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I NTRODUCCTION

El Sol pierde masa a razén dec 10-1"% masas solares via el vien-
to solar. Se denomina viento solar a la expansidén continua
de la Corona hacia el medio interplanetario. Un aumento en
la presidén en 1la base de 1a Corona y un gradiente favorable
con la presién del espacio exterior causa una aceleracidn del
plasma coronal a velocidades supersdnicas.

El viento solar consiste de protones, electrones y particulas
. alfa. A la altura de la 6rbita dela Tierra la densidad prome
'dibﬁde~parficu1as en el viento es de 8.7cm-3, su témperatﬁré
es de unos 100 000°K y tiene una velocidad media de alrededor
de 400Km/s con algunas variaciones de hasta 800Km/s. Los flu
jos de énergia y momento de la radiacién solar son muchos 6r -,
'denes de magnltud mayor que los de 1la pérdida del gas coro-

v

Aunique el flujo déiénergia”del.vienté,esjmuy pequeﬁovsu qstq—‘
dio es de gran importancia para entender las condiciones fisi
cas y los mecanismos de produccidén de energia en la atmésfera
solar. .Desde hace relatlvamente poco, los estudios solares -
_:han sugerldo que el viento solar de alta velocidad (> 600Km/s)
.se.genera-no de toda la,atmosfera, sino que prov1ene de. reglo'
nes bien localizadas que actualmente se identifican con el -
“nombre de hoyos coronales. Es necesarid entonces'comprender
ampliamente estas regiones, asi como el fluJo proveniente de
ellos el cual presenta una alta veloc1dad El propésito de es
ta tesis es el de presentar un estudio de hoyos coronales, sus
condiciones y propiedades fisicas, considerdndose como las -
fuentes de'las corrientes de alta velocidad.

Corriente de alta velocidad

A los flujos con velocidad mayores de 650Km/s se les denomina




corriente de alta velocidad y s6lo aparecen esporddicamente

a lo largo del ciclo solar. Sin embargo parece haber un ma-
yor nimero de estas corrientes durante 1o0s periodos de baja
actividad. Las observacionesde los flujos rdpidos en el vien
to solar, indican que el cambio en la velocidad toma alrede-
dor de un dia permaneciendo en el medio durante uno o varios
dias, posteriormente hay una disminucidn gradual de esta velo
cidad, la cual toma varios dfas hasta alcanzar el valor prome
dio del viento. Acompafian a estas observaciones un pequefio
crecimiento inicial de 1akdensidad,_la_cua1 desminuye después
‘por debajo de 1a densidad media, en donde permanece por .espa-
cio de tres dfas para alténzar‘después su densidad promedio.
La expansién continua de la Corona  en el espacio interplane
tario estd distorsionada por la interaccién de los flujos ri
pidos. . En la actualidad se tiene informacién de laS.Condicig
nes del viento desde d15tanc1as de 0.3 UA hasta ;50 UA, ~ Se es

k5‘pera obtener 1nformac1on de mas de . alla de 50 UA por medlo de’j

 ’1as naves Plonero 10 y 11 y Voyager 1 y 2

Hoyos coronales.

. Los hoyos coronales son amplias regiones en la Corona, que
~..presentan una disminucién: anormal de 1aden51dad electrénlca

y menor temperatura resnecto a la Corona quleta vy poseen camf;”
\’pos maonetlcos unlpolares que dlvergen rapldamente con la al-
~tura. En el afio ‘de 1934, Bartels postulé la existencia de .=

unas regiones denominadas M, como amnlias dreas en la superf1

cie solar para establecer su relacidén con perturbaciones geo-
magnéticas recurréntes, pero no fué sino hasta 1957 cuando se
reconocid la existencia de los hoyos coronales al observarse

en mapas sinépticos de lineas de emisidén coronal. Actualmen-
te existe una gran cantidad de informacién que establece a los

“hoyos coronales como la fuente de las corrientes -de alta veloci

dad las cuales parecen estar en relacibn con variaciones geo-

magnéticas recurrentes.




Los hoyos presentan ademds una notable emisién reducida en to
das las longitudes de onda (rayos X, EUV, luz blanca y ondas
dz radio) respecto a la Corona cirtvcundante. Una

de la densidad y de la temperatura

disminucidn
sugiere que el calentamien
to es menos eficiente en los hoyos cn relacién con el Sol aquig
to. La temperatura en un hoyo es inferior en unos 600 000G°K
respecto a la de la Corona circundante. Una idea muy acepta-
‘ble es la de suponer que la deficiencia de radiacidn emitida

se transforma en energia cinética de particulas.

Unas“de]as caracteristicas mds importantes de los hoyos coro-
nales es ia de poseer campos magnéticos unipolares que se a-
blen hacia el espacio 1nterp1anetar1o. la geometria diver--
gente del campo magnético en un hoyo proporciona una clase de
" tobera por la cual escapa el viento solar. Es importante se-
“fialar que la accién del campo magnético es crucial en la for-
'imac1on de hoyos Yy en la expan510n de la Corona. El interés
'iinor exnllcar la.: formacién de 1los hoyos coronales ha ‘11amado

las atencién de algunos te6r1cos 1nteresados en la teoria del
dinamo solar. ‘

A partir del andlisis de las observaciones, se han propuesto
‘;var:os modelos para descrlblr y entender adecuadamente la re-
“_lac1or entre hoyos coronales‘y la.expansién de la Corona.

; hopn)fHolzer (1976) proponen un modelo en el cual el campo
-macnétlco en un hoyo tiene una seccién- transversal que diver-
ge mis rép1do que una divergencia de la forma rz_hasta una dis
tancia deal menos un radio solar; mé&s alla el flujo se expan-
derd en forma radial. Este modelo sugiere que los hoyos estidn
asociados con campos magnéticos abiertos, pero no todas las -
regiones abiertas pueden originar hoyos, :solamente aquellos
flujos cuya seccidén transversal que se incrementa hacia afuera
con suficente rapidez puede soportar una expansién supersénica
de baja densidad en la Corona; es decir la densidad  -observada



en un hoyo es compatible con la densidad y velocidad de par-
ticulas medidas en la 6rbita de 1la Tierra. Otros modelos pro
puestos son obstruidos por su complejidad matemédtica.

En el primer capitulo de la nmresente tesis se expone brevemen
te un repaso general del So0l, donde se describe su interior,
su atmésfera, su campo'magnético y las diferentes manifesta--
ciones de su actividad. El estudio histdérico sobre la emisién
corpuscular es tratado en el segundo capitulo, asi como las -
propiedades fisicas del viento solar producido por la expan--
’  516n de la corona, los efectos maghéticos en el medio inter=
~planetario, la interaccién del viento con el medio intereste- N
lar, al finalde este capitulo se plantea el pfoblema del momen
“to angular del viento solar.

En el tercer capitulo se realiza un estudio de hoyos corona---
“les como las fuentes de las corirentes de alta velocidad del- ,
v1ento. Se anallzan también las cond1c1ones f151cas, el desa_f
rrollo y evoluc1on, el balance de energia y algunos modelos;_';,
propuestos para predecir las propiedades fisicas de_los hoyosuﬁt
Y su relacién con los flujos ripidos. La consideracif6n de una
»componente latitudinal de-la velocidad de expan51on dentro de
uloun hoyo coronal Se expone.:en- el cuarto cap1tulo. En el apén-
‘dice se 1nc1uye algunos valores de 1as prop1edades f151cas del”

R Vlento solar y de las corrientes de alta ve10c1dad



CAPITULO I.- ESTUDIOS GENERALES DEL SOL.

1.

Generalidades.

La importancia que tienc el Sol para nuestro estudio es tan
grande que no tenemos mias remedio que describir algunas de
sus caracteristicas mids importantes. Empezaremos por decir
que el Sol es la estrella mas cercana a nNosotros y que con-
trola todos los procesos fisicos que se llevan a cabo en el
medio interplanetario, la distancia de la Tierra al Sol o uni
dad astronémica (1 UA) es de 1.49x10!3cm. Gracias:a su cer--
cania, nos es posible obtener datos de alta resolucidén de -
una estrella, los cuales obtenemos por medio de observacio-

~nes de emisiones electromagnéticas y corpusculares, asi co-

co de'campo magnético a través de telescopios y espectrégra
fos tanto en tierra como a bordo de satélites. En 1la tabla
1.1 se muestra algunos de estos datos:

¥

LRadio = - - < - - - = = - o - - o i i - - Ro=6.96x10'%cn.

Masa - - - - = = - - - - - - - - . - - - Mo=1.99x1033gr.
Densidad media - - - - - = = = = = = - - Po=1.4gr/cm3
Luminosidad - - - - - - - - - - - - - - Lo=3.9x1033erg/s
-Constante Solar - - - - - - - - - - - - - 1.90cal/cm.min.

_Campo magnético en la superficie - - - - 1 -2 gauss =
 fCémpo,magnéti;Q‘en las manchas‘ EER ¥ 102'—710?‘gausS

‘kPériodo’dé rotacién media - - - - - - - - 27 dias S
Ciclo de actividad Solar - - - - = - - - 11.2 afios

- Temperatura en le centro del Sol - - - - 1.5x107°K

Tabla 1.1.- Datos generales del Sol

El Sol no gira como si fuera un s6lido, sino que el tiempo
empleado en dar una rotacién va creciendo con la latitud -
heliogrdfica. Este fenémeno es denominado rotacién diferen



cial, observado por primera vez por Carrington en 1863.
Las observaciones sefialan que en el ecuador el periodo de
rotacién es de 24.2 dias, para una latitud de 35° el perio
do es de 26.2 dias, mientras que cerca de los polos, es de
28 dias. Ademds el Sol gira en elmismo sentido de rota--
cidén de las O6rbitas de los planetas.

La constante solar es el flujo de energia medido a la al-
tura de la 6rbita de la Tierra. A partir de ella se en--
cuentra la energia emitida por el Sol o luminosidad, 1la
cual nos permite obtener mediante la ley de Stefan para %a
radiacidn de un cuerpo negro'un7valor para a temperatura
efectiva deé 1la superficiebsoléf;"Este valor resulta ser
de 5780°K. -

1.1 COMPOSICION QUIMICA DEL SOL.
Bl ana1151s de la 1uz solar nos permlte conocer los elemen
" tos  de que se compone el Sol. Con 1la obtenc1on de espec-'

" tros de 1la radlac1on es p051b1e comparar los elementos daue
integran nuestro planeta con los componentes del Sol.’

-~ Mediante un minucioso andlisis de los elementos que inte-
‘7§f§ﬁ“éi‘bléb0“sb1ar' 'se encuentran-las abundanc1as relat1
vas ‘de éStOS‘ '

El Hldrogeno con un porcentaje de 76%, el hélio un 23% y

un 1% de elementos pesados, entre 1os que ‘destacan:

Hierro, niquel, calcio, oxigeno, megnesio y sodio. Actual

mente se ha determinado un total de 46 elementos en el Sol.
7 .8e considera que en su interior la cantidad de elementos y

" su porcentaje en abundanc1a es la misma que la de su exte-
rior.




I.2 EL INTERIOR DEL SOL.

Debido a 1la opacidad de la superficie, la estructura in-
terna del Sol se deduce puramente de consideraciones ted
ricas. En el interior central o ndclec se lleva a cabo
la combustidn que origina la energia solar. Se estima
que a una temperatura de 15 millones de grados Kelvin y
una densidad de 158 gr/cm3, se ticnen los requisitos nece
sarios para que se presenten reacciones termonucleares.
Un posible mecanismo es la reaccidén Protdén-Protdén, donde
la conversién de hidr&geno a helio, suministra la enormé
. energia que alimenta al Sol.

Por encima del nidcleo existe la llamada Zona de Transfe--
rencia radiativa. En esta regién la energia es transpor-
tada hacia el exterior en forma'de radiacidn hasta una
d15tanc1a de 0.89 Ro, a partlr de la cual el transporte
ienerget1co se 1leva a.cabo por conveccidn hacia 1la- super
'f1c1e;,,EniestaareglénVdenpmlnada Zona‘de Convecclon,,el
material es completamente opaco, y existe una fuerte ab-
sorcidén de la energia proveniente del nidcleo. Esta absor
cidn de la radiacidn es debido a la recapturacidn de elec

’i.trones 11bres por parte de los nucleos de h1dr6geno pro-"

  v0cando asi una dlsmlnuc10n notable en e1 Derfll de 1la
temperatura de aprox1madamente 3x105 °K en las profund1~?
“dades de esta zona, hasta 105 °K cerca de la superficie
solar.
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En gran medida es la zona convectiva la que va a deter-
minar la estructura de la atmdsfera ya que como vere--
mos més adelante, la turbulencia que se presenta en es
ta regidn asi como el campo magnético juegan un papel
muy importante en el calentamiento de la atmdsfera.

El fuerte gradiente de temperatura que en dicha zona es
mayor que el gradiente adiabdtico da lugar a una situa-
cibn inestable. El proceso de conveccidn se presenta
cuando un elemento de volumen asciende en forma adiabi-

-tica, entonces el volumen de gas ascendente adquiere una

temperatura mayor que la de sus alrededores y en conse:
cuencia un aumento de presién, experimentando entonces

~.una fuerza neta ascendente. Este proceso se mantiene .

“hasta que el elemento de volumen alcanza una altura a la

cual se obtiene el equilibrio. A partir de este punto
el mencionado elemento cae, originandose celdas de con-
vencci6n cuyo flujo es radial, llevando material calien

te hasta 1la fotosFera en donde aparece en forma de gra—

1.3,
I.3.1

nulos.,

EL EXTERIOR

La Fotésfera

~La mayor parte de la radlac1on que. nos llega del Sol pro.

“viene de la: fotosfera. Esta es’ una capa extremadamante

'ﬂdelgada, qu1za no mayor de -300 Km. “de profundldad su

_temperatura es, como ya se 1nd1co antes de 5780 °K.

La fotésfera presenta un espectro de emisidn, donde se
observan lineas de absorcidén denominadas lineas de Fraun
hofer. Actualmente se ha podido distinguir 20 000 lineas

~que se extiende desde una longltud de onda de 2967 A en

el ultravioleta hasta 9900 A que corresponde a la regibn

“‘infrarroja. Con la ayuda de estas lineas ha sido posi-- .



ble identificar los elemcntos que constituyen al Sol.

Cuando se observa la {fotdsfera con mucho aumento, ésta
presenta una estructura granular, siendo las dimensiones
de estos granos de aprdximadamente 700 Km, de didmetro,

separados entre si por {franjas obscuras de 200 Km., lle-
gando también observarse grantilos de 40 000 Km., de did-
metro denominada supergranulacidén. Mediante el efecto

Doppler se observa que emerge materisldel centro y se su
merge en las orillas, con una duracidn de unos 8 minutos
.en 1la granulac1on y aprb6ximadamente 20 hrs. en la super-
granulacnnn Se considera que estos granulos correspon-
‘den 'a la parte sunerior de las celdas convectivas. ‘

1,3.2 La Crom&sfera

A un nivel superior a la'fotésfera se halla 1la cromés-
fera, esta se eleva hasta una altura de- 1 02 Ro: Su 1uz

" rojaes deblda al hldrogeno uno de 1los componentes prin-
c1pales. El espectro de la cromdsfera en lineas de emi-
sidén muy brillantes, lo cual indica gue se trata de un

' _gas’ca1iente a baja presidn, lo que lleva a la considera-

“»;10n de esta reglon como un gas en act1v1dad dinédmica.

;Las 11neas de emisidn desaparecen a una altura de- 14.000

'Km., por lo que se considera a esta altura como 1a parte
alta de la cromésfera. A alturas menores su temperatura
no difiere mucho de la fotésfera, pero conforme la altu-
ra comienza a elevarse hasta alcanzar unos 50 000 °K en
su parte superior.

Se ha observado que 1la crombésfera no es una atmdsfera ho
mogénea, yar.que presentan una multitud de pequefias llamas,



denominadas espiculas. Se supone que €stas pueden serT
ondas de choque moviéndose hacia arriba desde la zona
convectiva v quec pucden ser el medio para la transmi--
sién de energia necesaria para €l calentamiento de la

Cromdsfera v la Corona.
La Corona Solar.

lLa Corona es la regibén que se extiende mas alla de la
Cromdsfera. Durante un eclipse total, tiene forma de
un halo de débil luz blanca, pero 1la mayor parte es luz
dispersada de 1a fotésfera debido a los electrones 1i-
bres en la Corona. Su forma y ¢xfensi6n deﬁenden_fuer:
temente de la actividad.

