestre frena al viento solar de tal forma que cuando cruza
el choque de proa, el flujo se vuelve subsonico y se comprime, esto es, en el
plasma aumenta en densidad, temperatura e intensidad del campo magnético.
Por otro lado, recordemos que el viento solar "arrastra” consigo al campo
magnético del Sol o a particulas de las EMCs; recordemos que todas estas
particulas forman plasmas que poseen campos magnéticos distintos y que
estos campos no se mezclan.

El viento formado por particulas al cruzar el choque de proa se convierte
en un viento chocado, este viento chocado se desvia de su trayectoria rodean-
do el campo magnético de la Tierra.

El campo magnético de la Tierra (magnetosfera) es la regién donde la
Tierra tiene una influencia determinante en el movimiento de las particulas
cargadas (en forma eléctrica o térmica) y de los plasmas.
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Figura 3.1: Choque de Proa de la Tierra

Finalmente, en la parte externa del choque de proa se hace la distincién
de dos tipos de regiones:

= La regién cuasiperpendicular y

= La regién cuasi paralela.

La distincién entre las dos regiones tiene su causa en la diferencia de
angulo que forman al campo magnético interplanetario (B) y la normal a la
superficie de choque. Si el angulo esta entre 0 y 45 grados es cuasi paralela y
si es mayor a 45 grados es cuasi perpendicular. Es por esta diferencia angular
que el comportamiento de las particulas que componen al viento solar (iones
electrones), difieran tanto entre ambas regiones.

En la parte cuasiparalela que antecede el choque se encuentra una regiéon
llamada de antechoque de iones y otra llamada antechoque de electrones.
Esta region de antechoques es rica en ondas que interactian con el viento
solar antes de que llegue al choque.

Por otra parte, se debe reconocer que las misiones espaciales desempenan
un papel muy importante en la investigacion cientifica al realizar registros
in situ del campo magnético, la temperatura, la densidad y la velocidad del
viento solar. De esta forma, se completa la generalizacion de la descripcion
de la estructura del choque terrestre (Ramirez 1999).
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3.2. El viento Solar visto por la sonda ULY S-
SES.

Antes de hablar del satélite ULYSSES e introducirnos a los datos y ob-
servaciones realizadas por esta sonda vamos a ver un poco acerca del campo
magnético interplanetario y de la heliosfera.

3.2.1. EIl campo magnético interplanetario.

Cuando el viento solar se lleva consigo el campo magnético de su lugar de
origen (la corona del Sol), se establece un campo magnético interplanetario.
Como el viento solar fluye radialmente hacia fuera del Sol, podria esperarse
que se estableciera un campo cuyas lineas fueran también radiales, pero como
el Sol gira y al girar traslada el pie o base de las lineas, la geometria que
finalmente resulta para las lineas del campo magnético interplanetario es la
de una espiral.

Eugene Parker fue quien demostré el comportamiento de estas observa-
ciones, por eso a esta estructura se le llama la espiral de Parker (figura 3.2).
En el plano del ecuador solar, que es muy cercano al plano de la ecliptica
(el plano de la érbita de la Tierra alrededor del Sol), las lineas del campo
interplanetario tienen la forma que se muestra en la figura, donde las flechas
radiales muestran la direccién del flujo del viento solar, que en este caso tiene
una velocidad de 300 km/s. Fuera de este plano, la estructura de las lineas
de campo es un poco mas complicada, pero siempre es la combinacion del
movimiento radial del viento y la rotacion del Sol.

Cerca del Sol, el angulo que forma la linea de campo con la direccion
radial es pequeno, pero al aumentar la distancia, el angulo aumenta y a la
altura de la 6rbita de la Tierra es de unos 45 grados (figura 3.3). Este angulo,
llamado angulo de manguera, continiia aumentando con la distancia y en la
érbita de Jupiter (unas 5 unidades astrondmicas) ya tiene un valor de cerca
de 90 grados.

La magnitud del campo transportado por el viento disminuye al alejarse
del Sol, primero como el cuadrado de la distancia y luego ya solamente como
1/r. Si el campo magnético del Sol no fuera transportado por el viento, de-
caeria o disminuirfa mucho més rdpidamente, como 1/73. A la altura de la
érbita de la Tierra, este campo tiene un valor de unas 5y(1y = 107° Gauss),
por supuesto que estos valores son solo promedios representativos. La direc-
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Figura 3.2: Espiral de Parker.

Figura 3.3: En la imagen el Campo magnético interplanetario esta represen-
tado por los arcos, la tercera circunferencia indica la altura o distancia de la
Tierra.
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cién y la magnitud del campo magnético interplanetario varian dependiendo
de la velocidad del viento solar y pueden tomar valores muy diversos en el
viento transitorio originado en algiin evento de actividad del Sol.

Ahora sabemos que, cuando la nave espacial ULYSSES salié del plano de
la ecliptica y sonded hasta latitudes muy cercanas a 90 grados norte y sur,
descubrié que la intensidad de campo magnético interplanetario no varia con
la latitud, por lo menos durante las épocas de minima actividad solar.

Otro aspecto importante del campo magnético interplanetario es su pola-
ridad: positiva hacia fuera del Sol y negativa hacia el Sol. El campo magnético
en la fotosfera es muy complejo, ya que son muchas las regiones positivas y
negativas, alrededor del ecuador solar, ain en las épocas de minima activi-
dad solar. Podria esperarse entonces que el campo magnético interplanetario
formara en la ecliptica muchas regiones o sectores de distintas polaridades.
Sin embargo no es asi.

Comunmente hay solo 4 sectores, en algunas ocasiones 2 y raramente 6,
dependiendo de la época del ciclo solar. Esto se debe a que el campo que
transporta el viento solar no es campo fotosférico, sino campo de la corona.

Finalmente, es importante destacar que los campos magnéticos originados
en los planetas no contribuyen al campo magnético interplanetario. Estos
campos son confinados alrededor de su planeta de origen por el flujo del
viento solar y no se suman al campo solar transportado por el viento solar
(Bravo 1999).

En parréfos posteriores abordaremos la magnetosfera terrestre. A conti-
nuacion veremos que el campo magnético que forma el viento solar recibe el
nombre de heliosfera, del cual hablaremos a continucacién.

3.2.2. La heliosfera.

La heliosfera es el terreno de estudio de la fisica espacial, es la region del
espacio ocupada por el campo magnético del Sol y el flujo del viento solar,
como se explico, el medio interplanetario no esta vacio, sino permeado de
particulas y de un campo magnético que fluyen alejandose del Sol.

Esta region formada por el Sol en expansién se ejemplifica por la flechas
opuestas al Sol en la figura 3.4. El universo esta compuesto de parcelas de
distintos plasmas que no se traslapan unos a otros. Cada una de estas parcelas
constituye la region dominada por el campo magnético de un cuerpo celeste.

Dentro del universo, la heliosfera es la regién del espacio interestelar con-
trolada por el plasma solar y abarca mucho mas alla de la 6rbita de Pluton.
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Figura 3.4: La Heliosfera

Su extension estd limitada por la presion externa que ejerce contra ella el
viento interestelar, el cual resulta del sutil movimiento del Sol con respecto
a las estrellas vecinas.

La forma y tamano de la heliosfera dependen del equilibrio de presiones
entre el viento solar y el medio interestelar. A la frontera entre la heliosfera
y el plasma interestelar se le conoce como la heliopausa, la cual de hecho
aln no se tiene conocimiento de donde se encuentra. Cuatro naves espaciales
(Pioneer 10 y 11, Voyager 1 y 2) estdn compitiendo ahora en una carrera
cHésmica para cruzar primero esta frontera.

