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INTRODUCCION.

El objetivo de esta tesis es 'calcular la temperatura de equilibrio de lak
Tierra a primer orden durante el periodo del Minimo de Maunder (1645-1715),

El ,"'Mlnimo de Maunder fué identificado en 1980 por G. Sprer y E. W.
Maunder.‘ es un periodo que abarca la Gltima parte del siglo XVII y la prlmera" v
mitad y.'del siglo XVII, en e cual se presentaron las ‘slgu_lentes
caracterfsticas: ‘ -

i) Casi no se observaron manchas solares,

ii) Se registra un aumento en la concentracién de “C en los anillos de
érboles,

lli)' Existe una marcada ausencia de auroras reportadas, ,
iv) Se describe una corona apagada, muy limitada en extensién y a menudo
rojiza.‘ Este tipo de corona se llama corona falsa o F, ;
v) Coincldg con un periodo en el cual disminuyé la temperatura, conocido como

la “Pequefia Era Glacial",

A partir de esto, suponemos que hubo una disminucién en la temperatura de
equilibrio de la Tierra durante el Minimo de Maunder, tal vez provocado por un
descenso en la irradiancia solar total. Tomando en cuenta que el modelo
descrito en este ti'abajo se propone como ur; primer intento para tratar de
resolver el probiema planteado anteriormente, aunque las suposiciones que se
introducen son temas de un estudio mas profundo para un trabajo de
investigacién futuro. , ,

Para resoiver este problema se considera que la Tierra radfa como un
cuerpo negro, utilizamos la ley de Stefan-Boltzmann para calcular la
tempefatura de equilibrio de la Tierra (T.). la cual tiene la siguiente
expresioén:

1/4

T =[S_(1-A) /7 40} (6))
. T

donde sT es la irradiancia solar total, A es el aibedo, ¢ es la constante de
Stefan-Boltzmann.




~Incidente; este factor no es constante ya que depende de muchos factores

la siguiente relacién:

de la firradiancia solar, ocasionando una variacién de la milsma. Esta

- relacién:

~ donde Asv es el drea de la mancha solar y C es la razon de las luminosidades

'las. luminosidades de éstas y de la fotosfera para el periodo de Maunder; en

De la expresién (1) el problema radica en conocer el vajor de ST para el
perfodo del Minimo de Maunder,

El albedo es el cociente de la energfa reflejada entre la energfa

atmo_sféricos (nubosidad, hielo, particulas de pdlvo, etc.) los cuales no se
condce como varfan, sin embargo; en este caso se toma que es igual a 0.3, lo
cual slgnifica que el 307 de la radiacién incidente es reflejad‘a hacia el
espacio ‘interplanetario. Por esta razén la temperatura de equilibrio (T.) que
se obtiene en este trabajo es a primer orden.

Nuestro interés se centra en conocer el valor de ST. para esto empleamos

S-P =a+bR, @)
. z

donde S representa las variaciones de la irradiancia solar total entre'
1981-1984, esta informacién es proporcionada por el radiémetro ACRIM, Esta
cantidad es escalada, es decir, no representa la Irradlancia solar total.

La funcién P. representa el efecto de las manchas solares en la variacién

funclén depende del drea de la mancha solar y de la razén entre las

luminosidades de la mancha solar y la fotosfera, y estd dada por la siguiente

n
P =LA (C-1) ()
|

de la mancha solar y la fotosfera, estoes : C =% /[ .,
s m.s. fot.

Nosotros no conocemos los datos de las 4reas de las manchas solares ni
consecuencia no conocemos el comportamiento de P.. En esta parte empleamos el

método propuesto por Foukal (et al. 1979), ellos contaban con estos &atos en

el perfodo de 1870-1990, y encontraron explicitamente el valor de la funcién

P. durante este perfodo de tiempo, y obtuvieron una gréafica de la misma.
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Se digitaliz6 esta grafica para obtener el valer de P' para cada afio

desde 1875 hasta 1989, se trazaron tres graficas:
i) P' "vs" Afios,
vll‘) Rz "vs: Afios, e valor de Rz s| es conocido para este perfodo de tiempo.

Al observar ambas graficas se aprecia que son muy semejantes en su
comportamiento, es decir; si P. toma un valor muy grande también Rz lo tendrs,
esto es para el mismo afio; y viceversa. Basadndonos en este comportamiento se
‘ graficéd -jP. "vs" R.. esperando obtener una relacion de tipo lineal:

Mendoza et al.(1995) propone un modelo, el cual emplea la Informacién
anterior, y nos proporciona una relacién con la que se obtienen el valor de la
irradiancia solar total (ST):

S_r = (S - P') + P. + SO' (4)

donde SQ es la irradiancia solar durante el perfodo del Sol quieto (sin
manchas solares), y se calcula a partir de otras referencias.

| Asl, conociendo el valor de Py de SQ» los sutituimos en la ec. (4) ,
obteniendo el valor de sT para finalmente conocer el valor de la T. (ec. 1).

La tesis se divide en 4 capitulos, los cuales se describen brevemente a
continuacién: | »
_ En el primer capitulo, se hace un estudio general del Sol, describiendo
su estructura interna y su atmosfera. '

En el segundo capitulo se describe que es la irradiancia solar total, y
cémo se comprobd que no era una cantidad constante, Se describe el efecto de
- las manchas solares y las féculas brillantes en el flujo de radiacién solar
saliente, en especial se define la funcién P. _Que describe el efecto de
bloqueo de las manchas solares. .

En el tercer capitulo se da una descripcién de las condiciones que
caracterizan el perfodo del Minimo de Maunder.

El cuarto capitulo plantea el problema del cdlculo de la temperatura de
equillbrio de la Tierra, para ello se hace referencia de la ecuacién en la que
se emplea la funclén P.. En este mismo capitulo se obtiene que la temperatura
durante el Minimo de Maunder fué aproximadamente 0.5 K menor a la temperatura
actual, lo cual es suficiente para que se produjera la "Pequefia Era Glacial".

Y por dltimo, el quinto capitulo contiene las conclusiones obtenidas al
realizar este trabajo.




CAPITULO 1

EL SOL

El Sol es una gran esfera luminosa de plasma capaz de enviar hacia el
exterior toda clase de radiaciones: desde las de muy baja energia, como las
ondas 'de' radlo, hasta las mds penetrantes como los rayos gamma, as{ como
partlculaé ‘energéticas y plasma, este Gltimo en ‘forma de haces -el viento '
solarQ- que llenan todo el Sistema Solar y se extienden probablemente més alld
del planeta Plutén, creando lo que se conoce como la heliosfera. En la Tabla I
se muestran algunos de los'daios mds generales de nuestra estrella.

TABLA 1
Datos del Sol

Edad 4.6 x 10° afios —
Masa (M_) 1.99 10%° kg
Radio (R ) 6.96 x 10° m

. .Densidad media 14 gem™
Distancia promedio a la Tierra 15 x 10" m (215 Re)
Gravedad en la superficie 214 ms?
Luminosidad “"e) _ 386x 10% ergs™
Perfodo de rotaci6n (ecuatorial) 27 dias
Pérdida de masa . 10° kg s
Temperatura de la Fotésfera 5785 °K




1.1, INTERIOR SOLAR.

v' 'El Sol es una estrella enana de color amarillo, miembro de uno de los més
numerosos tipos de estrellas, las del tipo espectral G2, que se mantiene unida
debldo al balance que se establece entre la atraccldn de su. campo
gravitacional y las fuerzas de presién internas (como la del ‘plasma y la
radlicidn). Tiene un radlo de 693 980 km, ‘es decir, 109 veces el radlo de la
Tierra, que tiene alrededor de 6371 km. El Sol tiene una rotacién que varfa
con la latitud y a la que se le conoce como rotacién diferencial debido a que
no es un cuerpo sdlido sino gaseoso: en el ecuador tarda menos de 26 dfas en
efectuar una rotacién completa, mlentras que en las regiones polares le toma
casi 35 dias (Ver Fig. Ll1). El Interior estd formado por tres cabas: el
"nicleo”, la "zona radiativa® y la "zona convectiva", mientras que la
atmésfera se dlvide en: fotosfera, cromosfera, zona de transicién y corona.
Estas regiones se ilustran en la Fig. 1.2. ‘

(o)

Figura L1. (a) Se observan 6 manchas solares a latitudes de $10°, $20° y $30°
alinea'glas a lo largo del meridiano central. (b) El Sol visto 27.1 dias
después. cuando las manchas a £10° han completado una rotacién. Las manchas a
$20° con un perfodo de rotacién de 27.6 dias no han completado la rotacién; y
las manchas de $30° con un periodo de rotacién de 28.5 dias la completarfan en
1.4 dias.
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Figura 1.2. Perspectiva de la seccién traﬁsversal del interior solar.

1.1.1. NUCLEO SOLAR.

En el nidcleo la densidad y la presién son tan altas que dan lugar a una
temperatura de 15 a 16 millones de K, suficientes para que se lleven a cabo
reaccignes nucleares. La fusién, es decir la comblnacién de 4tomos ligeros
para 'crear elementos mas pesados, es la fuente de la enorme cantidad de
energfa que fluye desde el interlor a la superficie del Sol de donde escapa
hacla el espacio. Uno de los procesos de fusién se jlustra en la Fig 1.3: -
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@ »protén
QO *neutrén

0 positrén .
. 2y y s rayos gamma

Figora 1.3. La cadena protén-protén, la cual genera nicleos de helio ('He). a
partir de los nicleos de hidrégeno CH).

‘Se fusionan dos protones para formar un nucleo intermediario de hidrégeno )
"doblemente-pesado” ¢ deuterio "'12H)." ‘el cual consisté de un “protén 'y un T
neutrén; en el proceso de convertir un protén en un neutrén, la carga positiva
es llevada por un positrén. El positrén se une a un electrén y los dos son
convertldos es un par de rayos gamma energéticos y se liberan neutrinos (de
éstos Gltimos hablaremos mds adelante). Como segundo paso, otro protén se
fusiona con el nicleo de deuterio (sin eyeccién _de un positrén pero si de
energia en forma de rayos gamma) formindose un ndcleo de helio ligero (*He),
que consta de dos protones y un neutrén. Finalmente dos nicleos. de °He. cadl‘
uno formado por el proceso anterior, se fusionan formando un ndcleo de helio
ordinario (*He) que consiste de dos protones y dos neutrones; los dos protones
restantes escapan para iniciar el proceso otra vez.