En fotografias tomadas durante un mimino de actividad
se distingue una nequefia corona'alargada en las regiones

ecuator1ales en forma de rayos. En las- reglones polares

'se observan rayos que dlvergen abr1endose en: forma de L

abanico. Por otro lado, durante el tiempo de m5x1ma ac-
tividad la forma de la corona es totalmente dlferente ‘

pues muestra una simetria casi radial con una extensiodn

que alcanza hasta 5Ro.

'jLas observac1ones espectroscoplcas de la corona muestran~

lineas de emisidn que corresponden a elementos altamen-

‘te 1onlzados; Actualmente se han registrado 29 lineas

de emisidn, principalmente:

Hierro, niquel y calcio, cuyos potenciales de ionizacidn
corresponde a temperatura de 1.5x10% °K., lo que hace de
la corona 1la regidn mds caliente de la atmdsfera solar.

En regiones ldcalizadas se observan algunas veces las -
llamadas protiberancias*que son condensaciones locales

®Filamentos si se observan debajo del disco.



de material 'frio" que aparecen en lu Corona emergien-
do en forma de arco, alcanzando algunas veces alturas

de 100 000 Km., v pueden tener una longitud de 200 000
Km. con un espesor de 50 000 Km. La ocurrencia de con
densaciones de material frio en el gas coronal sigue

siendo un fendémeno no totalmente comprendido. Final-

mente, debido a la alta temperatura de la corona el cam
po gravitacional del Sol no es capaz de mantenerla ata
da a nuestro astro y por lo tanto escapa hacia el espa
cio exterior en forma supersénica. En el siguiente ca
. pitulo describiremos con mas detalle la exﬂan51on que-'

se conoce como viento.solar

I.4 CAMPOS MAGNETICOS.

Utlllzando el ensanchamlento Zeeman de las lineas espec
,v'trales, se detecta que. el Sol tlene campo magnétlco de ,;f
'ftlno blpolar.f ‘Las notables estructuras de las tuberan o

cias, las esplculas 'y ‘los rayos de la. Corona habfan -

superido la existencia de un campo que cubre completa-
mente al Sol. Sin embargo, Babcock (1952) mostrd por
~primera vez medlante un gran nimero de observac1ones,

Z;Ja emergenc1a de 11neas macnetlcas unlformes de los po%fm“
: los solares, ‘con un valor del campo del: orden de 1-2
»-gauss, mientras que en otras regiones observo un campo

sumamente 1rregu1ar.

Los campos mas intensos observados en el Sol se locali-
zan en las manchas, pero como sus dimensiones son mas
pequefias que el Sol, se considera al campo en las man-
chas como un fendmeno local. Mencionaremos mis acerca
de las manchas mds adelante. Por Gltimo se ha ~obsevado
que la polaridad del campo se invierte cada 11.2 afios.



1.5

ACTIVIDAD SOLAR.

En el Sol se presentan 8reas perturbadas conocidas como
regiones activas las cuales estian asociadas con la apari-
cién de manchas y rafagas y son un indicador del grado de
actividad que presenta el Sol. Li actividad va en el Sol
desde un minimo (cuando casi no hay machas) hasta un mixi
mo (cuando hay alrededor de 200 manchas). Las manchas so
lares son regiones obscuras que anureccn en la superficie
solar.  Como se mueven con el Sol ¥ tienen una duracidn
apr6ximada de un:mes sirven para moniz: orear 1a rotacién so-
lar. ~Una mancha presenta una estructura circular, con dos
regiones concéntricas.. La regién central denominada umbra"
puede tener un diidmetro de 20 000Km., 1a regidn exterior
llamada penumbra es mids clara y tiene un didmetro de 40--
000 Km., con filamentos'radiélea, La 1uminosidgd menor de
la mancha se debe a un disminucién de la'tempera;Ura_de
unos T7500f°K‘enfrEiacién‘aisqualfededoreS;"de;ahiHSU'apg;'
riencia obscura. Se ha propuesto que en estas regiones,
fuertes campos mdgnéticos inhiben el flujo de materia ca
liente proveniente de las zonas de convecccidn por lo que
el gas fotdsferico en la mancha es mids {rio que el circun-

~dante. - -

Las manchas aparecen generalmente en pares o grupos. - Al -

iniciarse un ciclo de actividad, éstas aparecen en latitu-

des cercanas a los 30°, rodeados de puntos brillantes 1l1a
madas fédculas, aunque éstas tGltimas se presentan también
en los polos. Se nota una variacidn notable del nimero de
manchas mientras tiendenra formarse en latitudes mds bajas
ya cercanas al ecuador solar. El1 nimero relativo de man-
chas viene dado por el nimero de Wolf y es una medida de
la actividad solar. La oscilacifén entre un mdximo y un mi
nimo de manchas tiene un perfodo apréximado de 11.2 aifios.



Sin embargo éste periodo no es simétrico ya que puede tener

6.7 anos de midximo aminimo y de 4.6 afios de minimo a miximo.

El desdoblamiento Zeeman de las lineas espectrales determina
que en las manchas existen campos tan intensos como de 3 000
gauss, v quc un par de manchas presentan polaridades opuestas,
como los polos de un imdn. Se observa ademids que en un hemis
ferio, los pares tienden a alinearse de tal manera que las
manchas delanteras tienen en gemeral la misma polaridad que
la del hemisferio, mientras que en el otro hemisferio las po
laridades estédn invertidas, encontrdndose que después de 11.2
aﬁos:la polaridad de las manchas delanteras se invierte en ca
da hemisferio, por lo que la actividad solar tiene en realiza
~dad un periodo de 22.4 afios aprdximadamente.

“Finalmente mencionaremos el fendémeno que da lugar a una gran
qem1516n de radiacidn corpuscular y electromagnétlca' ’

Las réfagas. Las rafagas solares son grandes exp1051ones que?r”"

omnTen en la cromdsfera en la vecindad de las manchas. Seq

pueden clasificar de acuerdo con la brillantez y el drea en

+ .
3 s 3,1,1°. La duracidn de €stas explosiones varia desde unos

segundos en- las micro- réfagas hasta aprox1madamente cinco -
horas en 1as de t1po L3 aunque ‘estas’ son menos- frecuentes.
La- energia emltlda durante ‘una rafaga es del 6rden de 1028Hf
erg, emitiendo ondas de radlo, luz ultrav1olera, rayos X y- ra
diacidén cdsmica.




CAPITULO I1.- EL VIENTO SOLAR.

En este sepgundo capitulo se esbozan algunos de los he--
chos mids sobresamientes del estudio histdrico del vien- .
to solar desde las primeras ideas de una radiacién -
corpuscular proveniente del Sol a principios de este
siglo, la propuesta de Bierman para explicar 1a desvia
cién antisolar que experimentan las colas de los come-
‘tas. Mids adelante se describe la Teoria de la Corona
estdtica y 61 ané1isis_de 1la expensién'hidrodinémiéa de
‘1a Corona expuesta por'Parker (1958). "Posteriormente'
se estudian algunas propiedades y caracteristicas del
plasma del viento solar y finalmente se discute brevemen
te el momento angular del Sol.

‘p{2f1, _DESARROLLQ H1ST0R1CQ4

"Las primeras ideas de una emisidn C6rpﬁscu1ariéoléfffu§'
ron desarrolladas por 0.K. Birkeland, médiahté las ob--
servaciones de tormentas geomagnéticas y de auroras bo-
*reales durante los anos 1902 -y 1903. . Birkeland estaba
”convenc1do de ‘que estos fenomenos se. deblan a. corrlentesn
'corpusculares provenientes del Sol ' Sin embargo estas.gf :
ideas no fueron generalmente,aceptadas._ Mds tarde durag_,V'

te los afios treinta, Chapman y Ferraro, hicieron notar
la relacién entre la aparicidén de auroras y tormentas
magnéticas con la actividad solar. En 1938, S. Forbush
realizd observaciones sobre el decaimiento de la radia-
cidén cdésmica durante la aparicidén de tormentas geomagngé
ticas. "Este.decrecimiento de la radiacibén césmicas te-
nia una relacién con la actividad de las manchas sola-
res. Para su expliéacién Forbush también supuso una emi
si6én radiacidén corpuscular proveniente del Sol.

Tiempo después, en 1951, L. Bierman inicid una serie de
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‘trabajos para explicar la desviacidn antisolar que expe-
rimentan los gases en las colas de los cometas. Bier --
mann explicaba que 1a aceleracidén de los gases se debia
a la transferencia del momento de los electrones produci
dos en una emisibén corpuscular originada en el Sol vy
que flufia hacia afuera en todas las direcciones. Un
cdlculo realizado a través de este estudio del flujo cor
puscular a 1 UA arrojd un valor de 10'° part/cm?s. Una
emisién de particulas de esta magnitud implica una densi
dad numérica de 103cm3 para una velocidad del flujo de
=-107¢m /s. ( Hundhausen, 1972 ).

“Afios mds tarde, en 1957, S. Chapman presentd su teoria
de la Corona Solar Estdtica, en la cual la Corona .invade
todo el espacio interplanetario. Debido a la alta tempe
ratura, el gas coronal esta completamente ionizado, te—- 
'fnlendose asi un plasma con alta conduct1v1dad term1ca._°

“La ecuacidén para“el flujo de calor se define como

q=-K (T)’vr | o (2.1)

s . o B
_donde’K (T) = KoT /' 5 es ‘1a conduct1v1dad térmlca y S

tv,‘lavtemperatura : Chapman estimé Keo= SXTO /%rgs/cm. s. K;Q «¢

Qde tal manera que si no se consideran fuentes de calor
. se tiene entonces para una dlstanc1a suficientemente gran’
de del Sol

d 2 s 24T ,
B KoT/a-;) ; (2.2)

i
o¥

v-Q =

integrando dos veces la ecuacidén (2.2) con la condicidén de
que la temneratura se aprox1me a cero para dlstanc1as nuy
grandes del Sol, se obtiene



T=T(a (2 %7 (2.3)
3
Para una temperatura coronal T(a) = 1x10 °K y a = 1.02Ro
la temperatura a la altura de 1la Tierra (r = 2714 Ro) se

obtiene T = 2x10° °K

Para el equilibrio estidtico, Chapman utilizd la relacidn

barométrica

donde la presién. total del gasAéé P = 2NKT, Moesrla masa
del Sol, G es la constante gravitacional, N la dénsidad

',numerlca, M es la masa del H1dr6geno y K. es. 1a constante:
"de Boltzmann. Integrando la ecuac16n (2 4), se establece

“una ecuacién para la densidad N en func1on de 1a dlstan—.j e

cia heliocéntrica r, obteniéndose

. 5/7 : _ -
N = No( y 7 1] ey

donde No es la densidad de la Coromna .= QXTb?cm,

Se tiene entonces una Corona que. se extiende hasta el in

finito. El valor de N a la altura de la 6rbita de la --

-3

Tierra es de = 250 cm Esto significa que la Tierra es

tiad envuelta por .un plasma caliente (Brandt, 1970)



Ahora bien, si se combinan las ecuaciones (2.3 )'y (2.5), se

obtiene una relacidn para la presién, la cual vienc dada por:

|

GMoM

P(r) = Po exp | — (a)s/7 -1 (2.6)
l 2KT(a)a | T
donde Po= ZNOKT(a) = 0.11 dinas/cm?. Esta ecuacién indica

una d15m1nuC1on de P. conforme la distancia hellocentr1ca R
':aumenta, alcanzando un valor f1n1to cuando T > =, como- conse
7Acuenc1a de 1la varlac1on de ia den51dad dada por 1a ecuac16n'
(2.5). '

Se ve ahora que la presién en el infinito es

Cb(e) - beexp (1 LGleM

Aunque la presién del gas interestelar en las inmediaciones
del S1stema es poco conoc1da, algunos estudios sobre la pre-

_cosm1cos, 1nd1can valores de 10- 12 a 10-13 dlnas/cm2 este

" yalor es un factor de 107 mis pequeno que el valor ‘estimado

 vpara 1a pre51on ‘de la Corona estdtica lo cual 1mp11cara una
aceleracién del flujo coronal como resultado de la dlferenc1a
de presiones, concluyendo que el modelo propuesto por Chapman
es inaceptable, por lo tanto la Corona no puede permanecer
estdatica. '

La existencia de uﬁa-expansidn del gas coronal fué propuesta
en 1958 por E. N Parker.  Esta teoria usa untratamiento hidro
dindmico para describir una expansién supersénica de la Coro-

na solar, a la cual Parker “le denomind viento solar.
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En este modelo se considera al gas coronal con comporta--
miento idecal, ignorando la presencia del campo magnético
solar y desnreciando las fuerzas viscosas. En este estu-
dio, las ecuaciones hidrodinimicas describen 1la circula--
cidn y las distribuciones de presibn y temperatura en una
atmds{era densa, en donde el estado del gas es dominado
por los efectos colisionales.

El modelo estid basado cuantitativamente en la ecuacidn de

momento
vy dv _ _ dP (R P L T
donde P = 2NKT v V es 1a'velocidad*dévex?aDSién-’.La ecua-

cidén de continuidad para una Corona con simetria esférica
es . ‘ L ' :

gy (2N V) = 0
.de donde se obtiene

e v - e 8

En este caso N(r) dismin&ye r§pidaﬁenté,cbh la altufafde-,ygf

" bido al fuerte campo gravitacinal del Sol. Por lo ténto’“;
V(r) debera incementarse con la altura.

Usando ahora 1la relacién (2.10) para eliminar la densidad
en la ecuacidén (2.8), se obtiene '

. - 2KT : d N -
d¥ ( V’ v ) w 3 (—=2) - ggg o 21y



relacién que proporciga la velocidad del plasma coronal
en funcidén de la distancia heliocéntrica r, restringida
a los modelos dec temperatura en la Corona Solar. De

hechoesta ecuaciin proporciona las condiciones para las
cuales la expansidn se hace supersdnica. Esto sucede a
una distancia critica rc , en donde el flujo pasade ser
subsénico a supersdénico. E1 viento solar es supersdnico

en el sentido de que su velocidad observada en direccidn
opuesta al Sol es mayor que el promedio fortuito o veloci
dad t&rmica de las particulas que lo componen. Para el ca
"so de una Corona isotérmica, el valor de rc se determina’
‘si el lado derecho de la-ecuacidn (2.11) es cero, se tie

L. one entonces

TC—W-(%-Ta_ ‘ ) (2.12)

- que como- vemos es funcibn de lawtemperatura.

‘Para encontrar e1 valor de la ve10c1dad Vc en e1 punto cr1
~tico, se- requ1ere que el coef1c1ente de . dV/dr sea cero, as;v
que

= 2KT (a)
reTM

)R e (2013)
_ ‘esto es, la velocidad varia~§proximadamente_como T /2,

Si se suvpone una temperaturé coronal T(a) = 1x106°K en 1la
base de la Corona donde a= 7x10!%cm. se tiene Vc=0.7 Km/s.
Bl valor del puntd critico se alcanza en rec= 4.5 Ry donde
'la velocidad de expansién es de 120 Km/s. La velocidad
en el punto critico se aproxima a la velocidad sénica dada
“por C = (.1§-)1/ 2 = ( ‘_éél )1/2 = 117 Km/s. Pero como

; 3
la velocidada deberia ser creciente para explicar satisfac




toriamente la hipdtesis de Biermann, la velocidad de expan
s16n de la Corona deberia ser supersdbnica. La velocidad a
la altura de 1a Tierra es aproximadamente de 500 Km/s. v

su densidad de 7 part./cm®. El camino libre medio es ~1UA.

En el modelo de la Corona isotérmica, Parker suponia que

la temperatura se mantenia constante Unicamente para dis-
tancias muy cercanas al Sol, mediante lIa conduccién térmi-
ca, pero para grandes distancias desaparece la conduccidn.

Al integrar la ecuacidn (2.11) se obtiene la solucidn

2 ys s : e .
Yom MY - 3 4 a1n Vir .

: ) . '
o= . ma

‘Vc Ve A Vér (2.14)

donde w = GMj, como puede verse de esta ecuacibn, para dis

_tancias muy grandes la velocidad se incrementa como 1ln r.

v

‘;En la flgura 2 1 se- graflcan los valores ‘de 1as veIOC1da—'
‘des V del ‘gas. coronal en funcién.de la distancia hellocen
trica, para valores razonables de la temperatura T en la
Corona Solar. Se puede observar en esta figura una velo-
cidad de expan51on de varias veces 10 cm/s, valor que es
”ta de: acuerdo con la hlpOtESIS de. Blermann.