A los que estudian la fisica espacial les interesa el flujo del viento solar, su
origen, su dinamica, su evolucion y su interaccion con los campos magnéticos
de los planetas, con las ionosferas de planetas sin campo magnético y con
los cometas. Es por ello que necesitamos de naves espaciales que salgan al
medio interplanetario y tomen mediciones in situ del viento solar, ya que de
esta manera se pueden analizar sus caracteristicas. La fisica espacial estudia
las propiedades de los plasmas espaciales, (lo que no es posible reproducir
en los laboratorios de la Tierra) y a todos los problemas en los que éstos
estan involucrados: fisica solar, rayos cdsmicos, anillos planetarios, cometas,
ionosferas, magnetosferas, etc.

Debido a lo importante que resulta su estudio, durante mas de treinta
anos se han disenado, construido y enviado diferentes naves espaciales para
tomar mediciones in situ del viento solar. Cada una de estas misiones ha
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tenido distintos objetivos y ha realizado importantes descubrimientos.

La sonda espacial ULYSSES (figura 3.5) destaca de este grupo de satélites,
ya que fué la primer nave espacial que estudié al Sol y al viento solar donde
ningun otro satélite habia ido antes (Gonzalez 1997).

3.2.3. Misiéon ULYSSES: la heliosfera en tercera di-

mension.

La humanidad ha seguido siempre un constante impulso de exploracién en
cuanto a los fenémenos que nos rodean. Por ejemplo los navegantes europeos
de los siglos XV y XVI comenzaron a recorrer rutas a través de océanos
desconocidos en ese entonces, descubriendo especies y culturas diferentes, de
esa misma manera la exploracion espacial forma parte de este impulso de la
humanidad de conocer y expandir sus fronteras.

Las primeras misiones que se enviaron al espacio exterior estuvieron di-
rigidas hacia la Luna y hacia los planetas mas cercanos: Marte y Venus,
posteriormente se lanzaron las primeras misiones para explorar la parte ex-
terior del Sistema Solar. Los Pioneers 10 y 11 fueron las primeras naves
hechas por el hombre en pasar cerca de Jupiter y de Saturno, tomaron las
primeras fotografias y nos enviaron los primeros datos acerca de sus campos
magnéticos.

Posteriormente, fueron lanzados los Voyagers 1 y 2. Estas naves circun-
volaron Jupiter y Saturno tomando hermosas fotografias a color que ahora
son conocidas en todo el mundo. Los Voyagers expandieron los limites de
la exploracion humana pues lograron fotografiar a los planetas mas externos
Urano, Neptuno y Plutén. Después de estos enormes logros de exploraciéon
espacial en tan solo tres décadas, hubo que replantear nuevos retos: j;Ahora
qué vamos a investigar y porqué?

Hasta fines de los anos ochenta todas las misiones de exploracion espacial
estaban localizadas cerca del plano de la ecliptica donde aproximadamente
coinciden las orbitas de todos los planetas. Este plano esta inclinado s6lo unos
cuantos grados respecto al ecuador solar, por lo que todo el viento solar que se
habia medido hasta entonces provenia de regiones del Sol de bajas latitudes.
.,Como es el viento solar a altas latitudes? Motivados por esta pregunta se
diseno una nueva misiéon que lograra salir del plano de la ecliptica y midiera
por primera vez el viento solar a altas latitudes.

Esta misién fue establecida originalmente como una colaboracion entre la
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ESA y la NASA y estaba pensada para dos naves espaciales. Mientras una
de ellas pasaba por el polo norte del Sol, la otra pasaria por el polo sur y
asi se tendrian mediciones simultaneas de viento solar provenientes de ambos
polos. Con la tragedia del Challenger, se produjo una crisis en la NASA y
la mision se cancel6. Por este motivo los europeos pugnaron por salvar la
mision y la misién se redisenné con una sola nave a la cual bautizaron como
ULYSSES en honor al héroe explorador de la mitologia griega.

La sonda espacial ULYSSES fue lanzada en octubre de 1990 y llegd a
Jupiter en febrero de 1992, aprovechando el enorme campo gravitacional de
Jupiter, el ULYSSES fue colocado en un a nueva trayectoria para salirse de
la ecliptica y dirigirse a explorar, por primera vez, la heliosfera en su tercera
dimensién. El ULYSSES pasé por encima del polo sur del Sol en 1994 y por
encima del polo norte en 1995. El segundo ciclo ocurrié en el 2000, durante
el maximo solar (Gonzélez 1998).

La figura 3.4 muestra la trayectoria del Ulises desde que sali6 de la Tierra
y la orbita en la que se encuentra.

3.2.4. Los resultados cientificos de la misiéon ULYS-
SES.

En el parrafo anterior explicamos la motivacion cientifica de la mision
ULYSSES. En la figura 3.5 se muestra un esquema de la sonda. El brazo
de la sonda mide cerca de 7 metros, las partes que destacan a primera vista
son su generador termoeléctrico y sus antenas con las cuales transmite la
informacion a la Tierra. En su brazo superior estan localizados los instru-
mentos que hacen las diferentes mediciones del plasma del viento solar y en
su brazo izquierdo se encuentran los dos magnetémetros que miden el campo
magnético interplanetario.

Al sobrevolar por primera vez los polos del Sol, el ULYSSES pudo observar
al Sol durante su periodo de minima actividad, cuando el campo magnético
del Sol a gran escala es practicamente un dipolo y la estructura de la corona
se caracteriza por dos enormes hoyos coronales, del centro de los cuales surge
viento solar rapido.

Se considera que en esta primera fase de la mision, la sonda hizo cuatro
descubrimientos principales:

= Mediciones de la velocidad del viento solar cubriendo un enorme rango
de latitudes heliosféricas, desde el polo sur al polo norte. Esto nos
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Figura 3.5: Esquema del satélite ULYSSES

proporciona gran informacién para entender de dénde y cémo surgen
los diferentes tipos de viento solar y, a final de cuentas, entender cémo
se calienta la corona. Ahora es tarea de los modelos tedricos y numéricos
el lograr explicar el perfil de velocidades que obtuvo ULYSSES.

= Las variaciones latitudinales de la magnitud del campo magnético in-
terplanetario. De la misma manera que los modelos del origen del viento
solar tienen que explicar las diferentes velocidades, también tienen que
explicar la estructura del campo magnético interplanetario asociado a
él. Recuerde el lector que en un plasma de alta temperatura como el
viento solar, el plasma y el campo magnético estdan unidos y son inter-
dependientes.

= De las diferentes caracteristicas fisicas entre el viento solar lento y el
viento solar rapido, ULYSSES mostrd, con datos que no se conocian
hasta entonces, que la composicién del viento solar rapido y lento son
muy diferentes. Esto nos orienta para estudiar la formacién del viento
solar cuando se desprende de la corona del Sol.

Para los que gusten ver mas registros del satélite ULYSSES recomenda-
mos las siguientes paginas:

http://ulysses.jpl.nasa.gov/.

http://helio.estec.esa.nl/ulysses/.
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Finalmente ULYSSES proprocioné perfiles de intensidad de particulas
solares y externas al Sol, que los modelos de rayos cosmicos tienen el reto de
explicar (Gonzélez 1999). En la siguiente seccién se hablard un poco de ello.

3.2.5. Los rayos césmicos: una lluvia que viene de lejos.

Nuestro planeta, y de hecho toda la heliosfera, es bombardeada conti-
nuamente por particulas, principalmente protones, de muy alta energia, que
viajan a velocidades muy cercanas a la velocidad de la luz en todas direccio-
nes.

Estos son los rayos césmicos. Su descubrimiento se realizé hace ya mas
de 70 anos, causando un gran interés entre los cientificos de muy diversas
disciplinas y de hecho continua siendo el centro de atenciéon de muchos in-
vestigadores.