§n cada paso la energia liberada da un total 0.007 Mmcz. donde M, es la
masa de cada nicieo de helio y "c" es la velocidad de la luz (= 3 x 100 m/s).
La mayoria de esta energia es liberada en forma de radiacién electromagnética, :
en rayos gamma 6 rayos X. Esta radiacién se difunde hacia el exterlof a capas
més frias y se convierte en radiacién ylslble de més baja energia. |




Los dos protones cuya fusién inicia la cadena de reacciones se
repelen mutuamente por su carga eléctrica. Sélo una fuerza extrdmadamente
intensa puede penetrar sus barreras nucleares y fuslonarlos; esto se logra si
se tienen altas temperaturas, las cuales permiten que los dos protones tengan
alt.as velocidades colisionando con suficiente energia para penetrar uno en el
campo del otro y asl se logra que ambos se fusionen. No toda la energia
llberada en la fusién es transformada en calor y radiaclén; los neutrinos son
también pMucto de la misma.

Los neutrinos, son particulas elementales que se generah ‘de algunas
reacciones nucleares; algunas de sus propledades son las slguientes: viajan a
una velocidad cercana a la de la luz, su masa es casi cero, no poseen carga
eléctrica ni momento magnético. Respecto a su interaccién con las cuatro
fuerzas fundamentales (débil, fuerte, gravlgaclonal y eleétromagnetlca) se
conoce que los neutrinos sélo pueden interaccionar mediante las fuerzas
débiles; y en cons&uencia, apenas interacclonan con la materia, por lo que no
"sienten" la fuerza gravltaclonal. Por otra parte, ya que carecen de carga
eléctrica, no “"sienten" Ila fuerza électromagnética, y ‘por ultimo, los
neutrinos son inmunes a las interacciones fuertes. ‘

Se ha calculado que 70 billones (en espafiol, 1 billén = 10'%) de neutrinos
por em® aicanzan a la Tierra cada segundo. En la Figura 1.4 se muestra como
atraviesan la Tierra. . _ ,

Los neutrlnos escapan con facilidad --del-~Sol;~—son el primer ~producto
observacional que informa sobre lo que estd sucediendo en el interior solar,
pues tardan aproximadamente 8 minutos en llegar a la Tierra desde que son
producidos (Noyes, 1982). !

Figura 1.4. La Tierra y demds planetas son atravesados continuamente por un
flujo de neutrinos.
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" Por cerca de 20 afios, Raymond Davis y sus colegas del Laboratorio Nacional
de Brookhaven han~ estado realizando un experimento bastante dificil. En la
Flgura S se muestra su detector astronémico, el cual consiste de una gran
tanque lleno de cloro (liquido limpiador ordinario), 6 perchloreothelene. Su
sensitividad asegura que los neutrinos mds energéticos pueden interaccionar
con el cloro del liquido limplador y se transforme en algin radioactivo, De la
intensildad predicha del haz de neutrinos, calcularon que podria darse cerca de
6 lnterﬁqélones por dia dentro de un volumen de 10° galones de cloro, esto es,
se crearian 6 &tomos de argén radioactivo por dia. Este valor se expresé en 7
SNUs, 6' unidades de neutrinos solare; (1 SNU = 10°% neutrinos capturados x

segundd x 4tomo de cloro). Sin embargo solamente se detectan 2 SNUs en vez de
los 7 SNUs que se predice en la teorfa.

Figura LS. Esquéma del detector de neutrinos del Laboratorio Nacional de
Brookhaven. Los neutrinos solares son capturados por los &tomos de cloro en el
liquido limpiador y son transformados en &tomos de argén. El argén es removido
del tanque y se mide, indicando la razén de neutrinos solares. (Cortesia del
Laboratorio Nacional de Brookhaven).
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‘En 1973 se realizaron dos experimentos que empleabaron diferentes técnicas.
Uno de eilos se realiz6 en el CERN (Organizacién Europea de Investigacién
Nuclear), este consistia de una cadmara de burbujas de freén liquido (CF:,Br).
que servia, a la vez, de blanco y de detector de neutrinos. El otro
experimento se llevé a cabo en el Fermllab (Fermi National Accelerator
Laboratory), el blanco-detector de las interacciones de neutrinos era un gran
calorfmetro de ionizaclén que constaba de 16 segmentos, cada uno de los cuales
estaba ueno de un jiquido que centellea cuando una particula de alta energia
choca contra él. En la Figura 1.6 se muestra el aparato usado en el Fermilab. '

o8 ’ . CAMARAS DE CHISPAS OPTICAS

CONTADOR ,
ANTICONCIOENCIA : ‘ - I T T ' |
I I l 8 TOAGIDALES OF NUCLEO DS HENRO
4 (. 4
. : ‘ :
MUTANOS g 4 (
¢ g (:
) ) 2
LT - J v . /
' rotowulTLcADOMS —— & i CONTADORES DETONANTES
6 1+ 2 3 & §

DISTANCIA (METROS)

Figura 1.6. Se observaron interacciones de neutrinos en el Fermilab, es un
aparto que consiste de una secuencia de calorimetros, cimaras de chispas e
imanes. Los calorimetros se llenaron de un liquido que centelleaba cuando
chocaba ahf una particula cargada, y este centelleo era detectado por tubos
fotomultiplicadores (12 en cada calorfmetro). Las cdmaras de chispas recogfan
las trayectorias de las particulas cargadas.
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1.1.2. ZONA RADIATIVA Y ZONA CONVECTIVA.

Debido a la interaccién de la radiacién con ia materia, va perdiendo
energia mientras se abre paso hacia el exterior y va Interaccionando con los
componentés del medio. Fi transporte de energia hacia el exterior se lleva a
cabo mediante dos tipos de procesos: primero ‘por transferencia de radiacién,
es decll;; al absorberse, dispersarse y reemitirse la misma en parte del
interior . solar  (explicitamente en la zona radiativa) y luego por
conveccion en la parte externa, por debajo de la superficie del Sol, donde la
oonvecélbn es mas efectiva que la transferencia radiativa, debido al fuerte
gradlente de temperatura que alll existe. La energia es llevada hacia afuera
por el gas caiiente ascendente y se difunde a medida que el gas ascendente se
expande y se enfria antes de bajar. A esta capa del Sol se le conoce como
zona convectiva ) se extiende desde uncs 8 décimos de radio solar hasta la

superficie (véase ia Fig. 1.7).

Figura 1.7. Estructura interna del Sol, asf como algunas caracteristicas de su
atmésfera. Aqul se muestran ambas zonas la convectiva y la radiativa.
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La energia liberada en el nicleo es transportada hacia el exterlor a '
través de capas m&s y mas frias, la longitud de onda de la radiacién aumenta.
El proceso es el siguiente: los fotones al ser absorbldos por el material
ceden su energia a éste y se calienta, por lo cual los mismos fotones salen
con una energfa menor que con la que liegaron, y como sabemos que

" Emshec/A

donde E ‘es la energia absorbida o emitida por el fotén, h es la constante de
Planck (= 6.6256 x 107 Js), A es la longitud de onda del fotén y c es la
velocidad de la luz.

Entonces la longitud de onda de los fotones aumenta, pasando de riyos Xa

rayos ultravioleta, y al llegar a la superficle en luz visible. Observe la
Fig. 1.8: |

Luz visible

Fotnsfera “

Pirecclén de rotacien

Figura 1.8. Difusién de la energia a través de las capas solares.
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A la energla produclda por una reaccién termonuclear en el centro del Sol
le toma 10 millones de afios salir a la superficie, en contraste con los 2'_/3
segundos requeridos si los fotones se propagaran directamente a la
sui)erficle. '

‘La razén de descenso de temperatura desde el centro del nicleo solar hacia
ja superficle dei Sol es gobernada por la "opacidad" del material del
interior, 6 sea, su capacidad para absorber los fotones. La opacidad del
material ,"solar depende de la temperatura. A ias altas temperaturas del
interlor'_'profundo la opacidad es baja, y por ello la temperatura decrece
suavemejite hacla afuera desde unos 1.5x10' grados en el nicleo a
tempera"turas cercanas a 2x10° grados a una distancla equivaiente al 707 del
radio solar. Cuando la temperatura desciende casi a los 2x10° grados la
opacidad dei materiai solar se incrementa, y los gases solares se convierten
en buenos aislantes contra el flujo de energia radiativa. Como resultado de
esto, el gradiente' de temperatura llega a ser mucho mds grande que el
gradiente en las capas mas profundas. Este excesivo gradiente de temperatura

- hace posible otro modo de transporte altamente eficiente conocido como

conveccién. Y empieza la regién de turbulencia convectiva conocida como la
zona de conveccién. Cuando se alcanza la fotosfera baja, la temperatura es
suficientemente baja como para que la opacldad vuelva a ser mas pequefia y el
material regresa a la estabilidad convectlya otra vez y se reestablece la
radlaclén como proceso de transporte de energfa. - - - oot

El inicilo de inestabilidad cuando el gradiente de temperatura (- dT/dr) es
grande puede explicarse por el siguiente argumento (Ver Fig. 1.9).
Considérese un plasma estratificado verticalmente en equilibrio hidrostatico
con presi6bn P(l“). temperatura T(r) y densidad p(r), siendo r la distancia
radial (Priest R., 1984). Supéngase que un elemento del material es desplazado
verticalmente muy lentamente, en equilibrio horizontal con los alrededores.
El elemento sentiré una fuerza de flotacién y continuara ascendiendo si:

Gpl < 8p, (11

donde "Bp| y 8p son los cambios de densidad del elemento y del medio ambiente,
respectivamente.
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~ Por la ley del gas perfecto:

p= (k./m) pT, (1.2)
| donde p es la presién del plasma, m es la masa del elémento. p es la densidad,

B T es la temperatura, y k. es la constante de Boltzmann (= 1.3805 x 107
B ' - ' ‘
Jk )c' .