Sih‘embargo eh‘uﬁ esfudib sistemdtico Sbbré la Teoria Ciné&"
. tica de atmésferas estelares, J.Chamberlain (1960,1961),
publicé varios articulos donde considera invalida la expan
sién supersénica. En estos trabajos, Chamberlain expresé
claramente como la expansidén hidrodindmica se limitaba a
una solucidn evaporativa de la Corona, a la cual denominé
brisa solar. En dicho estudio, el gas coronal deberia te-
ner una distribucién maxwelliana de velocidades a tempera--
turas constantes. En tal distribucién las particulas de
mayor velocidad saldrian disparadas hacia el exterior,



hasta alcanzar una distancia £, llamada exosfera.

(Kwm/s) ‘ —

00 P

Yo0 |
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L A ‘ : Ye RQ
10 . 20 30 Yo
Distancia heliocéntrica
Fig. 2.1.- Grafica de la velocidad de expan516n radial

para una Corona 1soterm1ca, como func16n de la distan--
“cia, para diferentes valores de la temperatura coronal

“"Despreciando las colisiones de las particulas debido a 1la
baja densidad, éstas se evaporaran siguiendo trayectorias

' h1perb011cas hasta alcanzar una veloc1dad maxima a pocos4MQ@Lﬁlv

'yanularse conforme r + .,  Esta franca ‘oposicién a 1la teo-
ria de Parker fué 1lamada en un t1empo controversia Par-

ker— Chamberlain.

De hecho la. ecuacién (2.1) permite una familia de solucio-
nes que tiedensubstancialmente diferentes significados f1i-

sicos, tal como se ve en la figura 2.2,

radios-solares;,’ para: despues ‘disminuir como r'1/2’, hasta;, ,



Fig. 2.2.- Soluciones topolégicas del viento
solar. ( Brandt, 1970 ) o

solucién I alcanza velocidades supers6nicas para distan

La
- cias 'menores que el critico r¢, la cual no se acepta. La

solucidén II es inadmisible debido & que se inicia con velo
cidades supersénicas, para después disminuir, lo que con -
‘tradice las observaciones. En cuanto a la solucién III,
no obstante que considera el flujo subsénico iniciél, ja
mids alcanza una velocidad supersénica en‘rc, esta solu-

cidn representa la brisa solar. Asi pues ninguna de estas

soluciones satisface las condiciones de frontera expuestas:
~en la Teoria de Parker. La tdnica solucidn que si satisface

estas condiciones es la curva IV.
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Con el advenimiento en 1957 de los primeros sat€flites fuera
de la atmb6sfera terrestre, se confirmaron las predicciones
de Parker, los cuales registraron una velocidad radial de
la Corona supersdnica. La velocidad es aproximuadamente ce
ro en su base vy después crece con velocidades supersdnicas.
Es decir la exnansién es continua y no es necesuria la su-

posicién de una exosfera.

El fendmeno es comparable al flujo de gas del motor de un
cohete en donde el gas que en este caso es el viento solar,
es sunersonlco saliendo de una serie’ de mﬂm&as tipo cohete
"que cubre completamente la superf1c1e del Sol. A, Dessler
(1967) ha demostrado esta analogla, senalando las caracte- ‘
risticas correspondientes de la atmdsfera solar que equiva-
len a las de un motor de un cohete. Ante todo, en un motor
de cohete e1 calor se aplica a un fluido de'trabajo'para v
. ‘aumentar _ su pre51on en la.cémara. de combust16n. .S0lo es. po
v"51b1e que el fluJo que. sale “de 1a cémara de combustlén 1le- -
gue a- la veloc1dad del sonldo si se tiene una“ pre516n sufl-
cientemente elevada con relacidn a la atmésfera c1rcundante.
Esto es cierto sin importar que el orificio de salida tenga
o no forma de tobera, pero sélo puede lograrse si ese ori-
 ff1c1o de sal1da_es suf1c1entemente pequeno para_ restr1ng1r )
 e1 flugo Yy permitlr aue- se forme en. la camara de combustlon‘*

‘una- pre51on aue sea suf1c1ente para acelerar e1 fluJo a Ve-5 “
locidad sénica en el orificio. Si el combustible en el co-.r"
hete se quema en uhacciriardosin orificio estrecho, como en

el cilindro de un cafidn, siempre resultarid un flujo subsés-
nico y no se obtendrd un flujo supersénico. Es decir, debe

b of: proporcionarse suficiente calor al interior del- comhusti
ble de trabajo.en una cimara cerrada con un orificio de sa-
lida limitado para que produzca veloc1dades sénlcas en el
'm1smo.‘ '



Qtra de las caracteristicas que debe cumnlir la salida del
motor del cohete para obtener el flujo supersénico es la
tobera acampanada, en la cual los gases en el escape se di-
laten y enfrien a medida nue se aceleren fuera de la tobera.
La tobera del cohete es una tobera de De Laval y tiene una
semejanza fisica con la tobera de Venturi, en que las con-
diciones del flujo son completamente diferentes. EI gas
que sale de la garganta de la tobera de Venturi sufre una
compresién, en vez de 1la expénsién qQue experimenta é1,8?5* B

. que sale de la garganta en una tobera de De Laval.

AN ' +
[ I
, I
- Subsém'co .’ . / - Py — o |u":»°~. R
| / Y Speradnice

A e T et o AT v T e w e

| Fig.'2.3. Tobera de De Laval.

En la tobera de Venturi la diferencia de presién simplemen-
te no es suficiente para producir en la garganta un flujo
con velocidad s6nica y por lo tanto no puede ocurrir un flu

jo supersdnico

Ahora bien, como los gases que rodean al Sol se caracterizan
por una temperatura de 1-2x10%°K, se produce entonces un

. escape substahcial de gases~al*espacio:'”En dicho flujo ra-
dial las particulas adyacentés se apartan como lo hacen '
también en una tobera de un cohete. Asi pues existe una
gran semejanza entre la Corona y una tobera de un cohete.




Se requiere entonces una regién de flujo comprimido equi-
valente a la garganta en la tobera del cohete donde debe
producirse la velocidad sénica. La analogia solar que co
rresponde a la garganta de la tobera es la gravedad. Ella
es la que permite el aumento de la presidn en la parte in-
ferior de la Corona, causando as? la aceleracién del plas-
ma coronal a velocidades sénicas 7, Por extrafio que parez
ca la temperatura de la Corona solo puede tener un intervalo
~de temperaturas, de tal manera que si se tienen temperaturas
muy eleVadés;‘sé‘tiene valores menores del radio critico
por 1o cual su temperatura mdxima es cuando % = Ro, en és-
te caso 1la gravedad no seria adecuada para restringir sufl-
cientemente el flujo y lograr que éste alcance la veloci-
dad sénica y se tendria'la brisa solar. Por otra parte si
la temperatura fuera ‘muy baJa se tendr1a el caso de una Co—
.rona Estatlca. , ‘ ' T o
Como'  veremos en el siguiente capitulo, la teoria biasica de
la expansién se ha vuelto cada vez mis sofisticada. Fuer-
za;_adicionalés tales como mecidnicas, hidrodinamicas y
'fuefzas,v15c9$35,éﬁ';pmén en cuenta. AlgunoS'CélcuiOs.hah
'sido’ réfinados, usandoecuacioneés dé dos ‘fluidos  (Hartle y:
‘Sturrock,1968; Leer y Axford, 1972), séparando las’ebua—
vc1ones de energla y de momento para las componentes ‘de io-
nes y electrones. El efecto de una simetria no esférica

tambien ha sido investigada ( Kopp y Holzer,1976)

Es de esperarse entonces que una teoria mds completa de es-
te fendmeno pueda desarrollarse con una mejor reproduccidn
de los datos observacionales con misiones de exploracidn

de mis alld de 50 UA y. fuera de la ecliptica.
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CARACTERISTICAS DEL VIENTO SOLAR

La primera confirmacibn directa de la existencia del vien
to solar, fué llevada a cabo por las naves esmaciales Ex-
plorer 10 y Mariner II, durante los afios 1961 v 1962, Es
tas mediciones fueron realizadas a una altura en donde la
influencia del campo magné€tico terrestre es insignifican-

te para no desviar el mlasma coronal,

En 1la tabla 2. 1 se nresentan algunas caracterlstlcas del
flujo coronal a la altura de 1la Tierra. La d15tr1buc16h

ﬂde la velocidad ha sido realizada entre los afios 1962 y

'1974. En el apéndice se describen otras nronledades fi-
sicas del viento solar.

. NN NN \\“\ ~. ~,

. baremetre. .Promedio SRS Baja ve loqdad Alta velqc1dad ,
et T .media g o wedia - 0 -»medla 3;q_v_~-
N (ecm—3) 8.7 6.6  11.9 3.9 3.9 0.6

V (km s=1) 46 8 116 327 15 702 32

4.1x108 2.4x108 3.9x108 1.5x108 2.7x1080.4x108
“1°,2%¥05 0.9x10 0.34x105 0.15x16- 2, x1050 3x10°
C1.4x%105 0.4x105 1.3x105 0.3x105 1.0x10° ’1x105
'5.8x10% 5. 0x105 1. 1x10s 0;3:61;'0_5 1. 4x1053 '.)x105

total )
(ergs em™=") 2.29 1.85 2.44

Tabla 2.1.- Caracterfsticas del viento solar. (White, 1977)



Como se puede examinar en esta tabla, 1as velocidades del
viento se dividen en alta y baja. Se define como baja si
es menor de 350:Km/s y alta si son velocidades mayores a
650 Km/s, a los flujos de alta velocidad se les denomina
corrientes de alta velocidad (High Speed Streams). Estas
corrientes son particularmente importantes por su relacidn
con 1la apériciﬁn de hoyos coronales y son objetos de una
gran cantidad de trabajos en la investigacién del viento
solar. En este trabajo se enfatiza el estudio de hoyos
coronales como las fuentes de las corrientes de alta velo
cidad en el viento solar.

" En 1a tabla 2.1 Ny V son 1la densidad y la velocidad de

 1as partlculas respectlvamente NV es el flujo, Tp, T, yTa
son las temperaturas de los protones , elctrones y par -
ticulas alfa respectivamente. " E1 flujo de.energfa rédﬂxl

del viento solar se determlna sumando 1la energfa prav1ta—

"1c1onal iy c1nét1ca de 1los. protones, electrones Y particulas

x;rﬂalfa, la conduccinn de calor y la. turbulenc1a de campos
‘:;magnétlcos de . Alfvén Yer tabla A - II en el anéndlce

Sin embargo, hay que hacer notar que el flu;o de energla
‘cin€tica y potenc1a1 de 1los protones aportan un 90% del
'~f1uJo ‘de -la energia total " Las- observac1ones actuales se

A ifhan extendldo desde d15tanc1as hellocéntrlcas de 0 3 UA,

‘freallzadas por Hellos T y II v hasta unos 50 UA por los
.‘Ploneros 10 y 11 y los V1aJeros 1 y 2. ’

En la gfﬁfiéé 2.1, se muestran las variaciones de la ve-
locidad del flujo de los protones Vp, densidad Np, densi-
dad del flujo N V,y densidad de energfa total como funcibn
del tiempo tomadas a una distancia de 0.5 UA,.

V}alfa, la: entalpta de 105 nrotones electrones y.. Darticulasvff *'
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Grafica 2.1.- Variaciones de velocidad, de densidad,
de densidad de flujo y energia total de protones
Cada punto repres’ent’a en promedio una rotacidén so-
lar completa.( Solar Wind Five#1982) S o
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La siguiente grifica muestra la velocidad promedio, tomada
por pionero 10 durante los afios 1972 y 1981.

(K /2

VELOCID AD

Cwod

"u’c‘.. 2

—— l UA

Ol P:‘ong_\vo 10

550 ¢

5009

Yoo X -

S

: TlsuPo :
Graflca 2 2 - Veloc1dad promedlo del v1ento solar a 1 UA

y’como se observa por: Plonero 10. (Solar W1nd~f1ve*,198 )

Como -se puede observar en esta grafica, la velocidad prome-
dio del flujo a grandes distancias estd correlacionada con
la velocidad a 1 UA. En la siguiente griafica se muestra el
‘valor de 1la temperatura en relacién con la distancia.
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2.3 ASPECTOS MACROSCOPICOS

.1

Hemos visto ya algunas caracteristicas de la expansidn
coronal a través del espacio interplanetario. No obstan
te que el aspecto del flujo corpuscular ha sido entendido
teSricamente desde 1958, algunos detalles observados a
bordo de satélites no han sido explicados por una simple
descripcién hidrdédindmica. Mencionaremos ahora otros
estudios referentes a la expansién persistente de la Co-

rona.

CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO
Como se sefiald en elvprimer capitulo, se consideré al cam
po magnético general del Sol como un dipolo, cuya magni-

tud ‘'en la Fotdsfera es de ~ 1 gauss, observdndose en las

manchas intensidades de hasta 2000 gauss.. Cuando un plas
v‘ma'altamente conductor, como en. el caso de la Corona, se

,mueve en. presenc1a de un campo magnetlco, ‘el plasma- tien

de a conservar el fluJo magnét1co en su. 1nter10r por lo

“que'“arrastra" en su mov1m1ento a las 11neas del campo;

se dice entonces que las lineas del campo ‘estian congeladas.
Por consiguiente el campo magnético general del Scol es
esencialmente la de un dipolo extendiéndose radialmente

én ‘el"medio interplanetario, arrastrado por la expansién -

de ‘1a Corona{'Sin‘embafgo, la rotacién solar. deforman' las

'11neas del campo las cuales adqu1eren un’ estructura llama

da espiral de Arquimedes.

En la Figura 2.3 se observan las lineas del campo en el
plano de la ecliptica. Como el dngulo comprendido entre
el plano ecuatorial solar y la ecliptica es de 7.5°, las
lineas magnéticas localizadas en el ecuador solar practl-
camente yacen sobre la ecliptlca.
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. en el plano de la. eclipt1ca. La analogia con la quev;ffﬁf,”

‘ Vforman los chorros de agua de las mangueras g1rator1as
de 105 Jardlnes es evidente.

”;Con51deremos ahora un fluJo radlal donde. se. supone. una

"‘veloc1dad 1ndepend1ente de 1a d1stanc1a he11océntr1ca.
‘Las ecuaC1ones que descrlben 1a estuctura esplral en e1
;plano de 1a ecllptlca en coordenadas polares son

r =Vt (2.15)
¢ = Qt - 4 ‘ (2.16)
donde V es la velocidad de expansién del viento solar, r

"la‘diStancia~he1iocéntrica;wnv1a ve1ocidad angﬁlgrwdel
Sol = 2.7x10% rad/s y ¢ el &ngulo azimutal. (Parker,1963)
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-Fig} 2 4. RepresentaC16n del éngulo w a una dlstanc1a

heliocéntrlca T.

 vE11m1nando el t1emno de 1las ecuac1ones (2.15) y (2 16),‘:
‘;se obtlene _ ; .

esta expresién descrribe la estructura espiral de las 1i-
neas magnétlcas. El angulo de manguera o éngulo esp1ra1

Fhﬁ,arqu1med1ano Yo se def1ne como ‘el angulo .que forman la ‘tan

7ﬁgente de la esplral en un. punto, con el radlo vector soé'“'

~1ar en dicho punto, ver flg 2.3, y se expresa como

Tan v = & @ | (2.18)

T
A"
A la altura de la Tierra y para una velocidad del flujo de
300 Km/s, el dngulo de manguera es de 50°, y con una velo-
cidad de 1000 Km/s las lineas de fuerza son practicamente
radiales

Para evaluar la magnitud del camno magnético interplaneta-
rio, se descompone el campo en dos componentes en el plano
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de 1a ecliptica (Parker, 1963):
Una componente radial
T ,
Br= Bo( ?0)2 - L (2.19)
y una compomnente azimutal

B,= B_ Tan y = Bo ( £2 )2 (2.20)

¢

Y una componente 1atitudina1'perpendicular al plano de
la ecliptica L -

B. = 0 o | o (z.21)

Sé tiene entoncesvpara distancias heliocéntricas la mag
- nitud del campo es ‘
U Bpo=Be (I°)2 (1 eawx2/v2)M2 o (2.22)

La cual expresa que para pequefias distancias B varia co-
mo 1/r? , mientras que si las distancias son muy grandes

~ B-varia.como 1/r. Mediciones directas de la magnitud

. del campo en las inmediaciones de 1la Tierra, arrojan va-

- lores de 5 a 7 y *. Estas mediciones del campo han-$ido
exiendidas\més all4d de 30 UA, llevadas a cabo por 1las na
ves Pionero 10 y 11, de 1973 a 1981, incluyendo observa-
ciones entre el minimo de actividad solar en 1974 y el
maximo en 1980.