El interés en el estudio de estas particulas de origen extraterrestre es-
triba en sus asombrosas cualidades, una de las mas notables es su energia.
Las particulas de rayos césmicos pueden tener energias tan altas como 102
electronvolts, la cual supera por mucho a la més alta energia obtenida en los
aceleradores de particulas.

La existencia de los rayos césmicos, es motivo de diversos tipos de in-
vestigaciones, por una parte existe el misterio de su origen ;Ddénde y cémo
han podido adquirir energias tan altas? Por otro lado estd el estudio de su
propagacién, tanto en la heliosfera como en el interior de las magnetosferas
planetarias.

También se cuenta con el estudio de sus interacciones con los dtomos de
la atmosfera terrestre, que proporciona un laboratorio natural e indiscutible
para el estudio de las estructuras nucleares y de la fisica de las particulas
elementales, en esta regién los efectos cudnticos y relativistas estan a la or-
den del dia. Por otra parte, como los rayos césmicos vienen de fuera de la
heliosfera, resultan ser nuestro tinico contacto material y el inico indicador
directo de la composicién quimica externa. Se piensa que es muy probable
que sean los causantes de las mutaciones genéticas sobre la materia viviente
en la Tierra y determinantes en la evolucién de las especies.

En el estudio de las particulas producidas por las colisiones de los rayos
césmicos con los niicleos de los dtomos de nuestra atmdsfera (lo que se llama
radiacién cdsmica secundaria) se observaron por primera vez las antiparticu-
las, es especial el positron, que es la antiparticula del electron.

En estas colisiones se descubrieron en ella los mesones, particulas con
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masa intermedias entre el protén y el electrén y los hiperones, particulas
méas pesadas que los protones, todas ellas con vidas muy cortas.

Como los rayos césmicos son particulas cargadas eléctricamente, sus tra-
yectorias son afectadas por los campos eléctricos y magnéticos que encuentran
en su camino y por medio de sus observaciones en el espacio interplanetario
y en la Tierra, y de la manera como su intensidad cambia en el tiempo, se
pueden hacer inferencias respecto a las caracteristicas de los campos en la
heliosfera y en la magnetosfera terrestre y de sus variaciones temporales.

Ademas, como finalmente las caracteristicas y variaciones del medio de-
penden del Sol, el estudio de los rayos cosmicos es también una herramienta
valiosa para conocer nuestra estrella. La radiacion césmica se registra con
detectores a bordo de satélites y en estaciones en Tierra (Bravo 1998).

El estudio del medio interplanetario, de la heliosfera con el viento solar
abre un nuevo campo de estudio en la fisica espacial, la interaccion del viento
solar con magnetosfera de la Tierra, que veremos a continuacion.

3.3. Interaccion Viento Solar - Tierra.

3.3.1. El viento solar y la Tierra.

Sabemos que el medio interplanetario estda permeado por el viento solar
y sabemos que este viento no es mas que la expansién continua de la corona,
que debido a su alta temperatura el gas coronal esta ionizado constituyendo
un plasma. Sabemos también que el viento solar a una unidad astronémica
(la distancia entre el Sol y la Tierra) tiene una densidad bajisima (unas 10
particulas por centimetro ctibico) y que su velocidad promedio a esta altura
es de 300 km/s.

Con el objeto de estudiar al viento solar se han lanzado muchos satélites,
tales como, OGO, IMP, VELA, ISEE, AMPTE, WIND, SOHO, STEREO
y CLUSTER (misién espacial no tripulada de la Agencia Espacial Europea
(ESA) que estudia la magnetosfera terrestre usando cuatro sondas idénticas
que orbitan la Tierra en formacin tetraédrica) entre otros.

En los dltimos 30 anos la astronomia de emisiones electromagnéticas de
altas energias (ultravioleta, X y «y), la radioastronomia y el sondeo de regiones
espaciales in situ con medidores de particulas y de campos nos han mostrado
una imagen del Sistema Solar muy diferente de la que se tenia anteriormente,
haciéndonos ver que estamos rodeados de plasmas por todas partes.
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Las observaciones directas de los plasmas cercanos a la Tierra son un
excelente laboratorio para conocer el comportamiento de los plasmas mas
distantes, pues del Sistema solar no sélo cubren un amplio rango de densida-
des, temperaturas y magnetizaciones, sino que presentan también una rica
variedad de fenémenos desde sencillos hasta muy complejos.

Antes de entrar de lleno en la interaccién del viento solar-Tierra, es de
vital importancia conocer un poco mas de cerca la magnetosfera terrestre o
campo magnético de la Tierra.

3.3.2. La magnetosfera de la Tierra.

Conforme nos alejamos de la Tierra y abandonamos lo que se conoce como
atmosfera, entramos de lleno en el dominio del plasma. Nuestro planeta y
algunos planetas del Sistem Solar que poseen un intenso campo magnético
de origen interno estan rodeados por envolturas magnéticas estructuradas
donde el plasma se organiza de diversas maneras. Estas envolturas se llaman
magnetosferas y todas ellas ya han sido exploradas con mayor o menor detalle
con los satélites y sondas espaciales.

En octubre de 1957, cuando se colocd por primera vez en 6rbita un satéli-
te artificial, el Sputnik, se inicé la fisica de plasmas espaciales moderna.
Satélites como éste son capaces de dar la vuelta a la Tierra en aproximada-
mente una hora y media y muchos de ellos transportan equipo para medir
la temperatura, la presién, la intesidad de campo magnético y muchas otras
caracteristicas de los plasmas en el espacio.

En las décadas posteriores, vehiculos como éstos han sido sacados de la
atraccion gravitacional de la Tierra y enviados a explorar el espacio y los
entornos de otros cuerpos del Sistem Solar. De los nueve planetas de la corte
del Sol, ocho han sido ya visitados por sondas espaciales y se han encontrado
que seis de ellos tienen magnetosferas y que dos, Venus y Marte, no tienen.
Las naves espaciales nos han dado a conocer una impresionante variedad de
magnetosferas planetarias que no se ajustan a un solo modelo.

La magnetosfera mas conocida y mas estudiada es la magnetosfera de la
Tierra. A finales de la década de 1960 los datos de los satélites que orbitaban
a la Tierra ya habian proporcionado una imagen bastante completa, aunque
burda, de nuestra envoltura magnética y de plasma hasta sus limites cercanos.
Laimagen a la que condujeron las medidas detalladas de estos satélites diferia
enormemente de lo que se habia supuesto unos anos antes.
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En particular la presencia de los flujos de particulas cargadas o corrien-
tes eléctricas desde una region de plasma hacia otra, asi como la de campos
eléctricos que aceleran particulas hasta muy altas energias, revelaron una
capa envolvente de plasma en la Tierra muy dinamica y frecuentemente tur-
bulenta. El medio que rodea a la Tierra en el espacio, como lo conocemos
ahora, es notablemente diferente de lo que se esperaba antes de las observacio-
nes in situ. Esto se debe a que los procesos que ahi tienen lugar son procesos
de fisica de plasmas que en su mayoria eran totalmente desconocidos.

Aunque la idea basica de una magnetosfera fue establecida hace mucho
por Birkeland, en 1896, y descrita después por Hoyle en 1956, no fue sino
hasta que se utilizaron vehiculos espaciales para explorarla que se acepté am-
pliamente su existencia por la comunidad cientifica. La forma de la magne-
tosfera de la Tierra (y todas las magnetosferas) existe porque el Sol emite
continuamente plasma a gran velocidad y en todas direcciones.