’ruerza de flotacién

Figura 19. El deplazamiento de un elemento de r a r+dr, durante el cual la
densidad decrece por -Bpl. interior al elemento y -8p exterior al elemento.

los cambios en presién, densidad y temperatura estdn relacionados por
apllp = apl/p + arl/r y &p/p = 8p/p + 8T/T. (1.3)

donde apl y GTl son los cambios de presion y temperatura del elemento,

respectivamente; mientras 3p y 8T son los cambios de presi6n y temperatura del %
medio ambiente. '
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Pero el ethllbrlo en la presién horizontal implica ap. = 8p y asf las
ecuaclones (1.1) y (£:3) implicarfan que

-81" < -8T.

 En otras palabras, el elemento es inestable y por lo tanto continuaré

| ascendiendo si se cumple que

' ~dT/dr > -dT /dr, (1.4)

H
t
v

0 sea, " cuando la temperatura ambjente esté descendlendo con la altura més )
répildo que la temperatura 'l'l dentro de los limites del elemento. Las

propledades del elemento estdn gobernadas por
P = (k'/m)pl'l'l . dpl/dr =-pg (1.5)

donde g es la aceleracion gravitacional. Si el movimiento es rapido (es
decir, adiabatico) entonces no hay intercambio de calor con los alrededores,

pl/p7 = cte. (1.6)

con 7 = razén de los calores especlflcos-—-"c;/ C,." Combinando las ecuaciones

(1.5) y (1.6) queda:
d'l"/dr = (y-1)/y T/p, dp‘/dr = =[(y-1)/7] lzm/k.l. (1.7)

| que es conocido como el gradiente de temperatura adiabético. El criterio (1.4)
para la inestabilidad convectiva finalmente llega a ser:

-dT/dr > [(y-1)/7] lgm/k.l. ' (1.8)

llamada condicién de Schwarzschild.
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-La zona convectiva estd constituida por celdas de conveccién que
transportan la energia hacia la superficie mediante el movimiento ascendente y
descendente del gas caliente, y debldo a este movimiento las lineas de campo
magnético se tuercen y enredan, y que, debido a ia alta conductividad
eléctrica del material, éste y el campo magnético estdn "congelados” 'y uno

'arrastra al otro consigo. Esto da lugar a burbujas en las que el campo

magnético es mas intenso. Estos intensos campos inhiben el movimiento del
material !’"en el interior de la .burbuja provocando dentro de  ella una
dlsmlnuclbn en la presién del gas provocando que las burbujas suben a la
superficie y penetran en la fotosfera del Sol, que es la zona que se
describirs en la siguiente seccién. ‘
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1.2, ATMOSFERA SOLAR.

El Sol no tiene superficie, en el mismo sentido que la superficie sélida
de una tabla 6 la superficie liquida del mar. No podemos imaginarnos estar de
pie sobre la superficie solar porque ésta no ofrece resistencia para evitar
caer rapidamente en el interior(acelerandonos hacia abajo 28 veces mas
rapido qqé un cuerpo cayendo libremente sobre la Tierra, debido a que el Sol
tiene uqi fuerza gravitacional mucho mas intensa). Puesto que el Sol es un
cuerpo ,"gaseoso. la distincién entre “interior” y ‘“"exterior" es dificil de
hacer. La razén por la que definimos muy nitidamente la orilla del disco solar
visible es que la densidad de las capas del Sol disminuye rdpidamente con la

altura,

Como mencionamos con anterioridad la atmésfera solar se divide en varias
capas. Primero se' encuentra la fotosfera que se puede considerar como la
superficle del Sol. Es sumamente delgada (aproximadamente 300 km) y es la
capa de donde proviene la mayorfa de la luz que observamos (de alli su

. nombre)., Su temperatura disminuye con la altura, desde unos 8500 °K en su base
hasta unos 4500 °K en la parte superior, con una temperatura media de

aproximadamente 5800 °K. En fotografias de buena resolucién , la fotosfera
aparece como una region granulada, que se asemeja a una salsa de tomate en
ebullicién, ya que es el tope ~de la- zona —convectiva: - Las - - estructuras..—.....
caracteristicas de esta capa son: a) gréanulos, los cuales son &reas briilantes
separadas por veredas mas oscuras, tienen un tamafio promedio de 700-1500 km y
su tiempo de vida promedio es de aproximadamente 8 minutos; b) supergranulos,
éstos tienen un tamafio promedio entre 20000-45000 km y un tiempo de vida de 1
a 2 dias; c) manchas solares (serdn descritas mas adelante); y, por Wltimo,
d) 4reas "unipolares” magnéticas, que tienen didmetros de aproximadamente
10° km y vidas medias de 1 afio (Ver Figura 1.10).

Areas Unipolares Nl..nétICIl

Figura 1.10. Areas "unipolares" magnéticas.
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Por arriba de la fotosfera la densidad del gas decrece rapidamente. La
regién que parte ~de la "superficie" de la fotosfera hasta una altura de
aproximadamente 2500 km es la que conocemos como cromosfera, Comienza en donde
el gas alcanza una temperatura minima de 7000 K. Sus prlnclpales
caracteristicas son: a) Espiculas, que son chorros de plasma los cuales tienen
una velocidad promedio de 20 a 30 km/seg, sus didmetros son de S00 a 1200 km y
alcanzan un altura de 11000 km, su tiempo de vida media es de S a 10 minutos;

y b) Filamentos. En esta regién se disipa energla mecénica . generada
probablemente por choques acusticos, por lo que la temperatura se incrementa

hacla afuera, pasando por la "zona de transicién”, que es una capa delgada, de
alg\masi centenas de kilémetros, en la que ia temperatura aumenta bruscamente
desde unos 25,000 K hasta el millén de grados (Véase Fig. Lll). La estructura
de. temperatura mostrada en esta figura se determiné a partir de las
intensidades del rango espectral de las lineas Ca IIK y Ha, a través de las
lineas coronales rojo, verde y amarillo, por la emisién de rayos X y
ultravioleta lejano. '

T

*
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Figura 1.11. Variacién de la temperatura promedio con ia altura en la
atmésfera solar. El cero de altura se refiere a la superficle fotosférica
visible.
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La zona de transicién separa la cromosfera de la corona, que es la
siguiente capa que-describiremos enseguida. Una vez que la temperhtura alcanza
el mlllén de grados, se tiene la Gltima capa que es la corona, regién
de muy baja densidad que, debido a la alta temperatura, se expande
continuamente de regiones discretas hacia el espacio formando el viento solar.
La temperatura de la corona disminuye lentamente con la distancia (un millén
de 'grados en el Sol y Ix 10° grados a la altura de la érbita de la Tierra),
Las est,r'?ucturas bdsicas de esta zona son a) los hoyos coronales,
b) prominenclas y ¢) los cascos coronales. Ademés aqui ocurren fenémenos-
transientes tales como las rifagas, los puntos brillantes en rayos X y las
eyecclones de masa coronal. R

1.2.1. CALENTAMIENTO DE LA CORONA.

Esperarfamos que la temperatura de ‘la atmoésfera solar decreclerl
constantemente al Incrementarse la distancia por encima de la fotosfera.

Sin embargo, estudios espectroscéplcos--"'detallados'"‘de"<"l&~’1m'6sfera‘ ~solap -

muestran que no llega a ser mas fria con el incremento de la altura. A una
altura de aproximadamente 500 km por encima de la fotosfera, la atmoésfera
alcanza una temperatura minima de algunos 4200 K y por encfma de ese nivel la
temperatura aumenta hasta llegar a la corona. ‘

Se pens6é que la corona era calentada por impactos meteéricos y polvo del
espacio interplanetario cayendo sobre el Sol, dejando su energfa cinética de
movimiento en forma de calor cuando eran detenidos en la corona. Pero si uno
calcula la cantidad neta de calor generado por este proceso encontramos que es
insuficiente. Tampoco la energia radlante desde la fotosfera es capaz de
calentar la corona, y la energia disponible 'en la superficle solar es casi
enteramente energia radiante. Otra posible solucién eran las ondas de choque,
produgidas en la zona convectiva, las cuales disipan su energia en calor,
per;o en los 70's, mediante observaciones realizadas desde e] espacio, no se
encontréd ninguna onda de choque, ya que éstas se disipan en la cromosfera
ca[enttndola pero no cediendo su energia para la corona misma.
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Ahora se propone que los campos magnéticos juegan dos papeles importantes
en la corona solar: organizan su estructura y proveen la energia necesaria
para calentarla. Sabemos que los campos magnéticos pueden almacenar energia, y
ésta puede ser liberada algunas veces como energfa cinética (pox" ejemplo, en
fa erupcién de una prominencia como se muestra en la Fig. 112, 6 de una
rafaga). Algunas veces por la disipacién de corrientes eléctricas. Estas
corrientes son generadas cuando los campos magnéticos estan enroliados en un
gas eléqtrlcamente conductor, como lo es la corona solar, y se disipan
creando ' calor debido a la resistividad eléctrica de los gases coronales. En
términos generales, probablemente este enrollamiento de las lineas del campo
magnético en el interior profundo, el cual es ocasionado por los movimientos
convectivos, genera a su vez estas corrientes eiléctricas que fluyen en la

corona solar.

Figura 1.12, Cuatro imagenes de Ha sucesivas de la erupcién de una prominencia
el 4 de Junio, 1946.




1.3. EL CICLO DE ACTIVIDAD SOLAR.

El Sol presenta un ciclo periédico de actlvidad que va de un minimo a un
maximo. Al perfodo entre dos minimos consecutivos se le llama "Ciclo Solar",

y es en promedio de 1l afios.

1.3.1. CICLO MAGNETICO,

El flujo y reflujo de campos magnéticos y ia aparicién de las manchas
solares sobre la superficie solar parece ser el resultado de la Interaccién
entre la conveccién-y la rotacién en el interlor solar. Los campos magnéticos
en el Interior son distorsionados por esta interacclén, y el proceso crece y
decae contfnuamente regenerando los campos magnéticos con polaridad opuesta
cada 11 afios. El ciclo es entonces de 22 afios. A partir de este argumento,
Hale obtuvo una ley de polaridad que se cumple a través del ciclo solar: en
el inicio del ciclo aparecen grupos de manchas solares qtlxe tienen una

polaridad determinada en el "hemisférfonorte; ~y—una- polarldad-opuesty ~€n €l ="

hemisferio sur; conforme avanza el ciclo se da el -proceso de regeneracién de
los campos magnéticos, y en consecuencia en el siguiente inicio del ciclo las
polaridades de estos grupos de manchas son invertldas en ambos hemisferios
(Figura L13). -

El modelo de Babcock del cicio de manchas solares explica la ley de
polaridad de Hale. Para entender este modelo recordamos que en un gas con una
alta conductividad eléctrica como lo es el interior solar, los gases y campos
estdn “"congelados™: los gases 'no se mueven fécilmente a través dé la
direccién del campo. Sl el campo es intenso (como el de una mancha solar) los
gases no pueden extenderse alrededor y estdn "congelados" al mismo campo. En
cambio en el interlor solar los campos no son Intensos y son distorsionados
por log movimientos de los gases. La Figura 1.14 nos muestra el modelo en sus
diferentes etapas:
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Figura 1.14, El modelo de Babcock del ciclo de manchas solares.