Un estudio de la componente azimutal B¢ ha sido realiza-
do por Kayser et al en Solar Wind Five, 19821

* 1y = 10-5 gauss
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Grafica 2.4.- Dependenc1a del campo azimutal en func1on
de la distancia. Solar Wind Five¥ 1982.

:tos Vélores de B¢ han 51do tomados en 1ntervalos de OSUAQL
“E1 . resultado de obtener una linea recta cuya pendlentev‘
es. 1gual a cero, muestra que en promedio B d1sm1nuye
como r-! , 1o cual esti de acuerdo con la ecuac16n_(2.20)
En ?el””éﬁgndicé-?~"v¥se“ muestra la magnitud del campo
como. funcién del tiempo superpuesto al campo a 1 UA.

vE1 én51iSiéfﬁéia“lamcohpphéntéiB: -ha'dété¥miné66waﬁé~és:“
consistente con la dependencia de r-2 , como lo predice
el modelo de Parker ( Solar Wind Five *, 1982 ). Respee

to a la componente B, » también ha sido estudiada y se
ha medido un valor igual a cero dentro de los errores

experimentales.

Basindose en magnetogramas solares, donde se mostraba
al campo magnético de la Fot6sfera dividida en &reas de
‘diferentes poiaridades, Ahluwalia y Dessler (1962), su-
girieron que el campo magnético interplanetario deberia
estar dividido en sectores de diferentes polaridades,



donde el vector del campo tiene sentidos opuestos (solar
© anti solar). Mediante observaciones realizadas a bordo
de satélites, Wilcox y Ness (1965), encontraron una estruc

tura sectorial en la cual la nolaridad del campo en cada
sector tenia el mismo signo con algunas pequefias variacio-

nes - - -

- > -

~Fig. 2.5.- Diagrama esquemdtico del sector interplane-

\?T:Ntarioy “Los .signos + y - .significan 1a;pd1apidad_del¢.

campo. Wilcox y Ness, 1965.

Esta configuracién'sectorial corrota con el Sol, es decir,
las lineas magnéticas al irse expandiendo van rotando, en-
tonces la estructura espiral participa en la rotacidn solar
manteniéndose cuasiestacionaria durante tiempos relativa-
mente largos. En el transcurso de estas investigaciones,
se determindé una duracién de estos sectores de hasta un
afio en tiempos cquietos y menos de una rotacibén solar en
tiempos de actividad. También se observé que grupos de man
chas solares estaban localizadas cerca las regiones fronte
rizas de los sectores. Los limites entre los sectores adya
centes se denominaron hojas neutras.
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Dentro de cada sector se han observado corrientes de alta
velocidad, mientras que en las cercanias de los limites de
las fronteras secteriales el viento fluye lentamente ( Snyder
y Neugebauer,(1966); Sakurai,(1974); Levine et al, (1977) ).
Los flujos riapidos parecen pues tener su origen en el inte-
rior de regiones unipolares del campo fotosférico, como vere
mos en el siguiente capitulo, esta relacidén de sectores uni-

polares con flujos ridpidos

" Las pfimeras,ideas de modificar el modelo de Parker del camﬁ5§

',magnético interplanetario, fueron sugeridas por Schulz(1973),

el cual el campo magnético solar y su extensién en el viento
solar podia representarse por el arrastre de un dipolo incli-
nado un &dngulo a respecto al eje de rotacién. Svalgaard y

,:~Wi1cox, (1978), propusieron.unlmodelo-tridimensional, basén-
~-dose en la distribucidén de los campos fotosféricos. Segln

“este modelo la l1l4dmina neutra tiene una conformacidn ondulada.-

- Los cruces de la hoja neutra con el plano de la ecliptica dan

lugar a las fronteras observadas en el espacio interplanetario.

_En la fig.2.6 se muestra una simulacidén de las lineas de fuer-

...zas de formadas por .1a ondulacién del campo.. .

A;El:éﬁélisis:preéentado presentado. sobre el modelo del;campo

magnético interplanetario es. muy simplificado 'y solo es acep-
table en tiempos de minima actividad solar. A bajas alturas

"en la Corona la intensidad de los campos magnéticos es sufi -

cientemente alta como para controlar el plasma. Sin embargo,

las lineas de fuerza son empujadas por el viento a partir de

de cierta distancia T, > donde la velocidad de Alfvén \."a=(B/lmp§"§1/2
(donde f es 1la densidad y B la intensidad del campo magnético),

'sea comparable a la velocidad del flujo. Esta distancia se de-

nomina punto alfvénico.




Fig. 2.6.- Una»represghtacién de la l1amina neutra que
separa las regiopes de. entrada y salida de la polaridad
~del campo. | - v '

 La,prééén¢i§ dé]irgegﬁiafidades §nféifViento,prqduéidos por 5
diferencias de &eldcidé&éé’&eikplaéma &ebidgs.a variaciones
temporales de témperatura coronél, produccidn de particulas
energéticas o rayos c6§micq~producidos én_ias rifagas, causa
'flucfuaciones en el campbfmagnétinterplanetario;‘(Hollweg,1978;
“Cuperman;1980; Burldga, 1979;Feldman,1979) =~ =~

Posiblemente el vientQ‘splar“terminéven una gran onda de cho-

. que, ocasionando un aumento en la temperatura de hasta 107 °K.

Mis alli de esta ondé;.el flujo se vuelve subsénico y se dis-
nersa en el medio interestelar. Las lineas de fuerza se de-
forman fuertemente a consecuencia de 1la turbulencia inducida
por la onda de choque y por las inestabilidades que ocurren
cuando el piasma del viento interacciona con el medio inter-
estelar. . El flujo del plasma solar continda-hacia el -exterior, -
aunque en proporcién mfis lenta y sigue arrastrando consigo el



campo magnético. Finalmente el gas se enfria, y su conducti-
vidad disminuye tanto que el campo magnético puede desprender

sc de &1. ( Axford,1973).

Es muy interesante estudiar cémo se.enfria el plasma. E]l es-
pacio galictico contiene hidrdégeno atémico frio a muy baja
temperatura y densidad, el cual se encuentra en la regidn que
queda atrds del frente del choque ocupada por el plasma ca-
liente. ( Axford,1976). Cuando un dtomo de hidrd6geno choca
con un ién de hidré6geno con movimiento radpido puede ocurrir
‘un. proceso de transferencia de carga en el que el 16n se neul-
;traliia y el dtomo se convierta en idn, el efecto rs exacta-
mente el mismo qheksi se intercambian energias entre el &tomo
y el ién. De esta manera, los iones calientes mds alla de
la onda de choque transfieren su energia a los atomos de hi-
drégeno  neutro, lo que enfria al plasma. La concentracién de
~los iones del viento solar un poco antes de llegar al frente
coude Chpque'sélo.es‘aproximadamenteﬁuna?¢entésima de ién por cmd.
*fPorﬂld,tantb, al atravesar el f rente de onda, 1la concentra-.
cién aumenta a fin de resistir las presiones que existen en-
tre el frente de onda y la presién galdctica. Las mediciones
de radio indican la presencia de un campo‘megnético galdctico

- cuya intensidad es ~ ly .

La regidn en la cual se exyiende el plasma coronal es denomi-
_nada'Heliésfera. La distancia en la cual se expande el viento
como flujo supersdnico, viene dada por la relacién del balance

de presidn
2 _ AR2 : 2
ne m Ve/ R2 = k [ 8B2 / 8m+ ngg 2K T_+ mV 1] (2.23)

donde k es un factor que toma en cuenta la estimacién del

campo magnético interestelar debido a la presencia del viento
solar, B_ es la magnitud del campo magnético galdctico, ne es
la densidad interestelar, Tg es la temperatura del gas inter-
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estelar, V es 1a velocidad del medio interestelar rTelativa al
Sistema Solar, k es el factor de aijuste ~ 1.13.,R es la dis-
tancia donde termina el frente del choque en UA v nem\-'e es,
la presidén del viento a 1 UA.

Los valores de los pardmetros del medio interestelar son
(Axford,1976) :

V = 20Km/s

Tg= 12000 °K

i = 0.03 cm3 _ ’

n_ =0.03 cm? ST L T R RO

3.5 xlO Sgauss

=<}
R

La distancia minima a la cual termina el fernte de onda es
del orden de 100 UA. La distancia donde termina la helidsfera
es ~120 UA. Como la estrella mds cercana se encuentra a 10°
~UA, no es posible la interaccién del viento solar con otros _
‘iﬁientOSHestelétes. En lé'siguienté figura'sé‘muestré'un,tes-'"'”
‘auema de la helidsfera. ' " ,

Viealo interestelar

Teeminacion de S

la onde de Logque

Fig.2.6.- Esquema de la Helidsfera. Debido al -movimiento
relativo del Sistema Solar en el medio interestelar, la

"+ "Helidésfera toma una forma achatada.
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importante sefialar tres efectos que reducen la estimacidén
R, éstos son:n)la pérdida del momento del viento debido
intercambio de carga con el hidrdgeno neutro interestelar,
los efectos de la tensién magnética que pueden ocasionar

gradiente de presidn entre la onda de choque y la Heliés-

fera el cual es mayor si el plasma se enfria eficientemente

por intercambio de carga y c¢) la influencia de los rayos cbs

micos de baja energia, los cuales vposeen presiones suficien-

temente altas como para contribuir significativamente. S&61lo

cabe esperar las observaciones de los Pioneros y Viajeros eh

los limites o mids alld del Sistema Solar para determinar cual

es

limite real de la Helidsfera.
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MOMENTO ANGULAR

Para terminar este capitulo analizaremos c6mo el flujo
del viento tiene importancia en la pérdida decl momento
angular del Sol. Podemos estimar la razén de pérdida de
masa por la expansién coronal mediante M = 4“T?Vpﬂp
HBando los datos de 1la tabla 2.1 el Sol pierde masa

a razén de 3 x 10°!% My/afio, lo cual corresponde a un
tiempo de vida de 3 x 10!3%afos. Este valor es grande
comparado con la vida del Sol estimada en 5 x 10° aves
Heymann(1977) supone que el flujo del viento fué& ma-
yor durante la etapa inicial del Sol. Es 1mprobab1e

~que esta pérdida de masa afecte la presente evolucidn

del Sol ( Scwartz,1981).

Sin embargo el momento angular, el cual es transporta-
do via el viento solar puede ser significativo. Debi-
do a la magnitud del campo magnético solar, la Corona.

”y el v1ento corrotan con el Sol hasta una distancia ra
~ (punto alfvenlco) donde la energfa- ‘magnética (B2/8w) '
: ésfcohparable*con'la densidad de energia c1net1ca ‘del

viento ( 1/2 p V2 ). Entonces el momento angular que

pierde el Sol por este brazo efectivo viene dado por

.af'“-m & It

Por tanto la expresién para determinar el tiempo. para

el cambio del momento angular es

_ Mo @ Ro - ( Ro.y2
T

L= drjar ™™ (2.25)
(dMo/dt) ar2

. ‘1‘.7 L2 : . : 5 » o G R



en la cual Ty~ 3 x 10'%afios, esto es el tiempo de
pérdida de masa, Ahora bien, si se toma T 50 Rpse

tiene T ~ 10! %afo0s.

La inclusidén decl momento angular transportado en el
campo incrementa la pérdida del momento angular, mien
tras cdlculos mids detallados determinan una pérdida

de momento angular menor,

No hay seguridad de que el viento solar pueda efecti-
vamente frenar la rotacidén e influir en 1a,eyoluc16n
del Sol. Es necesario obtener observaciones, particu-
larmente fuera de .1a ecliptica que permitan darnos una
respuestadefinitiva en la pérdida del momento angular
del Sol via el viento solar. En otras estrellas ta-
les como las T- taur1 o algunas glgantes rOJas la ra-
z8n de la perdlda de masa es atn mayor, . lo cual pro-
duce un cambio 51gn1f1cat1vo en las masas de 1las estre
‘1las y en sus procesos termonucleares, ‘afectando d1rec

tamente su evolucidn.




CAPITULO IIT1.- HOYOS CORONALES Y CORRIENTES DE ALTA VELOCIDAD

En €ste capitulo se describen las propiedades y condicio-
nes fisicas de hoyos coronales y su asociacidn con los
flujos rapidos en el viento solar. El estudio de hoyos
coronales es indudablemente de gran importancia en la in-
vestigacidn de la Fisica Solar, en primer lugar, por con-
siderarse como las fuentes de flujos de alta velocidad vy
tal vez de todo el viento solar y segundo, por su impor--

tancia en el balance de energia en la regidén de transi---
- ¢idn Cromésfera- Corona y el Viento solar.

~ HOYOS CORONALES.

Los hoyos coronales son amplias regiones dela Corona, que

presentan una disminucidn anormal dela densidad electrdni

voca, menor temperatura. respecto a: 1a Corona quleta y Pposeen

. 'M,.a amplias dreas ‘en ‘el superficie solar, para establecerww~3

‘camDos magnétlcos unlpolares que dlvergen rapldanente con
“la altura.

Los primeros estudios acerca de los hoyos, fueron realiza

_dos por Bartels en 1934, quien habia denominado regiones

una relacidn de perturbaciones geomagnétlcas recurrentes,
sin embargo, Waldmeier en 1957 fué el primero que recono--
cié su existencia al observar mapas sindSpticos de lineas
de emisidn coronal. En un trabajo sobre la velocidad del
plasma coronal, Snyvder et al (1963) concluyeron que las
corrientes de alta velocidad se emitian desde las regiones
postuladas: por Bartels. BillingS)fRobersts (1964) , su-
girieron una relacidn entre la actividad geomagnética y

la presencia de estructuras magnéticas abiertas en la Co-

rona,




La misién espacial Skylab durante el periodo Mayo 1973-
Febrero 1974, adquirid una gran cantidad de informacién,
obteniendo quizad las mecjores observaciones reali:zadas so-
bre hoyos coronales., Actualmente se ha podido establecer
una conexidn fisica entre hovos coronales, corrientes de
alta velocidad y variaciones geomagnéticas recurrentes en
27 dias, (Krieger et al, 1973; Neupert y Pizzo, 1974; Nol
te et al, 1976, a). En 1la fig. 3.1 se compara la apari--
cidén de un hoyo coronal con el viento solar y la activi-

dad geomagnética,

 PROPIEDADES FISICAS

' Una de las caracterfsticas més'importantés que presenfén
los hoyos es una reducida emisién en todas las longitudes
de onda, respecto a la Corona quieta. Estas regionés co-
ronales han sido indentificadas por su baja emisidn en ma
pas de luz blanca coronal (Hansen et al, 1969),"y eh’¢mi4..
'sidén de’ 11neas coronales (F1sher y Musman 1975); Tahbién;
ha sido p051ble 1dent1f1car estas reglones en logitudes
de ondas de radio (Dulk y Sheridan, 1974). Esta reducida
emisidn electromagnética es particularmente notable en fo
tografias de rayos X blandas (40- 100 A), tomadas a borde
“de satélltes (Vaiana et al 1973) y en el extremo ultra—- ,

~ violeta (EUV 100 - 1500 A) (Munro y. Wlthbroe, 1972) ‘

El analisis de un hoyo de baja latitud (Munro y Wifhbroe,
1972) y el estudio de un hoyo polar (Withbroe y ®ang, :1972)
determind una disminucién dela temperatura y def-gradien-
te de temperatura, a lo largo de la zona de transicidn Cro
mésfera- Corona por un factor de 1.7 y -10 respectivamente
en relacidn con la atmdsfera solar quieta. El resultado

de una disminucidn dela densidad y de la temperatura en -
la base de la Corona en un hoyo coronal ‘sugiere qué el ca
lentamiento es menos eficiente en las regiones de hoyos -
-Tespecto a las regiones circundantes (Withbroe, 1972). With
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broe, (1971) sefiala que la conduccidn t&€rmica es proporcional
al cuadrado de la presibn electrbdnica, la cual es muy baja en
regiones de hoyos. Por otro lado las observaciones en el cen
tro de un hoyo, realizadas en EUV y en rayos X muestran una
marcada reduccibn de 1a presidn de electrones por un factor
de 3 comparada con la Corona quieta. Estas mismas mediciones
han determinado un valor de la temperatura de 6 x 105 °K, in-
ferior con respecto a la corona circundante (ver fig. 3.2).