Este plasma, que tiene una conductividad eléctrica muy alta, pues esta to-
talmente ionizado y es muy diluido, no acepta la penetraciéon de un cam-
po magnético externo (propiedad bien conocida de los buenos conductores
eléctricos). En estas circunstancias, el campo magnético de la Tierra es ba-
rrido del medio interplanetario y comprimido hacia nuestro planeta por el
lado que da al Sol. En el lado opuesto, el lado noche, las lineas de campo se
estiran alejandose del Sol, formando una cola como la de los cometas.

Este efecto de deformacién es el resultado de la interaccién del flujo del
viento solar (subseccién 1.4.2.) con el campo magnético que encuentra a su
paso, el cual genera corrientes en el plasma que inducen la aparicion de
nuevos campos magnéticos. El plasma podra seguir fluyendo, barriendo y
comprimiendo el campo magnético a su paso hasta que la presion que el flu-
jo ejerce sobre el campo iguale la presion que el campo comprimido ejerce
sobre el flujo. En este punto (que de hecho serdn muchos puntos que for-
maran una superficie) el plasma esquivard y rodeard al obstaculo magnético,
confindndolo a una cavidad en la que el plasma solar ya no penetra. Esta
superficie constituye lo que se llama la magnetopausa, porque méas alla de
ella ya no se encuentra el campo magnético del planeta.

Cerca de la Tierra, el campo geomagnético es muy similar al de una barra
de iméan, que es lo que se conoce como el campo de un dipolo. Antes del ano
geofisico intenacional (IGY) en 1957-1958, se creia que el campo bipolar de
la Tierra continuaria extendiendose hacia afuera en el espacio sin cambiar
su forma y que su intensidad disminuiria al alejarse. Pero a partir de las
intensas observaciones con cohetes y satélites durante la IGY se descubrié que
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conforme se asciende, el campo magnético gradualmente empieza a parecerse
menos al de un dipolo y que del lado dia el campo geomagnético de repente
empieza a ser mas intenso y se acaba bruscamente a una distancia de unos
10 radios terrestres (1Rr = 6371) Km. Esa cavidad, el espacio en donde
se encuentra confinado nuestro campo magnético, es lo que se conoce como
nuestra magnetosfera y en poco tiempo se obtuvo una imagen global de ella.
Asi pues, la magnetosfera existe porque la Tierra no estd rodeada por un
vacio, como era la imagen simplista previa a la era espacial, sino que se
encuentra inmersa en un plasma que fluye muy rapidamente.

Un detalle interesante es que el plasma solar que fluye es tan rapido que
su velocidad supera la velocidad de las ondas que se transmiten en él. Cuando
este plasma encuentra un obstaculo en su camino, como el campo magnético
de la Tierra, se generan ondas que tratan de propagarse en todas direcciones.
Pero como el flujo viaja mas rapidamente que las ondas, las que quisieran
regresarse al Sol no pueden hacerlo pues son transportadas hacia delante por
el fluido mismo. En estas condiciones se genera una onda de choque a cierta
distancia de la magnetopausa, que en el caso de la Tierra es aproximadamente
de 8 Rt en la direccién hacia el Sol.

El viento solar que fluye antes de la onda de choque no estd perturbado
en absoluto por la presencia del obstaculo, pero el flujo de plasma posterior a
esta onda ya es muy diferentes: se vuelve turbulento, caliente e irregular. El
plasma solar ya alterado por el cruce con la onda de choque forma una capa
alrededor de la magnetosfera que se conoce como magnetofunda. El interior
de la magnetofunda también se encuentra parcelado; tiene una estructura
celular en la que se distinguen grandes regiones diferenciadas donde el plasma
se estructura de manera particular y que responden como un solo ente en
relacién con las demaés. Asi tenemos a la plasmosfera y en el interior de ella
a los cinturones de Van Allen (analizados en la seccién 2.3) y una hoja de
plasma u hoja neutra que separa en dos partes a la cola magnetosférica; en
una de estas regiones las lineas de campo magnetosféricas se dirigen hacia la
Tierra, mientras que en la otra se alejan de ella. Segin las observaciones con
vehiculos espaciales, la cola magnetosférica de la Tierra se extiende entre 1000
y posiblemente a 2000 Rp. Ahora ya sabemos que esta estructura celular es
una caracteristica ubicua en todos los plasmas cosmicos en sistemas estelares
y galacticos y en las envolturas de los planetas y de los cometas.

La magnetosfera se considera como la regién del espacio que rodea a la
Tierra en donde los procesos fisicos que ocurren estan dominados por el cam-
po geomagnético, esto es, donde el material atmosférico ya esta en estado de
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plasma y su densidad es tan baja que las colisiones entre las particulas no
desempenan ningin papel importante. Esto ocurre aproximadamente entre
1000 y 2000 kilémetros de altura, donde se considera que termina la ionos-
fera. Aunque la frontera inferior de la magnetosfera no es muy precisa, su
significado fisico es bastante claro.

Toda la magnetosfera se encuentra llena de plasma, principalmente de
origen ionosférico, aunque en ocasiones se cuela en ciertas regiones de ella el
viento solar. En el interior de la magnetosfera el campo magnético esta bas-
tante ordenado y se pueden distinguir lineas de campo magnético que tienen
sus dos pies en la Tierra, a las que se les llama lineas cerradas y otras que
solo tienen un pie y que se denominan lineas abiertas. Formalmente todas las
lineas de campo magnético deben ser (y son) cerradas, pero en el caso de las
lineas abiertas la conexion es a través de lineas de campo del medio interpla-
netario. Sobre la superficie de la Tierra las lineas abiertas se encuentran sélo
a altas latitudes.

En el interior de la magnetosfera se destaca la plasmosfera que es la
porcién del plasma magnetosférico que rota con la Tierra. Esta region se
extiende hasta una distancia entre 3 y 6 Rr de altura, dependiendo del estado
de perturbacién de la magnetosfera, el cual a su vez depende del estado de
perturbacion del Sol. Fuera de esta regién, la densidad de electrones e iones
decrece muy rapidamente y sus patrones de circulacion ya no tienen que ver
con la rotacion terrestre. Aunque su nombre lo sugiere, su forma no es esférica
y no solo estd limitada en distancia sino también en latitud, extendiéndose
s6lo hasta las latitudes de las tltimas lineas que son cerradas a todas horas,
esto es, tanto del lado dia como del lado noche, donde el campo magnético
es bastante semejante a un campo bipolar. A latitudes magnéticas mas altas,
cerca de los polos, las lineas de campo se encuentran estiradas hacia la cola
y por ellas fluye el plasma que escapa de la ionosfera y que sigue estas lineas
hasta las profundidades de la cola magnetosférica, detras de la Tierra. A este
movimiento de salida del plasma de altas latitudes se le llama viento polar.

Para finalizar simplemente mencionaremos que las regiones de plasmas
que constituyen la magnetosfera sufren repetidas alteraciones provocadas por
la actividad del Sol, el cual altera periodos de calma y de actividad. La tltima
se manifiesta en forma de explosiones (réfagas solares), estallidos de protu-
berancias, eyecciones de masa coronal(EMC), etc., y repercute en el plasma
que fluye en el medio interplanetario y que posteriormente interactia con
la magnetosfera. Las alteraciones globales mas intensas de la magnetosfera
son la tormentas geomagnéticas y un buen niimero de manifestaciones diver-
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Figura 3.6: Magnetosfera terrestre

sas, incluyendo las auroras, evidencian la fuerte interaccion en los distintos
entornos de plasma que rodean a la Tierra.

A continuacién vamos a hablar de las tormentas geomagnéticas y de las
auroras y aclararemos el hecho de por que una tormenta geomagnética puede
ser peligrosa.