1.3.2. MANCHAS SOLARES.

‘Las manchas solares son las caracteristicas mas obvias al observar el
(Ver Figura LIS). En 1610, Galileo observé las manchas solares con ayuda
telescopio. Al darse cuenta del movimiento de las mismas lo atribuyé a
rotacién del disco solar, y encontré que éstas se alinean en la direc
Este a Oeste, apareciendo sobre la superficie solar en un tiempo de 13 :
dias aproximadamente.




Figura 1.16. Una "ciaésica” mancha solar, cuyo didmetro incluyendo su penumbra,
es cerca del doble que el de ia Tierra. '

Las manchas solares son 'producidas--por--campos—magnéticos —~intcnsos,.*vlos»-..-m....-v._..-j
cuales son creados en el Interior solar. Todas las manchas solares empiezan
sus vidas como poros con didmetros de 2000 km aproximadamente. Un poro es
creado cuando una masa de gas subsuperficial, ia cual lleva consigo un campo
magnético, sale a Ia superficie solar debido a los movimientos convectivos en
el interior solar. Este proceso requiere un tiempo menor de 1 hora, pero los
poros que sblo duran horas desaparecen por ja expansién y consecuente
debilitamiento del campo magnético, ya que no resisten las fuerzas de presién
manejadas por la conveccién turbulenta. A veces, estos poros crecen en tamafio
después de su formacién inicial alcanzando los poros vecinos y se unen hasta
formar un "poro” cuyo didmetro es de miies de km y asi se desarrolia la
penumbra. Este es el momento en que un poro se convierte en una mancha solar.
El calgr es radiado a una razén més lenta provocando que haya menos calor que
‘pueda ser conducido hacia arriba al interior del campo y por ello la regién

aparece oscura, creando asf una mancha solar en la superficie.
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La penumbra se divide en filamentos radiales mas briilantes que duran
pocas horas. También se observan "fibrillas". Estas fibras dejan la mancha
debido a los flujos de los supergrdnulos, haciéndose inestables y
desarrollando rizos, produciendo elementos magnéticos mindsculos de
polaridades contrarias. La emigracién de estos elementos desde la mancha
representa el mecanismo de decaimlento de la mancha y sus restos son llevados
a la frontera del supergranulo mds cercano donde los gases fluyen en direccién
opuesta, !"dandose una concentracién de elementos magnéticos conoclda como
playa. Por lo general existen dos manchas predominantes en un grupo de éstas
(Ver Fig. LIS) ‘

Se conoce desde 1563 que la razén de rotacién de las manchas solares
depende ‘' de su latitud, o sea, de su distancia desde el ecuador. Las manchas
solares sélo se encuentran a latitudes de aproximadamente $30°% unas cuantas
se observan a 40°. Por ello sélo nos dan informacién de la rotacién solar a
bajas latitudes. P¥ra mayores latitudes se usan otras caracteristicas como
fllamentos y campos magnéticos superficiales, los cuales abarcan un rango de
latitud de $60°, o las faculas, las cuales apérecen a $70° 6 mas (son zonas
brillantes). La Figura 1.17 ilustra el desarrollo del ciclo de las manchas
solares sobre 9 ciclos, entre 1875 y 1975. Este diagrama se conoce como el
Diagrama de Marlposa, debido a su forma. E! inicio del ciclo se denota con la

aparicién de algunas manchas solares—a -latitudes-de-£30%-Conforme -avanza-el - - --

ciclo el nimero de manchas crece hacia las latitudes bajas. Después vuelve a
embezar este patrén, y as! sucesivamente, lo que da como resultado la forma de
este dlagrama. En un perfodo de 70 afios (1645-1715), las manchas solares y el
ciclo desaparecieron; esto coincldié con una larga temporada de tiempo frio
en Europa conocida como la "Pequefia Era Glacial". Ese perfodo lo identificamos
como el Minimo de Maunder (Ver Fig. 1.18).
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Figura 1.17. Diagrama de la mariposa. La latitud de ocurrencia de las manchas
solares, como varia con el ciclo de 11 afios, en el periodo de 1875 a 1975. Al
inicilar el ciclo (que es un minimo), la aparicién de. las manchas es a
latitudes de 130°‘. conforme avanza el tiempo, las manchas aparecen més cerca
del ecuador y su nimero aumenta considerablemente dando origen al diagrama en

forma de mariposa.
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Figura 1.18. El nimero de manchas solares medio anual, reconstruido por J. A.
Eddy de informes histéricos desde 1610. El Minimo de Maunder (1645-1715), es

un periodo con manchas solares escasas.
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1.4. VIENTO SOLAR.

La corona solar se expande, Bierman (1954) not6é esto al observar los
cometas. Las colas de los cometas apuntan lejos del Sol, pero él.demostré que
la presién de la radiacién solar no era lo suficientemente fuerte como para
embujar los gases del cometa lejos del Sol. Sugiri6 entonces que eran
partlculas,' provenientes del mismo Sol quienes empujan los gases cometarios
evapondés y producen las colas orientadas. v

Parker (1958) encontré que las particulas que habia sugerido 'Blerman eran
la misma corona y propuso un modelo en el cual desarrollé ecuaciones que
describfan un flujo de material coronal constante, requiriendo que:

i) la presién del gas en la corona disminuya al aumentar la distancia,
fl) la rapidez de flujo sea pequefia en la corona.

En el Apéndice 1 se muestra el desarrollo matematico del Modelo de Parker,
al "resolver" estas ecuaciones hidrodindmicas se encontré una familia de
curvas (Figura L19), de las cuales se eliminan las curvas (4) y (5) porque
son doblevaluadas y no producen soluciones que conecten a la superficie del
Sol con posiciones alejadas de la misma. La curva (3) sefiala velocidades muy
aitas cerca dei Sol, las cuales no se observan. Ademds no cumple el inciso
(li) antes mencionado. Nos quedamos con las curvas (1) y (2), que son
posibles.

La curva (2) se refiere a las soluclones de brisa solar que no son validas
para nuestro Sol. La brisa solar es un viento solar que aumenta su velocidad y
a 0.5 U.A la disminuye, ademas dicha velocidad es menor a la velocidad del
sonido siempre, por ello este viento es subsénico (aproximadamente 10 km/s a 1
U. A

La curva (1) sefiala el viento solar, ésta pasa por el punto critico (A), y
corresponde al sustituir V-V. y r-Rc en la ec. (9). al ir aumentando la

distancia, éste viento solar llega a ser supersénico (vv.s. >V “).
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Figura 1.19. Famillas de soluciones de las ecuaciones del viento sblar.

Finalmente la solucion correcta es la (1). Esto se confirmé gracias al
vuelo que hizo el Skylab(1970), quien al registrar un flujo de particulas con
velocidades de 300 km/s en el espacio inteplanetarlo cerca de la Tierra,
mostré que la expahslbn era de un viento solar en vez de una brisa ‘solar.'

El plasma coronal fluye radiaimente hacla afuera desde ei Sol. El vlento
solar estd atado a las lineas de campo debido a su alta conductividad
eléctrica.. La combinacién del movimiento radial del viento solar y la rotacién
del Sol, provoca que las lineas -de campo magnético que emergen de las raices
fotosféricas, tracen un patrén como el de la figura 1.20(b), Este bltrOn es
conocido como la "Espiral de Arquimedes" (Ver Figura 1.20).
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Figura 1.20. (a) EI patrén que el campo magnético tendria si el Sol no rotara:
las lineas de campo serfan radlales; (b) El patrén de las lineas del mismo
campo cuando se tiene rotacién solar, es llamado la "Espiral de Arquimedes”.

Los haces del viento solar con velocidades mds altas estdn asociados a los
hoyos coronales. Los hoyos coronales son la fuente del viento solar rapido,
son 4areas con iineas de campo abiertas, las cuales emergen desde la fotosfera
y se extienden dentro de la corona, dejando el Sol y desplegdndose hacla el
espacio (Ver Fig. 1.21). La asoclacién entre hoyos coronales y haces de
alta velocidad del viento solar suglere un decremento en densidad y

 temperatura en estos hoyos coronales. La energia gue emerge desde abajo sirve

para calentar la corona quleta, perd en los hoyos coronales por alguna
razén mucha de esta energla es para producir el viento solar. La temperatura
es més baja porque la energla en vez de calentar un gas atrapado, se gasta en
acelerar el mismo gas ocasionando que éste se expanda hacia el espacio.

En la Fig. 1.21, los datos de la velocidad del viento solar en la Tierra
fueron, regraficados sobre una fotografia de rayos X, que muestra un gran hoyo
coronal. Observe de esta figura que los haces de velocidades mas altas estan
asocladas estrechamente con los hoyos coronales.
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Figura 1.21. Esta es una fotograffia en rayos X la cual muestra un gran hoyo

coronal, es el 4area oscura. Los datos de la velocidad del viento solar cerca '

de la Tierra fueron regraficados encima de la fotografia. (Cortesia de Leén
Golub, G.S. Vaiana, y NASA). '

En la corona quieta que posee campos magnéticos cerrados el material no se

expande porque no hay energla suficiente para que el material se acelere y ‘

abra las lineas.