En un estudio de 1la influencia del vicnto solar con las dis-
tribuciones de temperatura y de densidad en la baja Corona,
Pneuman‘(1973) hace ndtar una disminucién de la temperatura
eh'fegioneS'abiertas_del campobmagnético,debido a una pérdi-
da. de 1la conduccién de calor, concluyendo que en dichas re-
giones la energia se escurre en 1a”expansién del viento solar.
En cambio Hearn (1977) sostiene que la pérdida de energia en
un. hoyo medianté'de los flujos de alta velocidad no es sufi-
_c1ente para exp11car ‘1a diferencia de la temperatura entre
hoyos y regiones coronales quletas. En ‘sus resultados de ‘cil
culos: sobre flujos m1n1mos de energia, Hearn muestra que si :
la conductividad térmica en la regién de transicidn se reduce;
entonces se incrementaridn tanto la tempefatura coronal y 1a
pre51on en la reg16n de tran51c16n y en --1a Corona, como el -

”ygrad1ente de temperatura en la reglén de trans1c1on. La dis-.. . .

m1nuc1on del. coeficiente de conducc16n térmica se debe a una
componente transversal del camno magnétlco en la reglon de
tran51c1on en rew1ones quietas donde el campo es esenc1almen-
te cerrado. Sin embargo para regiones de hoyos, 1la conductl-
vidad té&rmica no se reduce ya aque como veremos mis adelante
el campo es radial.

Para evaluar la temperatura coronal se emplea dos mé&todos:

a) Mediante el anilisis de mediciones de intensidad radiales
‘de 1a brillantez del limbo coronal. o

b) Determinando la raz6n de flujos de energia medidos a través
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de pares de filtros de ancho de banda. Esto Gltimo requie
re medir la emisién INE dl del plasma coronal y por tanto
su densidad electrdnica Ne.

Unas de las propiedades mas importantes de los hoyos corona--
les es la de poseer campos magné€ticos unipolares. Cabe sefia-
lar que la accidén del campo magné€tico es crucial para la forma
cidn de hoyos v de exnansién de la Corona. Ostebrock (1961),
argumenta que la intensidad del campo magnético en las regio-
nes activagincrementa el flujo de energia mecinica en la Coro
na, produciendo temperaturas mis altas en estas regiones y
provocando un_aumento de la den51dad ‘coronal. . Pneuman (1968)
"muestra como el campo'puedé producir un aumento en la densi--
dad, similar a los ' . rayos~ ' coronales. Newkirk y Altschu-
ler (1970), Bohlin (1970), Hansen et al (1971) y Atschuler.
et al (1972) sefialan un estrecha relacidén entre la densidad

Yy 1a 1nten51dad del campo magnético, mostrando ademas ‘cémo 1a

' baJa den51dad y la.disminucidén de la temperatura estén asoc1a ‘
das con una conf1gurac1on ablerta del campo Por Gltimo, en |
observaciones de emisidén EUV, Munro y Withbroe (1972) determ1
naron una temperatura de 800 000 °K, excepto para emisiones
"He I y He II, la reduccidén de emisidén en Ca K revela una debi
~1lidad del,campo mggnético~enflas regibnes bajS‘de,hoyos;

,‘,Hac1endo una extrapolac1on del campo magnétlco de la Fotosfe-v‘-m

ra hasta la Covona se ha determinado un campo déb11 y radial.
La determinacidén de las lineas del campo en la Corona es én
general complicado. Sin embargo, un modelo sencillo ha sido
propuesto por Altschuler y Newkirk (1969), el cual consiste

en medir las componentes del campo fotosférico a 1lo largo de
la visual. Entonces si se supone una asusencia de flujos de
corrientes eléctricas en la Corona es posible resolver la ecua
'cibn de Laplace para un campo de potencial entre la Fotdsfera



y una superficie de potencial esférica imaginaria situada cer

ca de dos radios solares desde el centro del Sol. La componen
te tangencial desaparece en el exterior de este contorno

(Vaiana et al, 1973) La fig.

3.3 muestra las lineas del cam-
po atravesando una superficie esférica imaginaria.

 Fig;F3;3.-’?6téﬁ¢ial'&evlineaslﬁégﬁéfi¢é$ eﬂila;ddfé—
na expandiéndose hacia el espacio interplanetario.

En base a estos resultados, la Corona puede dividirse en una
regidén donde el campoes cerrado, con una densidad magnética
mayor que la densidad de energia del gas, y por consiguien-
~~ te puede confinar y conducir el flujo e impidiendo su expan-
sién, y en otra regidén dorde el campo es abierto originando
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hoyos coronales y el escape de todo el viento solar. Este
modelo de configuracién magnética abierta ya habia sido -
sefialado por Billings y Roberts (1964) para explicar 1la
causa de las perturbaciones geomagnéticas recurrentes ca-
da 27 dias, denominadas regiones M, postuladas por Bartels.
Dichas regiones presentan una fuente diferente de 1lcs fend
menos de emisidén de particulas solares, denominadas riafa--
gas, responsables &sta de las tormentas magnéticas espori-
dicas. Ver fig. 3.4.

nobes de

P';:MQS ‘ »
[Qeupcion : . Regton M
‘/. S
: > St T e
Sol- ot N\.s v

~ 650 Km /g

~ is5poO Km

| fetarde ~ 24 hes 7 reterdo  2-3 dilas

‘Fig;«$;4,é Emisién de ma;eria solar alyespacio.
Un- patrén plausible del campo mégnético sugeridd por Bi—Qa\
llings y Roberts se muestra en la fig. 3.5. Las superfi-
cies isotérmicas se comprimen en la parte central de esta
‘configuracién. Tal situacidn se presenta por varias razo
nes: 7 '
a) El1 fujo de calor recorre una trayectoria mayor a lo
‘largo de los -flujos cerrados, hasta alcanzar una determina -
da altitud. -
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. Vi ~
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.Fig."':_B.S.- Esduema del campo magnético, para explicar

las denominadas regidnes-M. Billings«y Robarts,1964.




En el exterior del campo cerrado, las lineas isotérmicas tie-
nen una inclinacién mayor a causa de la baja energia que in-
gresa en esta regién. El1l viento solar débil surge del centro
de la configuracidn a causa del elevado gradiente de tempera-
tura y por el efecto del atrapamiento del plasma coronal de-
bido al campo magnético. En cambio, el flujo del viento so-
lar es mds intenso en los bordes provocado por el bajo gra--
diente de temperatura y por la ausencia de fuerzas contenedo
ras del plasma por el campo magné€tico. Este esquema se em-
plea para analizar cualitativamente la estructura sectorial
‘del espacio interplanetario discutida en el capitulo anterior.

Resumiendo, 1la geométria divergente del campo proporciona una
clase de tobera de Laval y tomando en cuenta las variaciones
radiales de la energia y del momento -dan lugar a una acelera-
racidén del flujo en las soluciones del modelo de Parker. Sin
. embargo, como veremos mas adelante,_no todas 1as reglones que‘
;:lposeen campos ablertos estan asoc1ados con hoyos,coronales.

*;Un resultado interesante de las obsefvaCiones de los hoyos ‘co
‘ronales-era que aparentemente no nart1c1paban en la rotacién
diferencial del Sol. '

Z“szothv et al (1975) reallzaron un estudlo de un hoyo que ‘se
extiende desde 1la capa polar norte atravesando el . ecuador solar.
'5Sus observac1ones 1nd1caron una rotacién rigida solo con 1i-
igeras variaciones de su perfiodo con 1la latitud durante cinco
apariciones sucesivas en el disco solar. Generalmente 1los
hoyos rotaban en todas las latitudes con el mismo periodo sing
dico tal comc una mancha recurrente en el campo fotosférico -
cercano al ecuador solar. Esta idea fué modificada reciente-
mente por Sheke y Pande (1985), mediante un gran ndmero de ob
__servaciones, analizadas en cartas sinépticas (He I 10830 A)
de una secuencia de franjas de +10°, £20°, 240° y +60°, para



varias rotaciones Carrington. Se encontrd® en este trabajo unn
relacidn entre el periodo de rotaci6n de un hoyo con la lati-
tud. EI resultado obtenido demuestrauna disminucidn de la ro
tacifn para latitudes mayores que en secciones ecuatoriales.
Esta dependencia refleja la existencia de una rotacidn dife-
rencial de hoyos coronales, lo cual no esta de acuerdo con -
las observaciones realizadas por Timothy et al.

De nueve hoyos coronales observados en las latitudes *#30°, du
rante los nueve meses de la misidn del Skylab, dos tuvieron
un . tiempo de vida de tres rotaciones,‘cuatro’tuvieron_gincO~
‘rotaciones y tres lograron tener diez o més rotaéicnés solares .
(Bohlin, 1976). Durante este mismo periodo 1os'ﬁolo$,solares
~presentaron hoyos permanentes; cubriendo el 15% de 1la superfi
cie total del drea del Sol, permaneciendo sorprendientemente
constante (Bohlin, 1977) Los hoyos de mayor extensién a ba-
 Jas latitudes. fueron una . prolongac1on de 1os hoyos polares.‘

tifSIH embargo pequenos hoyos ecuatorlales se. presentaron 51mp1e
‘jmente aislados contrlbuyendo solo un 5% de 1la superf1c1e total

‘(Nolte et al, 1976 b).

[}Probablemente el ‘Area de los hoyos fluctﬁe 51stemat1camente -

rconel” c1c10 de 1a act1v1dad solar. Los datos muestran una .
-fd15m1nuc15n del-drea- total. durante los afios del méx1mo de manf

”fchas. Las fotogratlas tomadas desde cohetes Yy satélites indi
can una disminucién completa de hoyos polares y s6lo pequeiios
hoyos ecuatoriales sobreviven. Por otra parte las areas de
hoyos se incrementan durante los afios de declinacién y cerca
del minimo. Durante la declinacién en los afios 1973 - 1974,
fué notable la aparicién de flujos discretos de alta veloci-
dad.

Grandes actividades geomagnéticas se han registrado entre dos.
y tres dias despu€s del paso del meridiano central de un hoyo
coronal ecuatorial (Neupert y Pizzo, 1974).



Una situacidén diferente es propuesta por Bohlin (1977). EI1
resultado es de un efecto tinel que implica una conduccibn
de las corrientes de alta velocidad a través del filo de un
hoyo polar convergiendo hacia el plano donde interactiia con
la Tierra, provocando un incremento de la actividad geomagné
tica. Se conoce este efecto por la presencia de perturbacio
nes magnéticas, sucediendo dos veces al afio cuando la Tierra
alcanza las miximas altitudes heliogrdficas de + 7°., Este
concepto se muestra esquemdticamente el 1la figura 3.7.

Corriante de alka Velocrdod
emanada ¢} Moys Polav:
R L o . N

Coa23sep
\’a‘cn‘\'b o S S . : @
Gedaterial o v go. -~ Tieera
de boic\ ' w -~ ' Cﬂf"Qf’m’nﬁ“j;‘.“, ‘
velocidad — P

~ 2t Maczo

Covriﬁ\'\’( de alke Uc\.octdc.d 7
emancda  de hayo Polav

Fig. 3.7.- Descripciﬁn'esquemética de como la Tierra pue-
~de ser alcanzada por un flujo rdpido (- >600 Km/s) desde
un hoyo polar durante los equinoccios.
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Durante los equinoccios, 1la Tierra muestra estadisticamente
flujos de alta velocidad emanados de hoyos polares, incremen
tando asi los niveles de actividad geomagnética, aln en au-
sencia de hoyos ecuatoriales. Esta descripcién puede apoyar
se con las observaciones de cometas en L a, que indican un au
mento en 1la velocidad a altas latitudes solares. Claramente
ésta idea debe ser ampliamente sostenida, si se tiene mayores
observaciones de hoyos fuera de la ecliptica.

Esta investigacidén se ha ampliado observando hoyos coronale§
de alta latitud, obtenidas en mapas sindépticos (He I 10830 .A)
‘yf¢orrelacionando'con corrientes r5p1das del viento solar,
'déterminadas-mediéﬁte cintilacién 1nterp1anetar1a emanadas' :
de estos hoyos (Baker y Papagiannis, 1982). De los 24 flujos
"rdpidos analizados no hubo una buena correlacifn con los ho-
yos, no obstante el 75% de los casos estaban asociados con el
viento solar. Las observaciones'se ‘realiZaron entre 0.3 y 1
CUAL Sin. embargo los datos ut111zados 1nc1uyen varias incer-

~tidumbres, por 1o cual no. slempre es valido establecer una co‘”’“

rrelacién entre hoyos coronales y la veloc1dad ‘del v1ento me-
diante este método.

Sin-embargO' 1las variaciones y las propledades de los hoyos

 “fa ‘través- de un ciclo 'solar no estéin. bien. establec1das.‘Es ne =

cesario -extender: las observac1ones durante algunos c1clos  5
‘mas ‘para entender ampliamente el comportamlento de hoyos y
su asoc1ac1on con las corrientes de alta velocidad.

Actualmente se ha considerado a los hoyos coronales como re-
giones ' activas " , cuya actividad se transporta hacia el
medio interplanetario a través de corrientes répidas del vi-
entosolar, modificando la quietud del medio y causando gran=



des perturbaciones en la HeliSsfera. Hundhausen et al’ (1980)
ha encontrado una fuerte correlacién positiva entre el drea
de hoyos coronales polares y la radiacién césmica. Por su
parte Bravo et al (1986) proponen la idea de que hoyos e-
cuatoriales producen irregularidades magnéticas requeridas
para la modulacidén de rayos c6smicos. La presencia de amplias
Areas de hoyos polares permiten poca alteracidn en. la inten-
sidad de los rayos césmicos. Al disminuir el &drea de 1los
hoyos polares hacia el maximo de actividad, 1a aparicidn de
pequefios hoyos ecuatoriales perturban ampliamente el medio
,flnterplanetarlo provocando grandes 1rregu1ar1dades magneticas

!-fen el plano de la ecliptlca.»-




ORIGEN Y EVOLUCION DE HOYOS CORONALES

Hasta ahora nos hemos referide a las observaciones sobre
hoyos coronales y su relacibén con los flujos de alta ve-
locidad, trataremos ahora algunos aspectos de su forma-
cién asi como algunos intentos por esclarecer su origen.
Las teorias fisicas estidn basadas en la obtencidon de 11-
neas de Fe XIV 5303, Fe IV 284, He 1 10830 y luz blanca
obtenidas con el corondmetro X y filtrogramas Ha.

" Dado que una caracteristica b4sica de los hoyos en su —
‘tiempo de duracibn; €éste debe ser tomado en cuenta para
“los modelos. - En ‘particular McIntosh {(1976) con51dera un
modelo empirico, donde el surgimiento de hoyos exhibe un
“patrdon global y sistemitico en el tiempo y en el espacio.
"Este modelo esta basado en una larga serie de mapas sindp
ticos de lineas magnéticas neutras derivadas de filtro--
"gramas Ho o En part1cular, estas lineas neutras tienen
Vuna durac16n de 25 a 40 rotac1ones solares, locallzadas
V,alrededor de los polos y asociadas conuna’ corona de f11a
,rmentos polares. Otras lineas neutras limitan celdas uni
polares situadas cerca del ecuador solar. :Segin MclIntosh
un hoyo nace cuando estas lineas se separan suficientemen

¥V¥fte (mayorque 30 ) y decaen si. se. aproximan a menos de -

;'30°”» El hoyo alcanzara madurez cuando ‘se conecta’ magné-

-;tlcamente con 1la capa polar de la misma polarldad magné-'

‘tlca. La aparici6n de una brecha: per51stente de larga du
~racidn en la corona polar de filamentos juega un papel -

esencial en este proceso. Estas brechas rotan mis despa

~cio que los hoyos ecuatoriales, desplaziandose al Este de

los "hoyos, cuando la brecha y el hoyo se alinean en longi
tud se juntan.

Durante los afios 1972 -f1973;lseuobsqrv6 una brecha des-
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plazarse en direccibn Este en relacién a una sucesién
de hoyos ecuatoriales con la misma polaridad de la re-
gién polar en el mismo hemisferio. Cada alineacidén de
la brecha con estos hoyos producia un gran hoyo coronal
cubriendo desde zonas polares hasta latitudes ecuatoria
les, rotando rigidamente, desconectandose después a cau
sa de la rotacidn diferencial para posteriormente conec
tarse con un nuevo hoyo al Este, realizando varios cir-

cuitos completos de longitud Carrington, hasta que este
proceso se detuvo en 1974, Ver fig. 3.8.