3.3.3. Las auroras.

La mas cercana manifestacion visible de los plasmas en la naturaleza es
la aurora, estos son los hermosos despliegues de luces danzarinas que se pre-
sentan en gran variedad de formas y que adornan la alta atmoésfera en las
regiones cercanas a los polos. Esta luces, que generalmente son de color ama-
rillo verdoso, se ven casi todas las noches claras y su intensidad es suficiente
como para poder leer. Por lo general, a través de los despliegues aurorales se
transparentan las estrellas, pero cuando son muy brillantes ocultan la pre-
sencia de la Via Lactea en el cielo. Aunque durante el dia no se distinguen,
el resplandor del cielo permanece en realidad todo el tiempo.

Este bello fenémeno natural,visto en la figura 3.7, ha cautivado la ima-
ginacion del hombre desde tiempo inmemorial y ha originado muchos mitos
para explicar su origen en términos comprensibles al entorno cultural. La
aparicion de las auroras desempena un papel muy importantes en las mito-
logias esquimal, escandinava y de otras naciones de alta latitud en el norte
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Figura 3.7: Vista de una Aurora

del planeta. Una bella leyenda escandinava asocia la aurora con la agitacion
que se produce en los cielos cuando las zorras mueven sus colas. En el sur, los
aborigenes australianos creen que este plasma danzante representa la danza
de los dioses, y los nativos del norte de la India creen que la aurora es un
mensaje del dios Buda.

La aurora del hemisferio norte fue llamada aurora boreal (luces del nor-
te) por el cientifico francés Pierre Gassendi en 1621, quien fue el primero en
hacer observaciones aurorales sistematicas. La aurora del sur fue nombrada
aurora austral (luces del sur) por el capitan James Cook en 1773, cuando la
observé por primera vez en el océano Indico. Ya los filssofos griegos conside-
raban a la aurora del norte como un fenémeno natural, y la asociaban con el
reflejo de la luz en los hielos polares.

La investigaciéon moderna de la aurora empezo6 en 1716, cuando Edmond
Halley sugirié una cercana correlacion entre la aurora y el campo magnético
de la Tierra, al darse cuenta de que los rayos aurorales trazaban las lineas del
campo magnético sobre la superficie. A mediados del siglo XVIII, De Mairan,
mostrando una notable intuicion respecto al fenémeno auroral, afirmé que las
auroras eran causadas por un gas de origen solar que penetra a la atmosfera.
De acuerdo con esta idea, dijo que las auroras deberian también ocurrir en
el hemisferio sur, como efectivamente observo posteriormente Cook. En 1784
el cientifico inglés Henry Cavendish descubrié la composicion quimica de la
atmosfera y calculé aproximadamente la altura del fenémeno auroral, la cual
estim6 entre cien y varios cientos de kilometros, y durante el siglo XIX se
empezaron a hacer mapas de las zonas de maxima ocurrencia auroral.
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Sin embargo, los fundamentos de los estudios aurorales como ahora se rea-
lizan no se establecieron sino hasta finales del siglo antepasado, a partir del
descubrimiento del electrén por J. J. Thompson y de la manera como afectan
los campos eléctricos y magnéticos a las particulas cargadas. En 1896, Bir-
keland sugirié que las auroras son el resultado de electrones de origen solar
guiados hacia los polos de la Tierra por las lineas del campo geomagnético.
Llev6 a cabo experimentos de laboratorio con una pequena esfera magneti-
zada que tenia una superficie fluorescente, a la que llamé terrella (tierrita),
sobre la que hacia incidir electrones para observar su comportamiento. Con
estos experimentos se observo por primera vez en el laboratorio la aparicién
de las regiones aurorales sobre la terrella. Intrigado por estos experimen-
tos, Carl Stromer inicié6 en 1904 estudios matematicos del movimiento de
particulas cargadas en el campo magnético de un dipolo (como el de un iméan
de barra). Sin la ayuda de computadoras llevé a cabo cdlculos muy largos y
tediosos, pero logré demostrar que era correcta la interpretacin de Birkeland.

Sin embargo, esta opinion de Stormer y de Birkeland de que el Sol arroja-
ba chorros de electrones fue muy criticada, y en 1919 Lindeman sugirié que lo
que provenia del Sol deberian ser chorros de gas solar ionizado (plasma). Los
estudios de la interaccién de estos chorros de plasma con el campo magnéti-
co de la Tierra se iniciaron en la década de 1930, pero fue sélo a partir del
desarrollo de la fisica de plasmas y la magnetohidrodinamica, con los tra-
bajos fundamentales de Hannes Alfvén alrededor de 1940, que este familiar
espectaculo ha empezado realmente a comprenderse.

Las auroras ocurren tipicamente en dos regiones anulares, casi circulares,
de pequena extension latitudinal alrededor de cada polo geomagnético. Estos
polos geomagnéticos, que podriamos considerar como las intersecciones del
eje del campo magnético bipolar terrestre con la superficie de la Tierra, son
cercanos a los polos geograficos pero no coinciden con ellos. El polo norte
geomagnético (que en realidad es el polo sur de un iméan) se localiza cerca
del extremo noroeste de Groenlandia y el polo sur (que es un polo norte
magnético) cerca de la estacién rusa Vostok en la Antartica.

Las regiones donde de producen las auroras se conocen como évalos au-
rorales y estan fijas en el espacio respecto al Sol, de manera que la Tierra
gira bajo ellas una vez cada dia. Cada évalo tiene un radio aproximado de
2 000 kilémetros (aunque éste varia segun la intensidad de la aurora) y son
excéntricos respecto a los polos, esto es, su centro esta corrido unos cuantos
grados hacia lo que se llama el lado de noche, es decir, el lado opuesto al
Sol. Asi, la porcién noche se encuentra alrededor de los 67 grados de latitud
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magnética, mientras que la porcion de dia estd alrededor de los 76 grados de
latitud. Como puede verse, contrariamente a la creencia comun, las auroras
no ocurren en los polos, sino que el 6valo deja libre una region de latitudes
mas altas, lo que se conoce como el casquete polar.

Ahora ya se sabe que las columnas de luz de las auroras son causadas
por la precipitacién de electrones e iones (principalmente protones) de alta
velocidad sobre la atmosfera superior, las cuales penetran a lo largo de las
lineas del campo magnético de la Tierra y excitan e ionizan a los atomos y
disocian a las moléculas del aire. Las desexitaciones y recombinaciones de los
atomos y moléculas son responsables de las luces emitidas. En especial los
electrones.

Como los electrones son mucho mas pequenos que los iones logran pene-
trar mas la atmésfera y dominan en niimero a los iones por un factor de 50,
generalmente. Aunque el espectro auroral es bastante complejo y consiste de
un gran nimero de lineas y bandas espectrales, unas cuantas lineas son es-
pecialmente conspicuas. La méas dominante, tanto que se le ha llamado linea
auroral, esta en la parte amarilla del espectro, muy cerca de la longitud de
onda a la que es més sensible el ojo humano.

Esta es, por mucho, la linea mas intensa en el espectro visible, pero hay
muchas lineas de emisién aun mas intensa en el infrarrojo. Auroras muy
energéticas, que se salen del 6valo auroral normal y alcanzan latitudes méas
bajas, tienen con frecuencia un color rojo debido al oxigeno, y auroras que
alcanzan alturas bajas, debido a una mayor energia de las particulas que
penetran a menudo presentan un borde inferior rojo causado por las emisiones
de las moléculas de nitrogeno.