Por tanto el mecanismo que permite la expansién coronal en una regién y
reprime la corona en otras regiones es seguramente el campo mrgnético. En la
Fig. 1.22(a) se observan los naclmientos de aquellas lineas de campo en la
fotosfera, emergiendo de una mancha, que no- sobrepasan la altura critica h’
de aproximadamente 4x 10° km. También se observa las lineas de campo magnético
de la fotosfera debajo de un hoyo coronal (Fig. 1.22b) expandiéndose al

'medlo interplanetarlo. S| seguimos a lo largo de la espiral maghétlca. el

campo magnético llega a ser mas débil hasta que alcanza la orilla de la
heliosfera (esto es entre SO y 100 U.A. desde el Sol). Cada llne'l que emerge
del Sol tiene una polaridad determinada, al regresar al Sol a través de otro
viento solar ésta cambia de signo y se introduce en la corona baja.
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Figura 1.21. Esta es una fotograffa en rayos X la cual muestra un gran hoyo
coronal, es el 4rea oscura. Los datos de la velocidad del viento solar cerca
de la Tierra fueron regraficados encima de la fotografia. (Cortesfa de Leén
Golub, G.S. Valana, y NASA). '

En la corona quieta que posee campos magnéticos cerrados el material no se
expande porque no hay energia suficiente para que el material se acelere y
abra las lineas.

Por tanto el mecanismo que permite la expansién coronal en una regién y
reprime la corona en otras regiones es seguramente el campo magnético. En la
Fig. 1.22(a) se observan los nacimientos de aquellas lineas de campo en la
fotosfera, emergiendo de una mancha, que no sobrepasan la altura critica h°
de aproximadamente 4x 10° km. También se observa las lineas de campo magnético
de la fotosfera debajo de un hoyo coronal (Fig. 1.22b) expandléndose al
medio Interplanetarlo. S| seguimos a lo largo de la espiral maﬁnétlca. el
campo magnético llega a ser mds débil hasta que alcanza la orilla de la
heliosfera (esto es entre 50 y 100 U.A. desde el Sol). Cada llne; que emerge
del Sol tiene una polaridad determinada, al regresar al Sol a través de otro
viento solar ésta cambia de signo y se introduce en la corona baja.
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Las fuerzas magnéticas en la corona son generalemnte bastante intensas
como para dominar la presién de los gases coronales y confinarlos a
estr\icturas como los lazos magnéticos, los cuales emiten en ultravioleta y en
rayos X. En ocasiones ocurre que estos campos magnéticos de la fdtosrera no
son tan intensos y entonces las lineas de campo sobrepasan la altura critica |
ho. la cual queda cerca de los 4 x 10° km por encima de la superficie (corona
baja); en estas reglones no se pueden confinar los gases coronales y éstos se
expanden !dando origen al viento solar,

E

Figura 1.22. Esbozo de la diferente topologia magnétic de regiones “"cerradas”
y regiones "abiertas" sobre el Sol.
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CAPITULO II.

IRRADIANCIA SOLAR

2.1, INTRODUCCION

La Irradiancla total del Sol a la distancia media Sol-Tierra, integrada
sobre todo el intervalo de longitudes de onda (energéticamente importantes)
(de aqui su nombre de_.irradiancia total) ha sido histéricamente ilamada la
"constante” solar. La historia de las observaciones de la irradiancia solar
comienza con las mediciones reallzadas por la Institucién  Smithsoniana
registradas al final del siglo pasado, en estaclones sltuadas en ias
montafias, incluye informaclén de principlos de la era espacial. De las
primeras mediciones no se pudo concluir si la irradiancia varlaba,
principalmente por la falta de suficiente precisién radiométrica, y también
debido a la influencia de la atmésfera de la Tierra sobre las observaciones
realizadas desde la base (tierra) y de aeroplanos (e.g., Frohlich 1977, 1987;
Hoyt 1979; Angione 1981). La primera evidencia ciara de la variabilidad de la
constante solar aparecié en los inicios de los 80's con la Informacién de .los
radiémetros ACRIM (Active Cavity Radlometer Irradiance Monltor) a bordo del
satélite Solar Maximum Misslon (SMM), y ERB (Earth Radiation Budget) a bordo
del NIMBUS 7, mostrando que la "constante” solar fluctta por arriba del 0.2 %
en escalas de tiempo de dias a semanas, en respuesta a los cambios de area de
las manchas solares y de las faculas brillantes sobre el disco solar (Sonett,
1991).

El interés en la variabilldad de la irradiancia solar total a lo largo de
diversas escalas de tiempo se ha visto muy incrementado, pues le concierne a
los figicos atmosféricos y climatologistas, por los posibles efectos sobre el
balance de energia de la Tierra, y también al fisico solar ya que se ha dudado
por mucho tiempo de ja existencia de cambios globales evidenciados por dicha
irradiancia, y su observacién precisa abre nuevos caminos para entender el
comportamiento del Sol.




2.2, ALGUNOS CONCEPTOS DE RADIOMETRIA.

~

‘En 1902 Charles Greele Abbot del Smithsonlan Astrophysical Observatory
empez6é una serie de mediciones desde la cima de unas montafias en América del
Norte y del Sur. Las observaciones realizadas durante S0 afios, a partir de
1953, parecen indicar un incremento gradual de la irradlancia solar a lo -
largo dq'ese tiempo,

Antes del comienzo de la era espacial, no se tenian satélites; por ello se
pensabi que ia lrradlanéla solar era constante, Ahora, con las mediciones que
se realizan con radiémetros a bordo de estas naves, se observa que hay
variaciones en el valor de dicha "constante”. La definiciébn m&s moderna de la
irradiancla solar total es la siguiente: la' cantidad de energfa radiante
que llega a la altura de la 6rbita ‘de la Tierra por unidad de #&rea y por
unidad de tiempo a la distancia media Sol-Tierra. ’

La irradiancia solar se mlde normalmente con un radiémetro, que es un
dispositivo capaz de detectar la cantidad total de energfa que Incide sobre
él (independientemente de la distribucién de energia en el espectro).

‘Para resolver el problema de la contaminacién atmosférica, la NASA adaptéd
el primer radiémetro, el ERB, a bordo del satélite Nimbus 7, cuyas
observaclones se registran en el perfodo de 1978-1991. Posteriormente ‘se
coloca el radiémetro ACRIM a bordo del satélite SMM, lanzado en. 1980 para

- estudiar las réfagas solares desde el espacio, el cual ha medido variaciones

dia a dia de la luminosidad solar de 1980 a 1988, con una preclsién del
0.01 %. '

El término "cavidad actlva™ de ACRIM se refier¢ a su modo de operacién. E!
funcionamiento de un radiémetro esté basado en la medicién dei flujo de calor
usando un transductor. La radlacién es absorbida en una cavidad lo cual
garantiza una alta absorcién en el rango espectral de interés para la
radiometrfa solar, la cual se da en la Seccion 2.3.1. En ia Figura Il se
muestra un esquema del detector ACRIM.
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Figura II.1. Diagrama esqueméitico de sensores del detector ACRIM.

" ACRIM 1

Apertura de precisién(Smm didm.)

Termometros de resistencls

Cavidad .con calentador eléctrico
—-'-—- .

Cavidad de compensacién
-—-—-“

\\ Estructura de plomo

La exactitud absoiuta de estos radiémetros depende del conocimiento preciso
del #rea de abertura de precisién y de la cantidad de todas las ' posibles
desviaciones deli comportamiento ideal, tal como la no equivalencia de
calentamiento eiéctrico y radiativo, la absorcién de la cavidad, la infiuencia
de luz dispersa y' difraccién, y la linealidad y calibracién de la medicién de
potencia eléctrica. - '

Las correcciones, tomando en cuenta el funcionamiento del instrumento y la
posicién de la nave relativa al. Sol, se aplican a la prlmen' evaluaciéon de la
informacién reciente. Las correcciones relacionadas al instrumento Incluyen
efectos de temperatura del sistema de medicién eléctrica y a la apertura de
precisién, En el caso de los radiémetros ACRIM y ERB, la temperatura del
obturador produce la radiacién de referencia térmica para los valores
cercanos; la correcién es del orden de 600 ppm. La correcién por efecto
Doppler relativista de la energifa dentro del eEpectm debido a la velocidad
radial {1 + (vc)?) slendo v la velocidad del satélite hacia el Sol, sélo se
aplica a los datos de ACRIM.
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En la década pasada se introdujeron radiémetros de mayor precisién,
mostrando la existencia de una diversidad de pequefias variaciones en la
irradlancia solar total. La presencia de una modulaclén de 1l afios de la
irradlancla. total suglere que las variaciones a largo plazo pueden ser
significativas para el clima terrestre. La Informacién radiométrica de ACRIM y
ERB ha mostrado que la irradiancla solar total decliné por cerca de 01 %
entre el méximo de actividad solar en 1981 y el minimo de actividad en 1986, y
desde eqionces ha estado aumentando junto con el incremento de actividad de
las manéhas solares del nuevo ciclo 22.

La gran variacién impuesta sobre la irradiancla solar total por los efectos
de reg]ones activas , y en particular por manchas solares, demanda esfuerzos
cuidadosos de modelacién. En el dominio de frecuencias, la variabilidad solar

se ve afectada por el déflcit de manchas solares y exceso facular, los cuales

son modulados por la rotacién solar (aproximadamente a 0.43 p#Hz)
y esto se superpone a un continuo causado por la jerarquia de la granulacién
(incluyendo mesogranulacién y supergranulacién). Para poder caracterizar los
efectos de las regiones activas e iInvestigar mas a fondo la granulacién y
otras sefiales de la irradlancia total, debemos tomar en cuenta lo sfgulente:

l.- Adquisicién de informaclén radiométrica de alta calidad, con la cual el
Indice Fotométrico de Manchas Solares o PSI, el cual se describird con mayor
detalle mas adelante, y términos faculares andlogos, pueden ser estimados
con alta precision,

2.~ Andlisis cuidadosos de las serles de tiempo de mediciones de la
irradiancia total. '

3.- Adquisicién de mediciones espectrales de la irradiancia de fiabilidad
comparable a las de ACRIM y ERB sobre estas escalas de tiempo, para estudiar
la redistribucién de las variaciones formadas en diferentes regiones de la
atmoésfera solar.

De todo esto, lo mé&s importante es la conservacién y extensién de la base
de datos de la irradiancia solar total. Serfa deseable que los futuros
satélites meteorolégicos lleven instrumentos de medicién con suficiente
precisién radiométrica para el monitoreo de variaciones a largo plazo de la
irradiancla solar, lo cual es un elemento crucial para el entendimiento
cualitativo de problemas del medio ambiente global (tal como el efecto
invernadero) causados por estas variaclones. '
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2.3. RADIACION ATMOSFERICA SOLAR.