Fig. 3.8.- Evolucién esquémﬁtica de un hoyo cofq-
‘de acuerdo con el modelo de McIntosh. ( Zirker, 1977)

~
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Por su parte Bohlin (1976) considera el nacimiento de hoyos
cuando el flujo magnético de varias regiones bipolares interac
tdan para producir una gran regidn de flujos '"desbalanceado"
localmente. Bohlin (1977) ha ampliado sus investigaciones so-
bre las posiciones tamafios y evolucidr de hoyos en EUV y ra
yos X. Sus andlisis conducen a una interaccidn global del cam
po magnético con los hoyos. Un resultado importante es la ob-
tencidn de la raz6n A = crecimiento/decaimiento areal para ho-
yos, el valor obtenido por Bohlin fue de 1.5 X 103 Km¥Ys. cuyo
valor estid de acurdo con Leighton (1964), cque determiné dA/ -
dt "1d*Km2/s en su tratamiento del transporte del campo mag-

inét1co solar suoerf1c1a1

El interé&s por explicar el origen de hoyos coronales ha llama
do la atencidén de algunos tedricos interesados en la teoria
del dinamo solar, intentado explicar el surgimiénto.:: de hoyos
-en réciones'nrefereﬁciales Y -su rotac16n "riglda" Gilman -

il(1977) y St1x (1976) descr1ben natrones magnétlco a gran esca
" 1a favorables a la formac1on de hoyos, dom1nandos por modos

‘ fde1 dinamo. solar.i

Aunque no existe una teoria completa para explicar el origen
fde ‘hoyos en 1latitudes preferentes, es necesario. ‘sefialar algu-
ﬁnas observac1ones referente a’‘su- comportamlento.b‘“""”“““'“”“
oa) Se .han’ encontrado hoyos: de polar1dad contraria a la de re- :
- ' giones polares en cada hemisferio y que por 1lo tanto V1olan la
'llamada regla de polarldad del hemisferio, pero mientras estos
permanec1eron durante nocas rotaciones solares 1los que si sa-
tisfacieron esta regla lograron permanecer hasta un afio.

b) La extincidén repentina de algunos filamentos es acompafiada
por la aparicidn brusca de hoyos. (Sheeley y Harvey, 1981).




BALANCE DE ENERGIA.

Para establecer el balance de energia en hoyos coronales,
es necesario considerar que el flujo prevaleciente en el
hovo es estacionario. Se establece entonces una ecua--
cidn para expresar la condicién en la cual 1la energia
perdida debe ser igual en cualquier punto a la energia
ganada. Esta condicidn es:

v. (F_+F_+F_+F_ +F +F +F_ +F )=0 (0

c r e g w o

donde Fc = flujo de calor por convecéién, Fr= radiacién,

" F, = ‘entalpia, IE= energia gravitacional,.Fk = enerfia
_Cinética, E, = energia magnética, Ew¥=energia~ondulaforia
y F_ = energia dabida a corrientes eléctricas. En conse

,cuenc1a es estimaT la energ1a nerdlda y la energia ganada_,

[vnara cualuu1er punto para 1ntroduc1r1as en 1a ecuac16n;;v_

'(3 1) .y determlnar asi: 1as cond1C1ones de balance.‘ Segu1~':

' remos aOU1 el trabaJo de Zirker (1981)

Las observaciones espectrosc6picas proporcionan informa-

- cién ditil para determinar la pérdida total de la energia
" “'para un hoyo coronal. ~En"general-para establecer &sto;
- debemos imaginar al hoyo y al flujo como parte de un tubo

largo de flujo magnético extendiéndose desde'el Sol hasta

la Tierra. Las mediciones del viento cerca de la Tierra
estipulan la energia perdida a través de 1la seccidn trans
versal del flujo.

Para estimar primeramente la pérdida por conduccidn en 1la
zona de transicidn es necesario suponer en esta regidn un

plano paralelo al hoyo. El flujo conductivo se expresa

como.



F_ = 107° T8/2 dT/dh : (3.2)
lo cual requiere conocer la temperatura y €l gradiente de tem

peratura. (Zirker, 1981).

Estas cantidades pueden establecerse mediante la intensidad
de l1lineas espectrales formadas en la regidn de transicidn por

medio de la expresibn.

I=2¢C j N2 £(T) g(T) @h/dT T d(ln T) (3.3)

En esta expre51on £ y g son funciones de la temperatura de 1los
electrones, lo cual describe el estado de ionizacibn y excita
ci6én de los iones en cuestifn. El término C incluye constan-
tes atémicas y. las abundanc1as quimicas de los elementos.
La'lntegral se ext1ende sobre un rango de temperaturas donde.
/gélf16n ‘en cuestleﬁn es abundante. Si se‘toman valores med;os 
de 1a 1ntegra1 :se obtlene ' ' " o

I1=2c¢ g i‘g'é 4h/dT > Tln T | - (3.4)

~donde el término Ne,2 <dh/dT-> T es la emisién.

e La ecuacidn ahtérior proporciona la'ihtenSidad de pnar1ihéa ”;
‘determinada, la cual proporciona una medida del gradiente de
temperaturas dentro de un intervalo de temperaturas en la

cual se forma la linea. Los valores f Yy g se evalian tedri-
camente de acuerdo con el rango de temperaturas empleado.

La utilizacidén de 1lineas formadas a diferentes intervalos de
temperaturas suministra el inverso de temperaturas en funcién
de la altura, asi que el proceso inverso predice el peefil de
_temperaturas. |
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El empleo de observaciones realizadas en O VI, Mg X y XII,
proporciona el flujo de calor por conduccidén cuyo valor es
5x10" ergs/cm?s. Esta cantidad es un orden de magnitud mis
pequefio que el flujo de energia en la zona de transicién -
fuera del hoyo.

Como se mencion6é anteriormente, el gradiente de temperatura

en la zona de transicién en un hoyo coronal es alrededor de

un orden de magnitud mis pequefio que en regiones quietas

donde 1la densidad es = 10 veces mayor. Dado que se ha podi

do determinar el flujo hacia abajo en la regidén de transi--
cibn cuya ve10c1dad es del orden 10 Xm/s, las lineas forma-. -
das en esta reg16n establecen ‘una ‘temperatura de 10% - 105°K. -

Este flujo hacia abajo transporta energia té€rmica y trabajo,
la suma de estas energias es la ‘entalpia (E+U). E1 cilculo
de flujo hacia abajo de 1la entalpfé se determina por la razdén N
. .del flujo de 1a entalnla -al flujo de conduccién térmica y $¢ .P'f

restablece como. EE

SKTo"x'

R = : S
-7 5 :
6x10 AT /2 47 fan | (3.5)
;£3656é*a”= A es’ e1 flu;o promedlo de electrones y A es{ .

' farea fracc1onal de 1a superf1c1e del Sol ocupada por la base
~del’ hoyo. ‘ : . : E

Como la emisién por el drea fraccional viene por

E = AN2T < dh/dT > se puede eliminar dh/dt para obtener una
relacidén en func1on de la emisidén medida. Empleado entonces
valores observados se encuentra que el flujo de l1la entalpia

es de 5 a 50 veces mayor que el flujo por conduccidén térmica.
La tabla 3.1 'establece la pérdida de energia desde 1la zona de
transicién en unhoyo coronal hasta 1 UA via el viento solar.



Zona de Flujo de alta
transicibn velocidad a 1UA
Calor por conduccidn 5x10" -
Entalpia 2.5x105- 2.5x10¢ -
Viento solar — 7%105
Total 3.0x105- 2.6x10°6
Tabla 3.1.- Valores de la energia perdida ( ergs cm'3si)

—

para el sistema hoyo coronal- flujo de alta ve10c1dad
( erker 1981 ) i

La energia total necesaria que‘sefsuministra a un hdyo coﬁsi§
te en 2.5x105a 2. 5x106ergs[cmzs requeridas para compensar la

' perdlda en la zona de transicibn'y de 7x105 ergs/cm25 para

- compensar la pérdlda de masa en un flujo réapido. Por lo tanto
se requiere un ‘total de 1x106 a 3.3x10° ergs/cm2s. El valor

“ .'obten1do en 1a" reglon de alta ve10c1dad ha 51do mu1t1p11cado

‘“por e1 factor de expan51on no: rad;al de 7. PreSC1nd1endo del G
flujo de entalpla, la energia trénéportada por el viento mayor
al 90% de 1la energia total, lo que impiiéa una-gran'eficiencia
de la conversién de 1la energia depositada en el flujo del vien

.. to. . La mayor. contr1buc16n a la pérd1da de energla a traves

wdel f1u30 de alta velocidad a 1 UA estd dada por las energléévfi{?
‘ c1net1cas y grav1tac1ona1 (ver apendlce ) ; '

La situacidén es muy diferente para estimar la energia ganada.
Como ya se sefiald anteriormente, el viento solar se produce por
una diferencia de presidén entre la base de la Corona solar y
el medio interestelar. La diferencia de presidn es producida
por el calentamiento de la baja Corona a mis de un millén de
grados. E1l mecanismo de calentamiento aGn no se conoce, aunque

el calor depositado por’ ondas dlslpadas ( acGsticas, modo r§p1do,»

modo lento o de Alfvén ) generadas en la zona de conveccibn es
la idea mas aceptable.
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Se sabe que la energia necesaria para mantener la Corona
a una temperatura de 2x10%5°K y del transporte de energia
a través del viento es de 5x10%ergs/cm?s. White y Athay
(1979), han estudiado las propiedades de propagacién de
ondas de compresidn y sus fluctuaciones observadas en 1la
alta Cromésfera. La potencia total transportada por estas

.ondas es solo 1x10%ergs/cm?s en promedio sobre el Sol.
Esta es una pequefia fraccién de cantidad necesaria para
el calentamiento de la alta Crom&sfera y la Corona.

"La p051b111dad de que las ondas de Alfvén sean las respon-
~sables del calentamlento ge la Corona es'reforzadaspor‘éi'
“hecho de que &stas han sido detectadas en el viento solar
cerca de 1la Tierra. La amplitud de estas ondas (1-2Km/s)
se interpreta como el indicio que se genera en la Fotésfe
ra y en la CromSSfera;

‘E1 fhuo de: energ1a .que - transportan las ondas de Alfven es;g'

o AV ((AB)2 /8w), donde A es el area cublerta por 1la- red,

g AB es la var1ac16n del campo magnét1co y V ‘es la veloc1-~f’
dad de Al1fvén. Si AB es grande comparada con B, entonces
el flujo de energia de las ondas de Alfvén es proporcional
~al cubo de 1la magnitud del campo estdtico, es decir, el
’?éémbb"mégﬁétiéb'édrdhéi“éoﬁtriEUYe'fuertemehte”al‘transpog}
'te del momento y ‘de energia dentro de un hoyo: coronal v
,permlte que la Corona se expanda en un flujo rapido. Las
“ondas de modo rap1do tienden a propagarse isotrépicamente,
mientras que las ondas de Alfvén y de modo lento son un
ejemplo de ondas magnetohidrodindmicas que se propagan pre
ferentemente a lo . largo de las lineas magnéticas. Todo
intento por detectar ondas en la Corona ha sido infructuo

S50.

Otra posibilidad para el calentamiento coronal es mediante
disipacién 6hmica de corrientes eléctricas producidas ya
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sea por la interaccidén con el campr magnético o por reco-
neccifén magnética, ( Wentzel, 1978,1981 ). El mecanismo del

calentamiento coronal no se ha establecidc observacionalmen

te.




3.5 MODELOS

A vartir del andlisis observacional, se han propuesto va-
rios modelos para describir y entender adecuadamente la
relacién entre hoyos coronales y la expansidn coronal.

Nos limitaremos ahora a presentar s6lo algunos de mayor
interés.

Con la ayuda de la dispersifén de la luz blanca observada
desde el Skylab, Munro y Jackson (1977), construyeron un
modelo tridimensional para la distribucién radial de la.
,den51dad de electrones desde 2 a SRy, determinando tamb1end
el.drea de la seccién transversal- del- hoyo,_medlante las
observaciones del contorno del hoyo. E1 mpdelo,expuesto
estid basado en un hoyo particular observado durante el pe
riodo Junio=29 - Julio 13 (1973). E1 hoyo tiene eséncial
mente (na 51metr1a axial cerca del polo norte solar, con,
f,una seuuﬁn transversal que se expande mas - répldo que r2,
5‘Esto 51gn1f1ca un 1ncremento del érea transversal desde _
la base del hoyo ‘hasta 3Rg de aprox1madamente 7.5 veces  ‘
mayor que el de un contorno con simetria radial. Es de-
cir, e1¢60%‘de la atmésfera solaf localizada a 3Ry esta
1conec§ada con un 6% dgrla superficie solar, . ‘

E1 drea de 1a sec01on transversal puede expresarse enton-

-ces como
A(r) = A(x/ Ro)z f(r) : - © (3.6)
donde 1la funcién.f(r) se incrementa con la-altura, y es
el factor de expansién. La expresién analitica de f(r)

se discute mis adelante.

"En el anilisis de esta geometrfa, la distribucién de 1la
densidad de electrones se obtiene mediante la relacién



N. (r,A)= 0.774 (1 + 2.14 cos?x ) Ne (3.7)
donde
Ne(r) = 5x109% (r/Ro)-1% + 2.41x108(r/Rg)-3- 28 (3.8)

donde 2Rg < 1t < 5Rg y A >45% s 1a latitud heliografica.

La fig. 3. muestra el perfil de velocidad y densidad en.
. funcidén de la altura dentro de un hoyo segiin el modelo de
7 ~Munro .- Jackson. La distribucién de la presidn se deter-
: ﬂ}jm1n6 suponlendo que el flujo del material coronal en el
M v1ento es una corrlente de alta velocidad med1da a 1. UA
derivada de la conservacién del flujo de masa. ‘
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N Fig. 3.9. Perfil de la velocidad y de 1avdensidad<de
electrones para un hoyo .polar. Munro y Jackson,1977.
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Como podemos observar, para una distancia de 5R 1la velo
cidad del flujo alcanza los 450 Km/s, mayor al valor me-
dido a la altura de la Tierra en condiciones normales.
Si se considera una temperatura mdxima de los electrones
en un hoyo de ™ 2x10°°K 1a velocidad sénica alcanza los
250 Km/s. La aceleracidén en 2 radios solares es pues
mayor gue en otros modelos tebricos de la expansibén coro

nal.

Midiendo la disnersidon de ondas de radio emitidas por
Helios I y el centelleo de fuentes de radio de la Gala=
‘x1a emltldas detrés del Sol sobre el plano de 1la eclip-
tica, Woo (1978) der1v6 un perf11 de velocidades del
viento entre 1.2 y 20 radios solares obteniendo valores
mas pequefios que los obtenidos por Munro - Jackson por
~un factor de dos. ' | '

llelscutlremos ahora el modelo propuesto por Kopp Y- Holzer

'“7(1976) ‘en el cual sugleren ‘que. la expan516n coronal 5610"  

puede ocurrlr a lo largo de un flujo magnético abierto
hacia el espacio cuya seccidn transversal se incrementa
~ més- rdpido que r?. En este modelo se considera un flujo
_1;estac1onar10.; ‘El1 flujo se descr1be por la- ecuac16n de
tfcont1nu1dad 1a ecuac16n de momento, y una ecuaC16n de
estado polltroplca : B ‘ i

g_ (PVA ) =0 R C(3.9)
T
oV dV _ dP . G Mo _ | -

& (P/pe) =0 o | A,’ | (3.11)
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Donde P es la densidad, V la velocidad del flujo, P 1la
presidén, o es el iIndice politrdbmpico, Mo la masa solar,
r la distancia heliocéntrica y G la constante gravita-
cional. In troduciendo el nimero de Mach M definido co
mo

2
M = ‘—C’-2= oV2/aP (3.12)

donde c es la velocidad del sonido, entonces, de las
ecuac1ones (3 9) a (3.11) se encuentra una ecuacién

d1ferenc1a1 para el numero de Mach en func1on de la dIS"
tancia radial

: M2-11 am _[.. . . 2[ A -
\ =11+ -1IM2111 da 1 Jisan e , ,
M ar - (z+1. GMo' /12 G.13)
S |l g 4 ey o ,o_/r]
iﬁi;'J%;‘réi}, Pif‘+ M -1VM2‘]'ivd r;',F FERt Y
Rl 3 z -g-a'g k o (3.14)

>'donde:§.y g(r)tse'definenncomq

GMg

1 V2- . . P s s LT L e -
7 T eT e T ' e (3.18)
g(r) = A(r) 2(as1/e+1) (E+GM0/r) - ' (3:16)

La sugerencia es entonces que en unfhoyo coronal el cam
po magnético tiene una seccidn transversal qhé divérge
mids rdpido que una divergencia de la forma r2 hasta una
d15tanc1a de al menos unradio solar, y que mis alli se
expanderd en forma radial. En la siguiente figura se
Vmuestra los contornos del hoyo en este modelo.