De los experimentos de laboratorio es bien sabido que los plasmas que
transportan corrientes tienden a romperse en filamentos. Una hermosa mues-
tra a gran escala de esta estructura filamentaria se ve en las auroras. Las
particulas cargadas fluyen hacia abajo en la atmdsfera en hojas a lo largo del
campo magnético. Estas hojas de corriente eléctrica se filamentan para formar
cortinas de luz que ondulan rapidamente, construyendo el despliegue auro-
ral. Aun a simple vista, las auroras muestran claramente esta caracteristica
tan persistente en el universo de plasma: su tendencia a formar estructuras
filamentarias.

El tamano y la forma de los évalos aurorales dependen del estado de
perturbacion del campo geomagnético, el cual a su vez estda condicionado
por la emision del plasma solar, como veremos mas adelante. Ya desde 1741,
Hiorter y Celsius hicieron notar que a determimada altura se intensifica y
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puede observarse a méas bajas latitudes cuando hay perturbaciones magnéti-
cas intensas o tormentas geomagnéticas (llamdas asi por A. von Humboldt
en 1806). En altas latitudes el resplandor auroral es un fenémeno permanen-
te, pero asociado con tormentas geomagnéticas las auroras se intensifican, se
activan y llegan a verse mas cerca de los polos y a latitudes medias y bajas.
En México se han observado auroras en forma de extensos velos en momentos
de muy alta actividad magnética, como sucedié en 1957 y més recientemente
en 1989.

Durante las auroras, hay ocasiones en que el plasma emite ondas de radio
con frecuencias entre 30 y 3 000 megahertz; en estos casos se habla de una
radio aurora. También se han registrado emisiones esporddicas de senales de
radio de muy alta frecuencia a las que se ha dado el pintoresco nombre de
"silbidos aurorales” y que parecen deberse mas bien a los electrones que se
precipitan. El mecanismo fisico que produce esta radiacién no estda muy bien
entendido.

Hannnes Alfvén intenté explicar su oirgen como el resultado de la exis-
tencia de capas dobles de plasma. Aunque el plasma estd en un estado de
cuasineutralidad, en algunas ocasiones, cuando esta inmerso en él un campo
magnético (que es el caso de los plasmas neutrales), es posible que se formen
dos capas contiguas con acumulacion de iones y electrones, respectivamente.

Estas capas se encuentran dentro del plasma y estan separadas entre si por
una distancia del orden de la distancia de Debye (en honor al investigador que
la descubrid). En esa region se generan, pues, campos eléctricos muy intensos
capaces de acelerar particulas cargadas. Durante las auroras hay corrientes
eléctricas que bajan hacia la atmosfera a lo largo de las lineas del campo
magnético y se supone que las ondas de radio son generadas como resultado
de inestabilidades del plasma con sus capas dobles y sus corrientes eléctricas.

Aunque la presencia de estas capas dobles no se ha podido corroborar en
nuestra atmosfera, si se ha observado en experimentos de laboratorio para una
gran variedad de plasmas en un amplio rango de densidades y temperaturas.
Pero a pesar de que Irving Langmuir hablo acerca de la existencia de estas
capas dobles desde su primera publicacién sobre plasmas, hasta ahora estas
estructuras no estan bien entendidas.

Para la fisica de plasmas el estudio de la aurora ha resultado ser no sélo
fascinante sino enormemente enriquecedor, ya que su entendimiento requiere
de la soluciéon de problemas fisicos fundamentales que seguramente tienen
también lugar en todo nuestro universo de plasma. A pesar de que la aurora
es el fenémeno de plasma natural que se ha observado desde hace mucho
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tiempo, su complejidad sigue desafiando las explicaciones, pues mientras méas
se estudia se encuentran en ella nuevos efectos de plasma.

Hoy en dia, para estudiar la aurora se combinan mediciones locales reali-
zadas por satélites encima de la atmosfera, con datos de percepcion remota
principalmente en el ultravioleta, de toda la zona auroral y con observaciones
desde tierra. Toda esta informacion se utiliza para alimentar modelos tedri-
cos que intentan describir el fenémeno auroral. Sin embargo, aunque se sabe
que las particulas que se precipitan para formar la aurora provienen de fuera,
del plasma con que el Sol llena el medio interplanetario, la forma como estas
particulas penetran y son aceleradas hasta energias a las cuales se precipitan
sigue siendo un problema abierto.

Esta aceleracion de particulas hasta muy altas energias es una carac-
teristica muy notable y generalizada en el Universo, tanto en los plasmas
como en la astrofisica. Por otra parte, se ha sugerido recientemente que la
aurora (y por lo tanto el estado de plasma) puede incluso haber sido respon-
sable del surgimineto de la vida en la Tierra. Algunos cientificos suponen que
el proceso auroral en la atmosfera superior de la Tierra primitiva pudo haber
proporcionado el ambiente reactivo necesario para algunas sintesis quimicas
determinantes. De esta manera, el cuarto estado de la materia, que ahora se
ha convertido en el eje central de la fisica espacial, tal vez pase a ser parte
importante de los estudios de la vida.

Una capa importante de la Tierra que juega un papel importante en la
formacion de las auroras es la ionosfera, es necesario ver esta capa de la
Tierra de forma completa para entender la interaccién del viento solar en la
Tierra.

3.3.4. La ionosfera.

Si uno, en una cohete o transbordador espacial, se aleja de nuestro pla-
neta, la primera capa permanente de plasma con que nos encontramos es
la ionosfera. Todos los cuerpos del Sistema Solar que tienen atmésfera (una
envoltura gaseosa) tienen una ionosfera, la cual no es més que la parte exte-
rior de la atmésfera, ionizada por la luz solar de alta frecuencia. Los fotones
solares (principalmete en la regién ultravioleta) arrancan electrones de los
atomos que componen las moléculas de los gases de la atmosfera y la con-
vierten en un plasma donde iones y electrones estan separados. También a
los cometas, que al acercarse al Sol sufren una vaporizacién que los rodea de
una atmosfera, se les forma una ionosfera que sirvié para identificar al viento
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Figura 3.8: Capas de la atmosfera

solar. La figura 3.8 muestra las diferentes capas de la atmosfera.

La existencia de la ionosfera terrestre fue postulada mucho antes de que
pudiera sondearse directamente. Desde 1839, el fisico y mateméatico aleméan
Carl Friedrich Gauus afirmé que deberia haber una capa eléctricamente con-
ductora en la atmésfera superior, lo cual explicaria las variaciones diurnas
que sufre el campo magnético de la Tierra. En 1860. Kelvin hizo la misma
sugerencia, y en 1882 el fisico escocés Balfour Stewart elaboré un articulo ya
méas detallado acerca de esta capa y el cual se considera el punto de partida
de la fisica ionosférica.

Posteriormente un nuevo efecto, descubierto a raiz de los avances en las
comunicaciones por radio, vino a reforzar esta convicciéon y condujo final-
mente a la demostracion de la existencia de esta capa ionizada de la alta
atmosfera. En 1901, el cientifico y técnico italiano Guglielmo Marconi, quien
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hizo posible las comunicaciones por radio, establecié un sistema de comu-
nicacion de Inglaterra a Estados Unidos a través del Océano Atlantico. Las
ondas de radio, como ya hemos mencionado, son ondas electromagnéticas
como la luz, sélo que de longitud de onda mucho mas larga y, al igual que la
luz, viajan en linea recta.

Como la Tierra es una esfera, una onda que viajara en linea recta no
podria ser recibida muy lejos en la superficie y ciertamente no podria dar la
vuelta para llegar al otro lado del Océano Atlantico, sin embargo lo hacen,
y las comunicaciones transatlanticas estaba ocurriendo. Un afio después, en
1902, el ingeniero fisico inglés Oliver Heaviside y el ingeniero eléctrico de
origen hindi Arthur Edwin Kennedy, sugirieron independientemente la pre-
sencia de una capa en la alta atmodsfera que reflejaba las ondas de radio y las
llevaba a puntos muy lejanos sobre la Tierra. Esta capa deberia ser eléctri-
camente conductora, como lo requeria la explicacién de las variaciones del
campo magnético de la Tierra. La figura 3.8 muestra el nivel en el que se
encuentra la ionosfera.