El Sol es la fuente de energfa de la circulacién atmosférica y del ciclo de

agua con bio y geo-consecuenclas. Préacticamente todo el calentamlento de la
superficie y atmésfera terrestre es debido a la energfa solar. l.os cambjos de
la actividad solar pueden modificar el clima a escalas cortas y largas.

La mv_ayyor parte de la energfa solar absorbida por la Tierra y su atmésfera
es suministrada por la radlacién electromagnética provenlente del Sol -cerca
de 10°'TW = 10" W = 107 Js”
viento," solar en el sistema magnetosfera-ionosfera-atmésfera es cerca de S

. En cambio, la energfa suministrada por el

ordenes de magnitud més baja. La radiacién solar proviene de la atmoésfera

solar, y nuestro conocimiento de esta zona estd basado en un gran nimero de

observaciones directas de la radiacién que ella envfa, De estas observaciones

directas conocemos algunos pardmetros integrales tales como la masa solar,

radio, luminosidad y el flujo de neutrinos. Otra fuente de informacién son las
observaciones de procesos dindmicos en la superficle solar visible,

particularmente de oscilaciones las cuales son el tema de estudio de la

" Heliosismologfa. Nuestras ideas acerca del interior solar estdan basadas
principalmente en la aplicacién de leyes fisicas generales e Informacién
experimental que dan las condiciones de frontera en los modelos.

Como  se describi6 en el Capitulo I la energfa generada por reacciones
nucleares en el nicleo solar es disipada por una serie de absorciones y
re-emisiones a través de la zona radiativa hasta la frontera baja de la zona

~ convectiva, donde la energia es transportada por movimlentos convectivos hacia

arriba a la superficie vislble del Sol. Esto trae como consecuencla que la

capa mdas profunda directamente observable en la atmésfera solar sea la
fotosfera. -

Uno de los aspectos més importantes de nuestra estrella que se ha pedido
obtener del andlisis de 1a radiaclon solar saliente es el perfil de
temperatura por encima de la superficie solar visible que se muestra en la
Fig.1.9,

El fenémeno solar observado en la Tierra desde hace mds tiempo son las

manchas solares. Consecuentemente, el {ndlce mds viejo de actividad solar es

el nimero de manchas solares Rz. llamado el nimero de Wolf, Este f{ndice se

mide por el conteo del nimero de manchas solares (f) y los grupos de manchas

solares (g) visibles en la superficie del Sol, al combinarlos se obtiene este
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fndice:
ll’ = k (10g + f)

donde k e un factor de¢ correccién subjetivo para las diferentes
condiciones de observacién (tipicamente de 0.6).
Este namero tiene un comportamiento ciclico.

3

Para ,\"ralores diarios, R. varfa entre O (Sol muy quieto) a 300 (Sol
extremadamente perturbado)manchas solares. Un (ndice mé&s moderno Yy

~ generalmente mis usado es el flujo de radio solar a 107 cm, el cual se

represehta como Fm.,’(v = 2800 MHz). Este indice es un indicador rlable’ de la
actividad solar, y es originado predominantemente desde la cromosfera y baja
cot;ona, es emitido desde una limitada regién de la atmésfera solar, y es
adimensional. Varfa entre aproximadamente 65 iSol Quieto) y mas de 300 (Sol
extremadamente perturbado).

Aunque el radio flujo de 10.7-cm y Rz estdn altamente correlacionados
pueden comportarse de manera distinta, especialmente cerca del maximo solar,
(Wilson et al., 1987). El Flo.v refieja més intensamente la influencia del
ntmero de manchas solares; en cambio, a pesar de que el indice de R' es una
cantidad compuesta (R = 10g + f) tiene una mayor influencia por parte del
nimero de grupos de manchas solares y este 'cfecto es mas notorio cerca del
maximo solar. El nGmero de manchas solares en una regién activa es una
medicién de la complejidad de la estructura magnética de la zona, por lo que
se deduce que el flujo de 10.7-cm debe ser més sensible a la complejidad
magnética de las regiones activas. La presencia de las manchas es un signo de

“las erupciones multiples de flujo magnético desde el interior solar. °

As! la coincidencla en los méximos del flujo de _10.7-cm y R' aparentemente
refleja la alta emisién de ondas de radio en la longitud de onda de 10.7-cm
Y, por el contrario, un retraso. entre el méximo del nimero de manchas y el
méximo de F‘M en algunos ciclos sugiere que la complejidad magnética cerca
del méximo solar varfa ciclo a ciclo. En la Figura I1.2 se muestran los
1o Para los ciclos 18, 19, 20 y 21 abarcando el perfodo

de 1944 a 1985. Observamos que en los ciclos 19, 20 y 21 los minimos para

registros de R' y F

ambos indices ocurren al mismo tiempo; sin embargo, en las épocas de méximo no
slempre coinciden. Durante los ciclos 20 y 21 el méAximo de Fw,, ocurrié
aproximadamente 1.5 afios (20 y 17 meses, respectivamente) después del méximo

de R'; mientras que en los ciclos 18 y 19 no se registra tal retraso.
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 Figura I1.2, Valores suavizados del nimero de manchas solares(R') y el flujo

de 10.7-cm (Flo 7) para el intervalo de 1944-1985 (ciclos 18-21). Epocas de
minimo (v) y méaximo ( ).

~ Existen otros findices, tales como el basado en la linea K del calcio una

vez fonizado (Call), cuya emisién proviene de la cromosfera, a través de las
lineas verdes (6 rojas) coronales, y algunas otras frecuencias, e tndices
reflejando la relacidn viento solar-actividad. La Figura 1.3 muestra un
espectroheliograma de la red cromosférica, en la cual se observa la linea
espectral K dei calcio ionizado y refleja la presencia de regiones activas
magnéticas 6 de playas. '
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l-‘lg'ura [1.3. Se muestra un espectroheliograma del ndcleo de la linea Call,
mostrando la red de emlslén del Call.

Los indices mas modernos describen el comportamiento de algunas partes del
espectro ultravioleta solar como la razén centro a la ala del Mg II, medido a
bordo de satélites; y la linea Iinfrarroja de 1938 nm. Estas lineas

‘espectrales pueden identificarse de un espectro de la cromosfera, el cual se

obtiene del siguiente modo: Si un telescopio equipado con un espectégrafo
(dispositivo que divide la luz en sus colores componentes) es dirigido hacla
el Sol durante un eclipse solar antes de la totalidad, éste graba el
espectro de emisién del semicirculo brillante de la cromosfera. Esto es
llamado un "flash spectrum”, como el que se muestra en la Figura 11.4. Este
espectro consiste de una serie de imagenes monocrométicas de la cromosfera, en
las cuales, segin la cantidad de luz emitida se puede determinar la intensidad
de cadi linea espectral.
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Flgura_: IL5. Un “"flash spectrum" mostrando arcos incompletos de la linea HB
'del hidrégeno (a la izquierda) y el triplete "b" del Mg a la mitad. Estas
Ifneas son originadas por la emisi6én de la cromosfera. El circulo completo de
emisiones que se observa es la lfnea verde coronal a 5303 k.
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2.3.1. RADIACION SOLAR.

Haciendo un pequefio célculo, encontramos que se puede obtener la cantidad
de energia luminosa de todas las longitudes de onda que emite el Sol a la
altura de la érbita de la Tierra por unidad de drea y unidad de tlempo
(irradiancia solar):

L, =38 x 10" Js" = 3.86 x10 erg s”,
a la distancia de 1 U.A. Recordamos que por la Ley de Stefan-Boltzman
UsoTY

donde U es la emitividad de radlacién, T es la temperaiura y o es la
constante de Stefan-Boltzmann. ' ‘

El flujo total de energia = L = drea x U que, para una esfera de radlo R,
da:

sLus4xRicT

| | , 2 ]
en‘el caso del Sol: l.e =4 ,Re ¢ 'I'o ()
donde Re es el radio solar, y 'I'e la temperatura del Sol.

Obsérvese la Figura l1.6:

Tierra
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Flguri' I1.6. Esta es la esfera cuyo radio es igual a la separaclén entre el
Sol y la Tierra.
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i) Considerando que la irradiancia solar es igual a la energia radiante que
pasa por unidad de tlempo por una esfera cuyo radio es igual a la separacién

entre el Sol y la Tierra:

2 i
E , *AreasE . =C [4xR_J 2
cori C la constante solar (es la constante de proporcionalidad).
ii) Consideramos que el Sol emite como un cuerpo negro por unidad de drea y
por segundo, tenemos asi que la razén’ total de energia radiada por una
estrella como el Sol es proporcional a T igualando las ecuaciones (1) y (2):

2 2 4
Cl4xR _ J=4xR ¢T,
+C= (R /R )P 8T, = (6.9 x 10715 x 10")° (5.67 x 10%) (5785)",
» C = 136,20 W m>,

Este es el valor teérico de la irradiancla solar. Al compararlo con valores
experimentaimente obtenidos,es declr, mediante mediciones desde naves
eépacllles. observamos - que nuestro céiculo es muy cercano a éstos: 1367.54
(promedio anual entre 1980-1986) y 1371.92 Wm™ (promedio anual entre
1978-1988) para los radiémetros ACRIM y ERB, respectivamente.

.La Figura IL7 muestra el espectro de radiaci6n solar. E! Sol! radia ondas
electromagnéticas en un amplio rango de longitudes de onda, desde rayos ¥
(A ¢ 0.1-0.01 nm) hasta ondas de radio (A > Imm = 10° nm). Para obtener este
espectro de la radiacién solar con vaiores absolutos del flujo y sus
variaciones en las diferentes regiones espectrales, lo dividiremos en 6

‘intervalos baslcos:

1. Ondas de radio (A > 1 mm)

. Radiacién infrarroja (Imm > A > 700 nm)

. Radiacién visible (700nm > A 400 nm)
Radiacién ultravioleta (400 nm > A > 10 nm)
rayos X (10nm > A > 0.1-0.01 nm)

Rayos 7 (0.1-0.01 nm > A)

o N s W
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- Como lo muestra la figura 1.7 casl toda la energla de la radiacién
electromagnética selar es radiada en el ultravioleta cercano (300-400 lnm).
visible (400-700 nm), e infrarrojo cercano (700-4000 nm); aproximadamente casi
la mitad de esta energia es radiada en el visible. El flujo de energia en
estos rangos fue considerado constante. Consecuentemente, la cantidad totai de
energia de radiacién solar (irradiancia total solar) incidente sobre la unidad
de é&rea perpendicular a los rayos solares por unidad de -tiempo sobre la
frontera Iéuperlor de ia atmésfera terrestre a través de la distancia promedio
Sol-Tierra fue llamada constante solar. Ahora el término irradiancia total
solar es preferido, porque como se menciond antes esta cantidad no es
constante, Debido al cardcter eliptico de la érbita de la Tlerra, la
irradiancia recibida por la misma en su movimiento de traslacién, cambia desde
el minimo hasta el méximo por 7% aproxlmadaménte.