F@g.aB.IO.- Seccién transversal de un hoyo coronal.

‘esta,‘se utiliza 1a expre516n para ‘el ‘drea del flujo- de a--'/
cuerdo con el modelo propuesto por Munro y Jacskson, ec. (3 6)
‘en donde f(r) es el factor que permite obtener la d1vergen-
.""c',ia geométrica déseada. -
m”kﬁl valor mas apronlado para la forma func1ona1 de. f(r) se,
expresa. como . '

fmax exp (r-ri)/ o + £,
exp( r-r1)/ o +1 (3.17)

f(r) =

"donde

£ =1 - ( fmax -1) eRoT1le (3.18)

i Para estudlar espec1f1camente el efecto de una geometrla czcmo-



‘ffkun modelo polltrénlco, lndlcan cbmo la dlvergencla del flu:o con—

tomando los valores r = 1.5 Ro, £=7.5 ¥ © = 0.1R, -

El valor vara el fndice politrSpico o« se toma como 1l.1. La ener-
gia por unidad de gramo se escoge como 1.8 x 10'% ergs/s, la cual
proporciona una velocidad de flujo de 600 Km/s. en el infinito,
lo cual est8 de acuerdo con las observaciones para corrientes de
alta velocidad. En la figura 3.11, se muestra los resultados de

la distribuciébn radial de la velocidad de flujo para diferentes
valores de fmax.

T.a solucibn de la ecuacidn (3.13) exhibe puntos criticos cuando

‘Nz-'l v el lado derecho de la ecuacifn se anulan. El flujo es

supersénico en la misra pos;ciﬁn para valores menores cue £ =»
El punto crItico se determina si

da =0
d:‘ =Y,
‘ﬁjéplddnde‘ 
r. = _G_E_)_’o' E r4 (54.:':1:-- ga; ’5'24‘.5..R0 i T - (3' 19) .
Existe una transicifn reﬁentina del punto crftico cuando f£,.= 7.5

oy

gﬁpues m&s allé de este valor, la expansi6n llega a ser .supersénica ¢
an una. altura de 1. 15ﬁo., Estos resultados aunque estén basados ehd"'

trola la p051c16n del punto tran 6nlco.

El modelo sugiere ademds que, no 6bstante aque la expahsién coronal
pueda ocurrir a lo largo de cualgquier flujo magn&tico abierto al
espacio interplanetario, tGnicamente acuellos flujos cﬁya seccifn
transversal se incrementa hacia afuera con suficiente répi@ez, pue
den soportar una expansidn suﬁersﬁnica de baja densidad a través
de. la Corona = Asf se identifican tales flujos r&pidos con regiones
de hoyos donde la densidad es s;anificativamente menor que en los-
‘alrededores.
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g Fiq.‘3 11‘;" Perf11 de 1a velocidad para un flujo politrépico' 
"~'en un campo maqnétlco dlvergente. S e :

Solamente para’ﬁna expansibn superqénica, la densidad observada en
~ -un hoyo coronal es compatible con la densidad y velocidad de partf
‘gaculas -medidas en. la 6rbita de. 1a Tierra. Otros modelos semlempfrl
.v”cos de la expan516n del v1ento en un - hovo coronal examinan las e--

‘cuac1nes de un flujo hldrodlnémlco, tomando ‘en cuenta ‘una varledad'
de sup051c1ones sobre el calentamiento coronal y el efecto de una ‘

geometrfa divergente del campo magnétlco.

establecen un modelo fundamentado en una e-’

Kopp y Orrall (1977),
donde incluyen términos de la con-

cuacién de balance de energfa,
la radiacifn y la energfa perdida en el viento solar.

ductividad,

El mecanismo del calentamiento coronal es descrito por una funcién

exponencial, donde.el flujo mec&nico y la altura se emplean como

parfmetros. Este modelo supone: a) El flujo del viento no repre-
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senta un té&rmino significativo en la ecuacién del momento, modifi-
cando entonces esta ecuacifn por una ecuacifn de ecuilibrio hidros
tdtico, b) La ecuacién de energia incluve el término convectivo del
viento. El resultado para la geometrfa del campo magnético divergente
en un hoyo se expresa mediante una funcifn radial, la cual es un
mdltiplo de la dependencia de la seccid&n transversal RZ. Para los
cdlculos se emplea una funcifn de expansifn gue se incrementa a un
valor miximec de 3 en 2Re. DE acuerdo con el modelo de Xopp y Orrall
un hoyo coronal es ligeramente menos caliente y de menor densidad
gue la Corona quieta. EI1 gradlente de temperatura en la regifn de
transicién en el hoyo es 5 veces més peguefio gue en las regiones
quietas.‘ Esto signlflca,que un 20% de la energia mecénlca disponi-
bie pafa calentar la Corona, es necesafia para mantener un hdyo. La
velocidad de expansién predicha por este modelo es 10 veces menor
gue los valoreS—dbservados . La deficiendiafen este modelo es ba-
sicamente la sup051c16n de un equilibrio hidrostdtico y p051b1emen-
te la de . tomar en cuenta una . dlverqencia débll en la geometrIa del

campo._fr

En un’ihtento_por‘apOYar la idea de la aceleracifn del viento median
te ondas de Alfvén, Mc Wirther (1976), construye un modeloc hasado en
el balance de energfa. De acuerdo con Mc 'ATlrtber 135* o’ndas" de"Alfv”éﬁ"d'an

'[toda la eneraia Y. todo el momento necesarlo para acelerar el v1ento

y compensar la pérdlda de energia radlatlva en el hoyo. 8i se. con~r~w
.. sidera un flujo ‘de ondas alfvénicas inicial de 10° ergs/cm s y un
campo de 10 G se puede determinar la posicifn de las variacifnes
de la velocidad de Alfvé&n y de la presi6n de las ondas.

Basindose en estos datos, el viento solar se acelera a 600 Km/s entre
2 yv 5% : el punto sbnico se alcanza en r = 1.15R, . La distribucién
de temperaturas en la regitn baja del hoyo se determina por el balan
de energia entre la conduccién de calor y la pérdida de energia.

‘La distribucién de la ‘densidad se establece por 1la condic16n de equi
librio hidrost&tlco_para bajas alturas, mds alla de I.ISRQ‘la distri-
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bucifn de la dnsidad y de la velocidad del fjulo es éimilar al mode-
lo de Munro y Jaclson. Sin embargo, gl modelo es incosistente, --

Mc Wirther igneora la presencia de ondas de presifn de 21fvén - -
las cuales son una contribuci6n importante por su magnitud y penetra

cifn en la Corona. Por su parte Mullan vy Ahmad (1982) , proponen un
modelo en el gue un mecanismo no térmico acelera la pérdida de masa
en un hoyo. Este mecanismo es la reconexifn magn&tica. Sus resul-
tados se basan por la presencia de puntos brillantes en rayos X en
la base de plumas solares donde la densidad es suficiente para ex-
plicar el flujo de masa, ademds los puntos brillantes est8&n asocia-
- dos con la aparlcidn de. nuevos flUJOS maqnétlcos. Para entender'--
“fcomo puedeocurrir la emisién del plasma coronal, Mullan y Ahmad  su-=
ponen‘el surgimiento de un rizo magné&tico de longitu@ L desde la su
’berficié solaf'haSta la Corona. El1 campo eméuja al gas coronal dando
ylugar a una diferencia de nre516n AP entre el interior y el exterior.
. del rizo.~ E1 eaullibrlo magnetost&tico se rompe' cuando B —Hf__7i
_donde H es la altura., Se establece entonces un deseauillbrlo pro- ;
k_vocando una fuerza flotante sobre el rizo. El empuge hac1a arriba‘
5crea una cav1dad aue nuede desprenderse cerca de 1la base. La fuer-.
fza flotante decrece r&pldamente, creando unlmpulso inicial,dando

por resultado un'moviminto balfstico sobre la burbuja'

b

‘«En el modelo oue'se expresa en 1a flgura 3 12, 1os puntos brillantes ”7
 yen ravos x corresponden a 1os puntos neutros en la reconex16n.

'fEn la veczndad de cierta altura R., la burbuja se disuelve, La ener~
- gia magnétlca aparece en la forma de ondas MED, o en otras formas e
‘;imparte energfa al gas coronal y la velocidad del flujo crece. Segfin
este modelo los puntos brillantes controlan el flujo de masa. Esto
es consistente con las observaciones, es decir el incremento en la
densidad del viento va acompafiado de un incremento en el nGrero de

puntoéxbrillantes.
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F1g. 3 12.- Ilustrac1on de la pérdida de masa por reconc—xxén
magnétlca (Hullan y Ahmad, 1982)

Hasta aqui solo se han propuésto algunos modelos més acepta
bles . E1l aceptar el modelo mis convincente serid solamente
'-cuando se dispongan med1c1ones mas prec1sas y el resultado
“de“las mismas.  Sin embargo,-nlnguno expllca el mecanlsmo;f'“
7f151co de 1a expansién de hoyos coronales. En el siguiente
capitulo analizaremos este problema. |




CAPITULO IV.~ SOBRE LA EXPANSION DE UN HOYO CORONAL

4.1 INTRODUCCION

En el capitulo anterior discutimos algunos aspectos fun-
damentales de los hoyos coronales, sus propiedades ffsdi-
cas, asf como su posible origen y evolucibn. También se
expusieron algunos modelos de expansién dél gas coromnal
que se originan supuestamente en regibues magnéticas a-
biertas en la Corona. El objetivo bisico que se persi-
guid fué el de considerar a los hoyos como las fuentes
de las corrientes de alta Qelocidad'en el viento solar, -
observadas preferentemente durante los periodos de miui-
ma ac;ividad. Sin embargo, los modelos de flujos en ho-
yos coronales analizan el papel del plasma coronal como

un flujo cuya velocidad depende Gnicamente del radio, don

de las lfneas de flujo diiergen mis r&pido que las de un
flujo radial; reéordemos'Que en'uﬁ flﬁjo radial las 11-‘
neas divergen_de tal manera que el Erea de la- seccidn
‘ transvetsa1 es proporclonal al cuadrado de 1la distancia
"donde se originan las lineas. Adn cuando estos modelos
predicen perfiles de veloeidad, densidad y temperatura
acordes con las observaciones, no considera el problema
;dinémico. Cabe senalar que. no existe hasta la fecha una
o teorfade” aceptaciGn general con respecto ‘a. la dinﬁmica ‘
-de ‘la formacién de hqus en la Corona, ‘capaz de explicar

“c6mo las liIneas del camﬁo:tieﬁén una divergencia no radial.

También ée analizaron los modelos propuestos por Mumnro y .
Jackson y Kopp y Holzer, donde se exploran las propieda-
des hidrodin&micas de la expanéi6n estacionaria de 1la ©
rona para una seccién transQersal mayor que la de una ;L

metrfa esfé&rica, donde la expansidn radial es una conse-—



cuencia del efecto geomé&trico del hoyo. .Nuestro interé&s
es el de proponer algunas consideraciones fIsicas de cSmo

se puede producir la expansién de um hovo.

MODELO DE EXPANSION

Para iniciar nuestra discusién, es necesario hacer la si-
guiente consideracién. Si las 1fneas del flujo se abren

rdpidamente en el hoyo, entonces la velocidad de exparmsién
no s6lo dependerd de la componehte radial sino que también

serf necesario considé:a: la componente latitudinal'de'la

"velocidad ,fEﬁ eStas coﬁdiciones, debe considerarse la pre

sencia de un gradiente deapsestén]ttaﬁavaiﬁalaa iasflfnes
de1'f1ujo en el interior y el exterior del hoyo, lo que

permite que las lfneas. divergan r&pidamente.

Teniendo esto en cuenta, ias'ecuaciones de continuidad

}ay de momento deber&n también incluir 1a- ccmponente lati—'fu

tudinal , En coordenadas esféricas las ecuaciones de cons=

tinuidad y de momento se ‘expresan de la forma:

‘zf\/r
( )* ¥ Send ae(e' os‘“o) O (4.1)
o (’\l av,»_‘ . ‘Pu an Ge "'VP ?_14,,{ e
0“’ . 3\«"'_',; Y o0 T T T e Y .2y
 doﬁde
A AP b? o ) .
Vp= ar %1;* ~ 38 °° | (4.3)

Por consiguiente el problemﬁ que planteamos es el de con-

siderar tambié€n la componente latitudinal de la velocidad,
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separando apropiadamente las partes radial y latitudinal.

La contribucidén radial es resuelta en el modelo de Kopp ¥
Holzer (15976).

Al resolver las ecuaciones (4.1) y (4.2) se determinaré

la componente latitudinal de la velocidad, lo cual permi-
tird conocer el ensanchamiento de las l1lfneas de corrientes
y especialmente entender el proceso ffsico de la formaciédn

del hoyo.

Nuestro siguiente paso es ahora determinar la componente'
latitudinal de: la velocidad =W ; tomando 5610 1a parte no -

radial. es- decir‘

> UJs OUp a : il'.D'P : T
—_— - - Q .
Qe r 26 % Pr ae B (4.4)
:Vdé;ahnde_i R .
o ad Wy oo =
Z gb P 40 -
si’suﬁonemos que P+ PLe) déntro del hoyo
+ '
2
Ve ¢ {; gziP

_1a velocidad V,.seré o

expresién para el ﬁalor de'}ua donde AP es el gradiénte

sy

de presifn transversal dentro y fuera del hoyo, para una
altura constante. E1l valor de 1la presidén en el origen es
la presidén interna Pi, supuestamentevcénsténte hasta un
determinado éngulo ® a partir del centro del hoyo, pero

en la frontera del hoyo 1la presi6n es Pe igual a la presﬂﬁl

:externa, es decir la velocidad v depende de 1la variaci&n
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de 1=z pfesiGn entre el interior y el exterior, y del valor
de la ‘lensidad la cual varfa con la altura. Por lo tanto
la varlacifn de la presidn controla el mecanismo de la for

wacidér del hoyo.

.Flg 4’1.- Componentes radial vy latitudinal de lar
erlucidad del viento en un - hoyo coronal. tomando~f

un’ urigen centrado en el hoyo.

La geonetrfa del hoyo: coronal, se obtiene. a partir de con-

sidersay que se encuentra en equilibrio con sus alrededors.'

".El valor de la presi&n en la frontera se encuentra a. part1r<  j

del balance de presiones entre el interior y el exterior del oo

hovo,' :sto es

Bc
¥t (4.6)

kT o+ B_T_r - mewTe + Be
donde ug, T{, By, ng, Tey Beson las densidades,'temperatu—
ras y magnitudes magn€ticdk dentro y fuera del hoyo'corbnaL
K es 71 constante de ﬁoltzmann, el término n K T representa
ia prcb16n cinética y el término 32/8“ es la presi&n magné&-
tica. La expresiﬁn (4.6) nos da la condicidn de la fronte-
ra del hoyp.'es decir, son aquellos puntos que se -encuentran

en su perfil.
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Veamos c6mo el efecto del campo magn&tico juega un papel
importante en la formaclén de las lfneas con divergencia

muy rdpida. Vamos a cosiderar solo la presifn magnética

En regiones abiertas, la magnitud del campo viene dada por

la relacifn (2.19) del capftulo II, Bi{ = B, ( a/r )2, don-

de B, es la intensidad del campo en la base del hoyo , a=1.02R,
Su intensidad decrece entonces con menor rapidez que la del
campo cerrado circundante, cuya magnitud viene dada por

Be = Bs ( a/r‘)3, esta relacién corresponde a la de un campo
dipolar. Aunque su magnitud es mayor a la altura a en rela-~
cién con la regién abierta, su. decrecimiento ser§ mayor.sonl
el aumento de la altura. Las variaciones de B y”B ‘con la
altura obliga a estabiecer una situvacidn de equilibrio; cuﬁn-
dolas presiones magnéticas exteriores e interiores son iguales.