Poco tiempo después del descubrimiento del electréon por J. J. Thomson,
Taylor propuso, en 1903, que esta capa deberia estar compuesta por iones y
electrones libres y que la ionizacién de los &tomos era producida por la radia-
cion ultravioleta del Sol. El escepticismo respecto a esta capa eléctricamente
conductora fue finalmente derrotado con la demostracién experimental de la
existencia de una regién de plasma en la atmosfera superior, a la que se llamo
ionosfera.

Esta demostracion fue obtenida en forma concluyente en 1925 por el
geofisico estadounidense Merle Anthony Tuve y el fisico de origen ruso Gre-
gory Breit, quienes empezaron a observar repetidamente la reflexién de ondas
de radio en la atmésfera. En forma independiente el cientifico inglés Edward
Victor Appleton estudié extensamente la ionosfera y determiné la altura de
la capa reflectora de las ondas de radio, llamada ahora la capa Appleton.
Junto con Hartree, demostré y modelé matematicamente el efecto del campo
geomagnético sobre la reflexién de las ondas de radio en la ionosfera al princi-
pio de la década de 1930 y en 1947 recibi6 el premio Nobel de fisica por estos
estudios. Los trabajos de Appleton hicieron posible que se obtuvieran radio-
comunicaciones de mas largo alcance y mayor confiabilidad y contribuyeron
posteriormente al desarrollo del radar.

La razén por la cual las ondas de radio son reflejadas por la ionosfera
tiene que ver con las oscilaciones propias del plasma. Como ya hemos dicho
con anterioridad, un plasma tiene una frecuencia natural de oscilacién que
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depende exclusivamente de su densidad de electrones; a una mayor densidad
electronica le corresponde una frecuencia mas alta. Cuando una onda elec-
tromagnética (que es un arreglo de campo eléctrico y magnético oscilante)
atraviesa un plasma, las cargas libres en él, principalmente los electrones,
tienden a responder a ésta oscilacién. Pero las atracciones electrostaticas ha-
cia los iones, que son las fuerzas que generan la oscilacion del plasma, tienden
a impedir este acoplamiento entre los electrones y la onda electromagnética.
Si la frecuencia de la onda electromagnética es mayor que la del plasma, este
onda atravesara el plasma sin mayor problema, pero si la frecuencia de la
onda electromagnética es menor o igual que la del plasma, parte de la on-
da serd reflejada y parte transferida. Las ondas con frecuencia menores que
la del plasma sélo podran penetrar una capa delgada de éste, ya que son
rapidamente amortiguadas.

La densidad de iones y de electrones en la ionosfera no es homogénea,
pues depende fundamentalmente de la altura. A gran altura, la densidad de
iones es baja debido a la baja densidad misma del gas atmosférico. A bajas
alturas también hay pocos iones porque la mayor parte de la radiacion solar
ionizante ya ha sido absorbida. Asi pues, en un nivel de altura intermedia
existe un maximo bien definido de la densidad de iones. Distintas frecuen-
cias de onda de radio seran reflejadas a distintas alturas y a la altura de la
densidad maxima se reflejaran las ondas de maxima frecuencia. Ondas con
frecuencia mayores que ésa ya no seran reflejadas por la ionosfera, por lo que
la maxima densidad de electrones define la frecuencia mas baja que puede
atravesar la ionosfera. Esta penetracion y esta reflexion se dan, por supues-
to, en ambas direcciones. Las ondas de radio de frecuencia muy altas (como
por ejemplo las microondas) generadas en la superficie de la Tierra ya no
las refleja la ionosfera y se tienen que usar reflectores artificiales a bordo de
satélites para comunicar a todo el planeta, pero, del mismo modo, estas on-
das pueden penetrar la ionosfera cuando provienen del espacio exterior. De
igual manera que las ondas de radio de frecuencias mas bajas, que rebotan
en la ionosfera cuando provienen de la superficie de la Tierra, cuando vienen
de fuera rebotan también y no pueden ser registradas en el suelo. La presen-
cia de la ionosfera nos permite utilizar cierto rango de frecuencias de radio
para comunicarnos sin necesidad de reflectores artificiales, pero esto mismo
limita nuestra observacion del rango de frecuencias provenientes de cuerpos
extraterrestres.

Cabe mencionar que no todas las frecuencias mayores al umbral ionosféri-
co pueden penetrar la atmésfera. Existen otros efectos que limitan la pene-
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tracion de ondas electromagnéticas muy cortas. Por ejemplo, el infrarrojo
es absorbido por las moléculas de agua, el ultravioleta se captura al ionizar
la atmdsfera alta (para generar la ionosfera) y también se absorben de esta
manera los rayos X. Los rayos gamma dan lugar a reacciones con los nicleos
de la atmosfera y también muy dificilmente pueden alcanzar la superficie. De
esta manera, la atmosfera forma una coraza protectora que sélo deja pasar
radiaciones electromagnéticas en dos rangos de frecuencias llamadas venta-
nas atmosféricas, una de las cuales es la luz visible y la otra la ventana de
radio.

La frontera inferior de la ionosfera se encuentra a una altura aproximada
de 55 km, donde la concentracién de electrones es ya suficiente para afectar
la propagacion de las ondas de radio. La densidad de electrones aumenta
irregularmente hasta un maximo entre los 200 y 600 km de altura y a partir
de ahi disminuye nuevamente, aunque en forma mas lenta. Segin la clasi-
ficacion de las capas atmosféricas en la meteorologia, la ionosfera empieza
poco antes del tope de la estratosfera, su densidad electrénica aumenta por
la mesosfera y el pico de electrones se halla en la termosfera. La ionosfera
continia mas arriba, hasta traslaparse con la exosfera y finalmente fundirse
con la plasmosfera o magnetosfera, que ya vimos. El plasma que rodea a la
Tierra ya no tiene limite y simplemente se distinguen diferentes regiones.

En la ionosfera misma se distinguen varias regiones o capas aunque la
separacién entre ellas no es muy marcada. Las caracteristicas de estas capas
cambian, como es de esperarse, de dia a noche, pues la fotoionizacién del Sol
cesa en la noche y los procesos de recombinacion de iones y electrones cambian
la estructura de la ionosfera. Durante el dia, en orden de altitud creciente y
de concentracién creciente de iones, la ionosfera se divide en las regiones D,
E, F\ y F5. Las tres primeras son realmente estratos de la pendiente creciente
en densidad de electrones que alcanza su pico en la region Fy, excepto algunas
veces en la noche, cuando la capa E desarrolla un pico independiente. Por
la noche, la division entre las capas F) y F, desaparece. Por encima del
pico de la regién F, la densidad de electrones ya decrece mondétonamente.
Durante el dia, la region E se ioniza por los rayos X suaves del Sol hasta
una concentracién de 10° electrones (e iones) por centimetro ctibico. Las
regiones superiores se ionizan con radiacién ultravioleta y el maximo de la
region Fh alcanza valores del orden de 5 x 10° electrones por centimetro
cubico. Este valor, sin embargo, depende de la latitud sobre la Tierra y del
nivel de actividad del Sol, que aumenta y disminuye ciclicamente. El valor
dado anteriormente corresponde a latitudes geograficas entre 30 y 40 grados
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y a periodos de minima actividad solar. En tiempos de maximo solar, la
densidad de electrones en el pico de la capa F; puede alcanzar el orden de
2 x 10° electrones por centimetro ctbico.