El espectro solar es similar al espectro de un cuerpo negro a la
temperatura de 6000 K, pero sélo en el ultravioleta cercano, el visible y el
infrarrojo. En otras regiones el espectro difiere considerablemente y.llega a
ser fuertemente dependiente de la actividad solar. La irradiancia visible
solar es casi constante. En el ultravioleta cercano y particularmente en los
rajos X y el fiujo de ondas de radio, varfa en un amplio intervalo de
perfodos. Las periodicidades mas importantes son de 27 (perfodo de rotacién
solar) y 13,5 dias, 1l afios (ciclo solar), 22, 89, 180, y 2200 afios. Estos
perfodos son cuasi-periédicos. Los mecanismos responsabies de tales
periodicidades no son bien conocidos excepto por ei perfodo de rotacién solar,
donde ios perfodos de 27 6 13.5 dias estan determinados por la
distribucién de regiones activas sobre el Sol. Una parte considerabie del -
espectro. de radiacién solar, esencialmente la que refleja la actividad solar
es absorbida en la atmésfera de la Tierra, y .usamos varlos findices para
describir y cuantificar ei efecto de la misma.
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Figura 1.7. Espectro de Ila radiacién del Sol quieto (linea llena). El
eSpectro correspondiente a rayos X muy duros y rayos y no es conocido, el
espectro de una rifaga 3B es mostrado para rayos y. La linea quebrada es el
espectro de cuerpo negro para 6000 K, UV es uitravioleta, VIS es el visible e
IR es infrarrojo.
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2.4. LAS CON'"'UBUCIONES DE MANCHAS SOLARES Y FACULAS BRILLANTES A LA

IRRADIANCIA SOLAR.

Las manchas solares y las féculas estén estrechamente asociadas, pues sus
éreas totales aumentan en fase con el cicio solar de 1l afios. Sin embargo, ios
tiempos de vida de éreas faculares Individuales son mas largos que los de las
manchu;""asl. esperariamos que en la escala de tilempo de dfas a semanas hu‘brluy
una corp:elacIOn relativamente pequefia entre los dias en que el 4rea de la
mancha solar es grande y aquellos dias en que el 4rea facular el‘ también
gnnde.' En la Fig. 11.8, basada en los datos del NOAA para manchas y el
fndice CaK para féculas en 1550 dias durante 1969-1974 (Foukal y Vernazza,
1979), podemos observar que el drea de las manchas solares es un estimador
pobre del drea facular en un dia dado. Esto explica por qué loﬁ efectos de
manchas oscuras y Téaculas brillantes pueden ser estudiados independientemente.
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Figura 11.8. Gréfica del drea de manchas solares contra #drea facular Cak

para 1550 dias entre 1969-1974.
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" Se ha observado en minimos de actividad solar reclentes del ciclo de 1l
afios, cuando las manchas solares estin ausentes sobre la superficie solar,
una red "quieta". Esta red varfa en escalas de tiempo de décadas y podria
desempefiar un papel importante en ia modulacién de la radiacién solar saliente
de modo que serfa significativa para el clima terrestre, ya que la
‘desaparicion de esta red nos conducirfa a un "gran minimo®. La emisién del
Call del Sol es sensible a la emisién superficial asociada a las féculas y a
la red, y as! puede ser usada como un indicador de las variaclones de Ia
udlncloﬁ saliente dei Sol causada por estas regiones brillantes que

aparecen sobre el disco solar visible. La red estd constituida por:

1) Campos de red, los cuales estdn constituldos por nudos magn‘étloos' que se
localizan entre los granulos. Tienen Intensidades de 1| a 2 KGauss, y su timdio
varfa entre 100 y 300 km. Cuando el Sol es quieto, la red es mucho més
fragmentada y confféne muy pocos nudos magnéticos. '

i) Canipos de red Internos, estdn compuestos por elementos magnéticos que se
focalizan entre las celdas de los supergranulos. La emisién de la cromosfera
media en la linea CallK revela a la red de las fronteras de los supergrénulos
como un patrén brillante irregular. En las alas del espectro del Ha, la red es
visible, como un patrén oscuro; mientras que en el centro del mismo espectro
se ve brillante. .

Willson (1978) estableci6 que la emisién del Call es también un
diagnéstico de los ciclos de actividad en otras estrellas de secuencia
principal. En particular, la emisién de Call en ambas Iinecas H y K en
estrellas de tipo G se ha observado que es mds débil en aquellas estrellas sin
ciclos de actividad aparentes que en los minimos vistos en estrellas con
ciclos (Baliunas y Jastrow, 1990). Esto también sugiere que grandes
cambios en la irradiancia solar habrfan ocurrido en largas escalas de
tiempo que incluyen grandes minimos (Lean J., 1992). ,

Entonces la red cromosférica (la presién magnética es menor que la del gas
por lo cual al alcanzar la frontera de una celda convectiva, el gas desciende
concentrando estos campos en lo que se conoce como la red, que a su vez traza
las fronteras de las celdas supergranulares) también contribuye a Ila
variacién de la luminosidad solar dominando en escalas de tiempo de afios. Asi
el Sol es mas brillante en maximo de actividad porque las faculas y la red
exceden ei efecto oscurecedor de las manchas. o
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2.5, VARIABILIDAD DE LA IRRADIANCIA SOLAR.

Resumiendo tenemos que las mediciones directas de la irradiancia solar
durante los pasados 10 afios realizadas con satélites, muestran varlaclones en
escalas de tiempo que flutdan desde mlnutos, hasta décadas. | ‘

 La variacién mds importante estd en el intervalo de dias a algunos meses y
estéd relaplonada con fenémenos fotosféricos de la actividad solar: decrece la
irradianqia durante la aparicién de manchas solares y se incrementa por
accién de las faculas y de la red magnética. Después de revisar los fndices
més Imbortantes para la detecclén de la variabilldad de la sefial solar ‘('R..
Fxo.‘r la emisién de la linea Call, la linea verde coronal, etc.), se
describiran las prlnclpales escalas de tiempo en que se dan estas varlaclonel

(Fréhlich C., 1991).

2.5.1. VARIACIONES DE LA IRRADIANCIA SOLAR EN ESCALAS DE TIEMPO DE DIAS.

Las escalas de tiempo asociadas con las regiones activas magnéticas solares
revelan interesantes variaciones de la "irradiancia solar. Aqui discutiremos
escalas de tiempo que van desde las correspondientes a unas cuantas rotaciones
solares (cerca de 0.1 uHz) hasta las que son menores de dos dias. La
caracteristica dominante de las series de tiempo para este intervalo de
periodos es una calda que abarca unos cuantos dias, cuyo intervalo de
profundidad es arriba de unos cuantos décimos del porcentaje de la

irradiancia total normal, segin se observa en la Figura I1.9. Estas caldas’

resultan del movimiento de rotacién de los grupos de manchas solares al pasar
por el meridiano central. Caidas prominentes se observan en los datos de
ACRIM tomados durante los primeros meses, y Willson (1981) las describe en
términos del PSI. Hudson y Willson (1982) deflnen este Indice como la suma de
las éreas proyectadas de las manchas solares, la cual es multiplicada por un
factor « que toma en cuenta la razén de las intensidades umbra/penumbra y la
temperatura efectlva de las manchas solares relativa a la fotosfera.
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Figura 11.9. Influencia. de las manchas solares sobre la irradiancia solar
durante Julio' de 1988 flustrada por una caida de la misma en una serie de
fotograffas de la travesia de grupos de manchas sobre el disco solar
comparables a la irradiancia solar observada (linea sélida). Abajo se grafico
la funcién PSI (lfnea quebrada). (Fotograffas del Observatorio de San
Fernando, Universidad Estatal). .

Para el perfodo de 1980 a 1989 la funcién PSI se muestra en la Figura IL10
Jjunto con los datos de la irradiancia provenientes de ACRIM corregida por el
efecto de las manchas solares lo cual estd dado por la funcién (S + PSI).
Las lineas solidss indican un suavizamiento, el cual es un promedio de los

valores de datos recopilados durante 81 dias.
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Figura 11.10. La infiuencia ‘'de las manchas solares sobre la irradiancla
durante 1980-89. En el panel superior se grafico la funcién PSI, la cual

'_muestn una tendencia descendente. En el panel Inferior se graficé Ila
irradiancia corregida por la funcién PSI, esto es (S + PSI). .de ACRIM, las
lineas sélldas indican un suavizamiento de 81 dlgs. '

‘Las variaciones rapidas estén comprendidas en periodos de un dia (v -

11,57 pHz) 6 menos y se relacionan con resonancias debidas a oscllaclones
globales solares como la de 5 min (Ver Figura IL11).
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Flgura 111, Las series de tiempo de las mediciones de la irradiancia solar
de ERB (parte superior) y ACRIM (parte inferior) de Noviembre de 1978 a Junio
de 1989. Las lineas mas oscuras son los promedios de 8] dias.




2.5.2. VARIACIONES DE LA IRRADIANCIA SOLAR EN ESCALAS DE TIEMPO DE MESES A

‘La radiometrfa de ACRIM disponible durante 1980-1984 y las mediciones de
ERB realizadas en 1978-1986 se muestran en la Flgura I1.12. Ambos conjuntos
exhiben una tendencla descendente la cual es més notoria en el primer dlq‘

después de sus lanzamientos, a finales de 1978 y principlos de 1980, <

respectlyiamente.
1369}
"t 1368} _
E 167} /
3 1366 }
1365 :
(a) ACRIM 137
1372
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11370
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‘Figura IL12. Mediciones de la irradiancla en Watt/m® para (a) ACRIM

durante 1980-1984, (b)ERB en el perfodo de 1978-1986.