El equilibrio tiene lugar cuando

B _ Bi

§U . m

‘el resultado de esta condici&n establece una altura donde el

hoyo permanece en equilibrio con sus alrededores, entonces‘

Coms)eE S

 &€,abndéisé tiede7
BeY
V.3 ‘*(-g;) ; o . (4.7)

Tr depende entonces del cocieﬁte de las intensidades de Be

y B, » determinadas a la misma altura a. dentro y fuera del
hoyo. Nohesvfﬁcil medir la magnitus del campo magnético den-
tro de un hoyo; pero si consideramos el campo genetél del Sol
en base a magnetogramas en régiones qﬁietap.»sg tiene~B;w-2 ga
uss vy el campo en unhoyo es ligeramente menor a este valor '

espim&ndose'en ~ 1 gauss, se tiene entoncée‘rg'- 2R, .
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La relacién (4.7) es suceptible de cambiar por dos razones;
a) como s68lo se ha tomado en cuenta la presifén magné&tica
es indispensable también considerar la presifn térmica del
gas nKT, aunque &€sta es pequefia en virtud de la baja densi
dad y temperatura reinante en el interior del hoyo. Es de
suponerse que en la base de la Corona n y T son constantes
pero, para alturas mayores Te¢> T;, entonces la presién del
gas exterior es mayor, cerrando un poco la abertura, inclu
so puede llegar a una situacién en que el hoyo no se forme
y b) también es de temer en cuenta las fluctuaciones de
'»la 1ntensidad del campo magnético y de la temperatura den-'#
tro y fuera del hoyo, La presiGn magnética depende de 1a
acumulacién de las lineas de fuerza ejercidas sobre lag
frontera del hoyo. Si se presentan perturbaciones en el
campo magnético, entoncés se provocan éambios en la densi-
 ,d§d de las lfheas, resultando ‘asf un aumento o una dismi-

‘VnuciGn en la densidad de las lineas, causando cambios en

ﬁivla presién magnética la ‘que puede influir significativamenif,'

" te en 1la determinaciSn de r¢ . A partir de esta distancia

la presién en el interior se incrementarf con mayor rapide
respecto a la presifSn externa , causando una expansifn del
_hoyo y resultando asf un aumgn;o,considérablevén éu‘ﬁieé
_ 7tfdﬁsyéféa1,'Iéféﬁaiffcédﬁnﬁézfééfsfﬁaydrféaﬁféfﬁé”éféééff%w
'fﬂla altura. Aéf:pues;vla,présiGh ejercida sibre 1las pare-i@
"&és del hoyoliﬁflﬁye”én la coﬁaucta de Su‘expansidn} Por
véqnsigﬁiente la velocidad V dépehderé‘de)las pteéiones

magnéticas B?/Bﬂ y BZho .

Como un resultado interesante, se, puede establecer tomando
dinicamente las diferencias de’ presiones magnéticas, un per
£1i1 de velocidades latitudinales en funci&n de la altura.
‘Como puede verse en la siguiente tabla las diferencias de
presiones se acrecienta con el aumento de la altura, de
igual manera 1la velocidad latitudinal se incrementa con al

turas mayores.
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De esta forma la velocidad de expansién del plasma dentro
de un hoyo tiene dos componentes, una radial que se incre
menta con la altura y una componente latitudinal que expe
rimenta tambié&én un crecimiento para r cada vez mayor.

En los c8lculos realizados, el valor de se determind u-
tilizando las relaciones (3.7) y (3.8) del modelo de Mun-
ro y Jacson, considerando N« constante, para >*= 68° y 1la
densidad ¢ = N¢m,, donde my, es la masa del proton, pues
contribuye la mayor parte de la masa. Los valores de Vg

se incrementan para 2R, ¢ re<« 4.5R, y estan dirigidas ha-
cia las paredes del hoyo gracias al gradiente de presién.
“En la gréafica 4. 1 puede verse como la variacifn de Vg  tie
ne un incremento considerable entre 2 y 3.5 radics solares,
més alla 1la variacién de la velqcldad desaparece, permane
ciendo la velocidad constante. Conviene temer presente

que en 1la determinaciGn de Vo se considera la densidad
-constante para una altura constante y sin depender de ©,
esto se hace para simplificar el célculo.i Es necesario_i
‘determ1nar Vo empleando la dependencia de la densidad con

el Engulo 9

DISCUSION

‘Cémo 'ya meficionamos al p¥incipio dé este capftulc, este anf =~

‘flisis;fuéfmotivadbﬁén'grah‘pérte paraﬂobtéhér ﬁn‘mayot cdnof '

cimiento debia‘éxpan516n del gas coronai, en la cual los mo-
delos anteriormente descritos omiten la componente latitudi-
nal del flujo r&pido emanado de hoyos coronales. El plasma

sumergido en un hoyo al ser acelerado hecia el espacio exte-

‘rior, tambifn estd sometido a una diferencia de presidn la-

teral. La diferencia de presifn, en este caso mangnética

es causada por las variaciones del campo magn&tico con la

altura, cuyas intensidades mo son iguales debido a las difex

rentes configuraciones del campo dentro y fuera del hoyo.
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El perfil de velocidades sugiere como pugde“originarse la
divergencia r&pida en los hoyos coronales.i El incremento.
de la velocidad entre 2 y 3,5R, déscribe como la expansién
es mAxima en este intervalo de alturas, luego tendrd una -
divergencia radial. Tal situacidn puede explicar como umna
pequefia regidén coronal puede expanderse enormemente y el

flujo del viento solar llega a cubrir grandes extensiones

del espacio interplanetario.

No obstanfe el problema se ha simplificado, ya que solamen ‘
te se:haAéonsiderado la influencia del campo magnético, pé'if
ro se tieme un resultado que puede explicar el enséhhhamiq!

to de los hoyos.
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Tabla 4.1.- Yalores de 1ls velocidad ttansversal entre
2.0 y 4.5R, dentro de un hoyo coromnal. " Para el cflculo
de 1la presiGn magnética. una intensidad de un gauéé.cég
sa una presidn de 0.04 dinas/cm?2.
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V CONCLUSIONES

El desarrollo de este trabajo, permite conocer un panorama
general del estudio de hoyos coronales, donde se originan
los flujos de alta velocidad. Las variaciones de la velo-
cidad del viento solar mayores de 650 Km/s se denominan
frecuentemente corrientes de alta velocidad, y aparecen

en forma discreta ' con una notable disminucidén de la densi-

dad de partfculas en relacién del viento solar quieto.

‘Las observaciones de 1los flujos r&pidos aparecen acompane¥
- ‘dos por la presencia de hoyos coronales a lo largo del ci—‘
‘elo solar, pero preferentemente durante el perfodo de mIni
ma actividad. Tal como se ha visto, ids_hoyos coronales
son grandes porciones de IavCorona solar que aparecen como T
, regknes de baja emisién electromagnética, principéimente~'
‘ﬁ”en rayos X blandos y en el extremo ultravioleta . EUV ).
; @46 ‘cual indica su baja densi&ad Yy una: reducidad temperatu-7

S ra respecto a la Corona quieta.

,El andlisis de hoyos demuestra un campo magnético abierto
‘”y débil.f La tendencia de,hoyos ecuatoriales de. rotarr"ti—\
';;gidamente” por més de una rotapion,splar, establece bien ‘

”gsu relac16n con fluJos de alfa:veldcidad; explicando naturdﬁ

‘ﬂmente la actividad geomagnética recurrente cada 27 dfas.

El estudio de las observaciones y de algunos modelos teSri-
cos han demostrado que la estructura y evolucién de hoyos
coronales estfin gob ernadas_por una districhiGn de gran esca
~la del campo fotosf&@rico. Varios modelos se han propuesto
para explicar la expansién y la aceleracidn del- plasma co-
ronal cuyas lfneas magnéticas divergen rﬁpidamente con la al

tura, adentrindose en el espacio interplanetario.
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Actualmente no se comprende por completo 1la Eaja emisién
de hoyos coronales, pero por glgﬁn mecanismo fisico,

la energfa depositada en el hoyo es utilizada en energfa
cinética de las partfculas. No obstante, con las observa-
ciones directas de hoyos, el estudio del viento solar y en
especial el de flujos r&8pidos los progresos hansido consi-
derables. E1l incremento de las observaciones mediante té&c
nicas réfinadas. han abierto nuevos caminos de inﬁestiga—
cién en el plasma solar en expansién, tanto por obtener un
,ampl16 conocimiéntojde1 medio interplanetario asf como los
mecanismos de aceleracién y céieﬁfamiento”de partIcuias =
en la atmSsfera solar e inferir ncerca.de las condiciones
fIsi¢55'en el interior del Sol. Sin embargo es necesario
sefialar que la mayoria de las propiedades del viento ob-
, servadas a l UA hayan cambiado en su viaje ‘desde el Sol,

i;por lo que es muy difIcil reconstruir las condiciones en

la Corona y sus mecanismos de. aceleraciGn.f Con los viajes
espaciales perpendiculareo'a la. eclfptica & aproximaciones
de naves hacia el Sol puedan dar respuestas a un gran np-

mero de interrogantes de la Fisica Solar.

- Em el 35pe°t° de ‘1a exPansi6n ‘de’ un hoyo' coronal se presen- f“

ta el papel 1mportante que juega el campo magnécico. ~La
expansién es provocada por las configuraciones dife;ehtes
del camﬁo dentro y fuera del hoyd. Al tomarse s&lo en cuen
ta la presién magnética, a partir de una distancia r., la
presidén en el interior serd mayor a la del exterior, debido
a las variaciones de la intensidad del campo con la altura.
La presién lateral hacia las paredes hacen posible el emnsan

chamiento del hoyo coronal y su divergencia rapida.
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APENDICE A

La longitud de Debye, = 6.9 x 10- 2( T /n )Uﬁ, es la distvancla mfini-

A
ma en la cual un plasma puede exhibir un comportamiento colectivo. La
frecuencia caracteristica de un plasma interplanetario a 1 UA se determi-

na mediante las relaciones

o = | _ax Ng )12 me ) ¥2
e me y wp =[ m'] we ( A-1)

dondegge yuﬁjes la frecuencia caracterfstica de electrones y protones res

pectivamente. Lo S S CeET _ -

' Las relaciones para obtener la girofrecuencia de electrones y protones se

- expre san como

e B . m, : : :
fe = Tmae ,}:.'QP_,_'(-!!—I.:%QE o Lo | (A-2)

: ”1;nUna cantidad importante que ind1ca el comportamiento colectivo de un plas E
'ma, es ‘el niimero de partIculas en una esfera de Debye, N;\j si es mugho

mayor que 1, los procesos colectivos dominan. Otro parfmetro itil es el
CIVy '

. eB .

" .cidad con el camp0'magnético. mye son maSa de la partIcula vy la carga

radio de giro , R= » V. es la componente perpendicular de la velo—

“‘Tdel electron. B el’ campo magnético yec 1a velocidad de 1a 1uz."“



7LiﬁLos valores del tadio de giro de electrones y particulas alfa Re;y R

"TABLA A -1

Escala de longitud y tiempo para el viento solar medio

Parimetro Media o Mediana

Ay (@ 9.9 3.0 9.8

w, (57" 3.7 x1¢ 1.2 x10° 3.5 x 30®

we (57" 1.6 x 10° 0.5 x 10° 1.5 x 10°

Qp (s=') 0.57 0.25 0.52 SRR
Qe (s7') . 1.1 x 107 0.5 x. 107 . 0.95x 10" . T .=
vl e7xw0?” 0 3.0x100 . e.2x10% 0

Rp (Km) 78 - 36 ~ 76

Re  (Xm) 2.5 o - -

R, (Km) 177 - v -

:;se evaluaron multiplicando el radio de giro de los protones R por‘ T
<melm;>> <Tu/g;> y < T/T > respectivamente. 0.R.’ White (Ed) The~Solar R
Output and its Yariation. Colorado, 1977, P. 351.
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T ABL A A - 1II

Flujo de energfa radial para varios tipos de viento solar

.( ergs/em s )

Par&metro Promedio Baja velocidad Alta velocidad
Media g Media o Media o
"L NV (GMoM,/R.) 1.21 0.8 = 1.24 0.5 0.86 . 0.1
NV GsM,V2 ) . 0.70 0.5  0.35 0.1 1.13 S0.27
N, V. (GM,M«/R,) 0.056 0.05 0.045  0.02 0,042 0.009
NuV. (%M, V2 ) 0.033 0.03 0.013 0.008 0.054 0.01
‘2.5 NVKT, .0l16 0.02 0.0043 0.002 0.023  0.05
2.5 NVKT, 0.018 0.02 0.016 - 0.07 0.010 0.002
C2.5 N,V;KTa  0.0035 0.005 0.0005 0.0004 0.0066 ~ 0.003
v (32/8v ) ©  0.008 = . ©0.0056 . - :0.012 =t
1.5 NV (M <sv%» 0.0057 0.02 0.0010 0.0006 0.0096 ~ 0.006
9. 0.0043 0.003 0.0027 0.001L 0.0032  0.006
q-t 1.3x10% 2x104 2.9x105 2x10°  2.3x10% 9x10°
Total a 1UA 2.05 . 1.68 : 2.15 -
F:Total ‘en el - 9.5x10% . 7.8x10% _,,m_09,9x1o4;,_

- NV (GM,M/Ra) es el flujo de energia gravitacional, NV (%MVZ)Y
es el fiujo de energfia cinética, 2.5 NVKT 1la entalpia,

v (B2/8“) la turbulencia del campo magnético y Q.r la con-
duccidén de calor. El flujo de energfia potencial y ciné&tica

" del proton contribuye el 90% del flujo total. O. R. White

(Ed) The Solar Output and ifs Variation, Colorado, 1977. P. 352
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T A BLA A — IIX

Caracterfsticas internas del viento solar medio observadas a

1 UA.

ParZmetro media a mediana

B (%) ' 6.2 2.9 5.6

@. (grados) -43 ' 40 -45

Oy (grados) 0.3 25 0.0

(TY/T )p 1.5 , 0.7 1.4 Co {._;‘
(T /T ), S 1.18 0.16 1.15 ' L
C T/T d)o =~ 1.3 o ey09 1.2

Para la longitud magnética ¢a y la latitud B, se es;ablece

un sistema de coordenadas de mano derecha con }e'l eje X seiia .

.lvalﬁdp-'radiva‘lmente;d_esxde el Sol y .‘gl_'eje,z a_p‘_yt‘l't»ando al polo .,
' norte eclfpticé.. O.R. White(Ed) The Solar Output and its = =
,{Lvééiaeioﬁ;‘éolorada; }952;;f.:352,.@ B O R S Vi g




T A BL A A — IV

DENSIDAD DE HIDROGENO NEUTRO
DENSIDAD DE HELIO NEUTRO
DENSIDAD ELECTRONICA
TEMPERATURA

VELOCIDAD RELATIVA

MAGNITUD DEL CAMPO MAGNETICO .

0.1 ¢cM-3

0.008 cM~3

0.03 - 0.12 cM~3
100 - 10 000 °K
20 KM/S

3 x 10°6 ¥

. Propiedades del medio interestelar en 1la
( Axford, 1973 ) ”

"vecindad del Sol
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APENDTITCE B

La baja emisi6én radiativa de un hoyo coronal puede so0lo me-
dirse mediante filtros blandos. Las mediciones de intensi-
dades radiales, permite determinar densidades dentro de ho-
yos , lo cual proporciona valores de la temperatura. Si se

supone que la Corona estd en equilibrio hidrost&itico .e 1so

tE&rmica, la densidad de electrones puede determinarse por

la £f6rmula barométrica

- . -
/u ..+ donde H = .KT /mg, . (B -~ I) .-

Ne = N.e
donde K es la constante de Boltzménn,‘Tyla temperatura;
1a masa molecular media, g, el valor de la. gravedad en 1la
superficie solar y m la masa del electrbn. La ecuacién

Q(A -1) establece que la densidad decrece'eﬁ una 1ey.exponeh,

*@cial para: medidas de ‘emisiones diferenciales a lo largo de
.1a visual.‘ Ajustando la. pendiente exponencial de la 1nten-'

sidad con mediciones se obtiene un valor de - la temperatura

barom&trica
TCO T NeGed® E-amkr
R . S et (ei58/cm ) R
' HOYO CORONAL . 1.3x10% 3x108 0.1
REGION ACTIVA 2.6x106 7x109 -~ 7
ESTRUCTURA A 2.6x10°8 8x108 0.5

"GRAN ESCALA

Algunos valores tfpicos de temperatura, densidad electrfnica
'y densidad de energfa, para hoyos coronales, ragiones activas =~

y estructuras de gran escala. Valana et ai. 1973.
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AP ENDTIZCE C

Observaciones en la variacidén del campo magné&tico a 1 UA

y en Pionero 1D y 1] (Selar wiad (fve™ 1952 )

O Pioneves 10

0 Pionero U}

'y A

S ® Yedida o VA

k.

eb - 6§ . 10

ez

TIEMPO

™

6

Q™Minimo
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