La densidad electrénica de la ionosfera y la altura del pico se sondean
constantemente enviando senales de radio de distintas frecuencias y midiendo
el tiempo que tardan en regresar. Estos sondeos han revelado gran cantidad
de detalles interesantes en el plasma ionosférico, complicados patrones de
densidad y corrientes eléctricas, una compleja fotoquimica y otros efectos
magnetohidrodinamicos. En particular, en la ionosfera se propagan las ondas
magnetohidrodinamicas, que viajan en los plasmas atravesados por un campo
magnético, como son todos los plasmas espaciales. Algunas son longitudinales
y otras son transversales. Estas ondas desempanan un papel muy importante
en los plasmas espaciales y volveremos a encontrarlas en otros lugares. En
la ionosfera, estas ondas MHD son impulsadas por los movimientos de la
atmosfera baja y por otros movimientos magnetosféricos que llegan desde
arriba.

El estado de la ionosfera, como ya mencionamos, varia de dia a noche
como consecuencia del cambio en la fotoionizacion y en el calentamiento de
la atmésfera. Durante el dia, cuando la atmosfera estd mas caliente y sus
moléculas estdn mas agitadas, las colisiones entre electrones y los atomos
neutros producen una fuerte absorciéon de las ondas electromagnéticas de
radio. De noche, al bajar la temperatura, el nimero de colisiones disminuye
y se pueden transmitir con mayor alcance y mayor claridad. También el efecto
de recombinacion que ocurre durante la noche ocasiona que suban las capas
reflectoras a la Tierra, llegan maés lejos y se escuchan estaciones que de dia
es dificil captar. La figura 3.9 muestra las capas de la ionosfera

Pero éstas no son las tinicas variaciones que sufree la ionosfera. También
la afectan los fenémenos que ocurren en la atmosfera baja y, en forma mucho
mas drastica, los fendmenos esporadicos que ocurren en el Sol. Las rafagas
solares, explicadas en la seccion 2.3, lanzan hacia el espacio gran cantidad
de energia electromagnética en distintas longitudes de ondas que incluyen
la luz. Las radiaciones de longitudes de onda més cortas (EUV y rayos X)
incrementan muchisimo la ionizacién en la ionosfera y por lo tanto alteran
todos sus patrones de corrientes eléctricas. Las alteraciones en la densidad
de los iones repercuten en las radiocomunicaciones y las alteraciones en las
corrientes se reflejan en el campo magnético de la Tierra.

Cuando ocurren estas explosiones y después, por un periodo de dias, es
normal que incidan sobre la Tierra particulas de muy alta energia emitidas
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Figura 3.9: Capas de la ionosfera

por estos eventos. Estas particulas giran alrededor de las lineas de campo
magnético de la Tierra y se precipitan sobre la ionosfera, principalmente en
regiones de alta latitud, alrededor de los polos, penetran hasta la parte mas
baja de la ionosfera, la capa D e ionizan los constituyentes de la atmédsfera
al chocar con ellos, con lo cual aumenta considerablemente la densidad de
electrones. Este exceso de electrones produce, al igual que en el caso anterior,
una absorcion severa e incluso un bloqueo total de las ondas de radio. Su
efecto se siente principalmente durante el dia, cuando la Tierra esta frente al
Sol y recibe estas particulas, pero cuando es muy intenso permanece también
por la noche. Como el efecto de absorcion y bloqueo de ondas de radio se
da en los casquetes polares, a este fendmeno se le conoce como absorcion en
los casquetes polares que afecta principalmente a las comunicaciones a alta
latitud.

El comportamiento de la ionosfera también se ve alterado por perturba-
ciones que el Sol genera en el plasma del medio interplanetario y que viaja
hasta la Tierra en unos cuantos dias. Estas perturbaciones alteran la estruc-
tura del campo magnético y los patrones de corrientes en todo el plasma que
rodea a la Tierra y pueden incluso permitir la inyeccion del plasma solar hacia
la Tierra, cuando son muy intensas dan lugar a las tormentas geomagnéticas.
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Como dijimos en la seccién de las auroras, la interaccion de particulas
altamente cargadas que salieron por el Sol, ya sea por las eyecciones de masa
coronal, rafagas solares, particulas energéticas solares, etc. La magnetosfera
terrestre (en espacial la ionosfera) provocan las tormenta magnéticas, zonas
donde la interaccion de particulas produce intensos campos magnéticos. Con-
siderando su enorme potencial magnético no es de extranar que ejerzan una
enorme influencia en la Tierra.

Las tormentas magnéticas o geomagnéticas se relacionan con la interfe-
rencia de radio, las ya explicadas auroras. Aun la falta de ellas causa ciertos
efectos graves. Su ausencia entre 1645 y 1715 coincidié con el frio feroz de la
Pequena Edad de Hielo, que entumié a Europa, helé peregrinos y acabé con
la colonia noruega de Groenlandia.

Estos fenémenos son a la vez espectaculares como peligrosos, ya en la
seccion del clima espacial explicamos que la interaccion del viento solar y
la Tierra puede irrumpir comunicaciones militares o comerciales, inutilizar
temporal o totalmente a satélites, sino que también pueden afectar la salud de
las personas. Las manchas solares juegan un papel destacado en esta mencién
ya que se sospecha que las sequias ocurren cuando las manchas estan en su
minimo.

Un dato de especial interés, motivo de atencién de investigadores y medios
de comunicacion, fue en enero de 2005, el Sol estaba en su ciclo de minima
actividad, es decir, no tenfa manchas solares, solo se habia observado viento
solar lento y pocas EMCs de intensidad minima, de forma stibita una enorme
mancha solar se genera en su region ecuatorial, esta mancha solar genero
una EMC tan rapida que llegé en 12 horas a la Tierra, interacciond con
la magnetosfera y la ionosfera, produjo auroras boreales que se vieron en
Canada y en el Norte de Europa, irrumpio con las lineas de comunicacién y
lo mas impactante fue que personas con problemas fisiologicos de salud se
desmayaron, por fortuna no hubo ningiin muerto.



Conclusiones

= La sintesis aqui expuesta informa que la actividad del Sol es muy com-
pleja, dindmica, intensa y espectacular, pues se crefa que el Sol solo
quemaba toneladas de Gas Hidrogeno, que su capa visible, la fotosfera,
antes de que se identificara a la corona solar, no mostraba variacion visi-
ble a simple vista. Que el registro de manchas solares, era un fenémeno
aislado, ahora sabemos que forman parte de un ciclo dinamico. Es un
indicador de que debemos poner muchisimo mas atencién al compor-
tamiento que tiene el astro rey.

= Los eventos que suceden en la corona (viento solar, réfagas solares,
EMCs, PES, etc.) son feémenos muy energéticos producidos por las
interacciones de los campos magnéticos que se encuentran en la coro-
na. Estos fenomenos llenan el medio interplanetario de tal manera que
no hay una sola region que este "vacia” sino que por todas direccio-
nes hay parcelas o regiones de particulas que el Sol llena y reabastece
constantemente.

= La magnetosfera de la Tierra interacciona con todos estos fenémenos
eléctricos, cuando estos fendémenos comprimen a la magnetosfera donde
esta modifica sus propiedades, interacciona con la ionosfera terrestre,
esta interaccion produce grandes y espectaculares fenémenos como las
auroras boreales, y en ocasiones eventos peligrosos como las tormentas
geomagnéticas.

= La observacién y comprension de estos fenémenos dista mucho de finali-
zar, apenas se empieza a tener un idea cuantitativa de ellos, muchisimas
observaciones, planteamiento de modelos y observaciones con naves es-
paciales seran necesarias para tener una idea clara de como suceden
realmente estos fendémenos.
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