La comparaciéon de los resultados del ERB y ACRIM ha revelado sefiales en'

escalas de tiempo que exceden las dos semanas, el periodo asociado con la
rotacién de regiones activas a través del disco fotosférico, asf como escalas
de tiempo mas largas, ias cuales se asocian al cicio de actividad solar.
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Las series de tiempo muestran (Figura IL.13) minimos locales que se
encuentra a la mitad de 1981, prll{clplos 'y mitad de 1982, y principios de
1984. Los maximos estan localizados a principios y finales de 1981, a fines de

1982 y a la mitad de 1984. La escalas de tiempo de estas variaciones en ambos

~conjuntos de informacién es de 4 a 9 meses(plco a pico). Su amplitud es de
aproximadamente 0.047%-0.07% de la irradiancia total. ” ‘

1981 1982 1963 1984

Figura 11.13. Mediclones de la irradiancia solar y la linea suavizada de 8l
dfas, durante 1981-1984 para (a)ACRIM y (b)ERB.

Un método para estudiar ambas variaciones de 4-9 meses y de 11 afios ha sido
propuesto por Foukal y Lean (1988), y Willson y Hudson (1989). En estos
estudios se muestra que las varjaciones de los reslduos de la irradiancla,
las cuales resultan después de hacer una correcién a la irradiancia medida
debido al efecto de las manchas solares; estén bien correlacionadas con el

fndice del flujo de 10.7-cm (F ), que es un fndice del drea facular.
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. .El fndice FIM representa las contribuciones de todos los elementos
magnéticos brillantes presentes en la superficie solar, incluyendo la red. .
As{ podrfamos concluir que las variaciones de 4-9 meses son causadas por la
complejidad de la actividad magnética.

Reproducir el descenso de la irradiancia entre 1981 y 1984 requiere el uso
de un Indice global que indique que esta caida estdé asociada con alguna clase
de cambio lento en la atmésfera solar, Esto no se refleja en el indlce Ca-K
pero si ‘s'e observa en el Indice Fxon' Se propone como explicaclén para esto
la caida lenta en la emisién de la red magnética brillante exterior a las
reglones activas. Esta proposicin no puede ser aceptada hasta que se

verifiquen los cambios en el 4rea (y posiblemente la intensidad tamblén) de la

“red durante un ciclo solar, lo cual no se ha hecho hasta el presente. La
Figura 1114 sugiere que todo el ciclo solar puede ser modulado por este
indice, y la Figura II.1S muestra upa reconstruccién de la irradiancla para
los tres ciclos sofares pasados, usando el flujo de 10.7-cm como un Indice
solar para féculas. La linea continua, sin picos representa un promedio de 12
meses. El punto mas interesante de la Fig. 11.15 es que en el ciclo 21 se
produce una variacién més grande en la irradiancia que en el ciclo 19, el
cual fue el mas largo en la historia de 130 afios de registros conflables de
manchas solares. ‘

El modelo de Schatten (Schatten et al.,, 1985) sugiere que la variacién de
la irradiancia de 11 afios puede ser explicada en términos de la actividad
magnética fotosférica. Esto iIndica que la concentracién de elementos
magnéticos en la red facular a latitudes bajas cuando avanza el ciclo serfa
importante para determinar el efecto de la red en la variacibn de la.
irradiancia en los 11 afios. Kuhn (1988) reporté observaciones de la brillantez
del limbo, indicando una contrlbucién substancial _de éste a la varlaclén de
irradiancla total del ciclo solar. ‘
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Figura IL14, Compafaclén de diferentes modelos de la irradiancia observada
por ACRIM. Panel superior: irradiancia(linea quebrada) y el modelo de Schatten
(1988)(linea  solida). Panel inferior: las diferencias de irradiancia (S+PSI,
linea quebrada) con el residual de irradiancia calculada del ndice de flujo
10.1‘ cm (lfnea soélida), y los datos de lrradlancli deducldo's' de l§ S
contribucién facular (de Kuhn 1989)(diamante). | ' ' "
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2.6. UN MODELO EMPIRICO DE LA VARIACION DE LA IRRADIANCIA SOLAR TOTAL.

Hemos revisado a lo iargo de este capftulo los desarrollos mds recientes de

las observaciones en radiometria de la irradiancia solar, as{ como la
interhretacién teérica de las caldas relativamente grandes de la misma causada ,
por el bloqueo de las manchas solares, las féaculas y la fed cromosférica. ‘
Observaciones simultaneas con los radiémetros de las naves SMM y el Nimbus? :
han confirmado la existencia de depresiones transitorfas de la irradiancia
solar,

Vamos a descrlbir un modelo empfrico (Foukal and Lean, 1990) de la

variacién de la irradlancla solar total en el perfodo de 1874 a 1988, Se ha
mostrado que después de la correccién por el oscurecimiento causado por las

manchas solares, las variaciones de la irradiancia solar observadas entre 1981
y 1984 realizadas por los radiémetros ACRIM y ERB pueden ser reconstrufdas a
partir de las variaciones observadas en el drea facular. En este estudlo se

usé el flujo Lymann alfa (Lya) como un f{ndice del area facular en vez del

fndice Hel. La radiacién Lya de las faculas aumenta desde las capas de la
atmésfera solar que estdn relativamente cerca de las capas fotosféricas, de
donde se emlte la mayor parte de la radiacién saliente del Sol. El flujo Lya
es menos influenciable que la emisién del Hel por la radiacién de las capas
i - ‘ coronales calientes que contribuyen muy poco al flujo saliente de

irradlancia. Se empled la informacién de ACRIM para simplificar la
presentacién del método aplicado, aunque los resultadoé obtenidos son
lgualmente validos si se analizaran los datos de ERB, pues Ia tendencla de
~ ambos conjuntos de datos es la misma, N
' En este modelo empleamos la funcién P l&b cual depende del 4rea de la
* mancha . solar y de la razén entre las luminosidudes de la mancha solar y la
: __ ::,.fotosfera. se deﬁne como:




por el radiémetro ACRIM y P. es la correcién por oscurecimiento ocasionado por
jas manchas solares) estdn correlacionadas con el fiujo Lya de acuerdo a la

relacién: )
| s-r‘ = -3.3 + 855 (29)Lya,

con S-P. en W m'z. por lo que existe una fuerte relacién de tipo lineal
entre estas dos diferencias de la irradiancia y el é4rea facular,
Si se usa esta relacién, pueden reconstruirse jas. diferencias de irradiancla

para un perfodo de tiempo determinado, obsérvese la Figura 1117,

- N e

- Wem/m?

Figura Il.16. Las diferencias 'S-P durante 1981-1984. ()ACRIM-P,, (b)ERB-P_

St

y (c) fP'.
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Flgurn 11.17. Una comparacién entre las diferencias de lrradlancla ACRIM - P
(Ifnea s6llda) para 1982-i988 con una reconstruccién de las dlferenclas de
Irradiancla (linea punteada) basada en el uso de la regresion lineal dada en

el texto.

. Sln embargo no hay observaciones dlsponlbles del flujo Lya y el indice Hel
antes de 1975, Entonces Foukal y Lean (1990) usaron el Indlce Fxov pan
extender el tlempo de upllcaclbn del modelo a tres clclot lolarel hasta 1954,
| 'Flnnlmente ‘Fouksl y Lean enconturon que el Indloe R es tamblén un buen
lndlcldor de los cambios lentos en el comporumlento fncular (l-‘lgurl 1.18).
En la ﬂl\lrl . ls(A) s muestra ll varluclbn medldl de Fxo.'i‘ ul oomo
F rqconstruldu a plrtlr de R (Flg ‘.ll ls (8)) Sc nou quo on uto

MY
;_perlodo. R es un excelente ntlmu#or ‘de F--.
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manchas solares y el valor de Rz estima ia contribucién facular a la
irradiancia solar total. Asf, el ciclo de variaciéen de la irradiancia
estimado por el modelo es mas grande cuando la amplitud del ciclo (medida en
Rz) es relativamente grande comparada con su amplitud del érea de las manchas
solares. Este fue el caso durante el ciclo 21, -Habiendo establecido R' como un
indice viable de la contribucién facular de 11 afios de la irradiancia, Foukal
y Lean qalcularon la regresién de las diferencias de la irradiancia, S-P'
contra l'tz durante el perfodo de 1980-1988 (Ver la Figura 11.19) obteniendo
ACR!M-P' = 0.078 + 0.0146R.. Usando a la vez los valores medlos‘ mensuales de
R’: se’;’ puede reconstrulr la contribucién facular de la variacién de Ia
irradiancia durante 1874 a 1988.
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mostrada como la funcién S-P. en la Figura 11.20(B). En
solar total S, obtenida al sumar

Esta variacién es

la Figura I1.20(A) se muestra la irradiancia

la funcién negativa de P a S-P 'y empleando los valores para el Sol quleto

de S = 1366.81 W m (para ACRIM en este calculo). En general en esta figura
se dlstlngue que la variacién de S sigue aproxlmadamente el comportamiento de

R ‘Esto es, en la mayor parte del periodo de 114 anos. la amplitud relativa

de los ciclos medida en R y P es simllar, a excepcién del ciclo 21,
‘l‘enlendo en cuenta esta correlacibn entre R y P reproducimos el método

descrito ‘anteriormente; primero graficamos el nﬁmero de manchas solares(R)
contra  los afios (Ver Figura I1.21), después la funcién -P contra lﬁOl

(Flgura I1.22) y por Gltimo -P contra R (Figura 11.23), todas en el perlodo
de 1875 a 1988. ‘
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Flguu 1.20. (A) La irradiancia totnl. (B) LI contrlbuclbn fnculnr. S-P o
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Figura I1.21.Grafica del nimero de manchas solares (RI) contra Afios.
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" Figura 11.22. Grifica de la funcién -P_ contrs Afios.
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66
GRS G e Fea hWHE AN &

P ol



Esperamos encontrar una relacién de tipo lineal, esto es:

-P s a R,
] z

Asf, calculamos la regresion de los datos de -Py R, obteniendo Ia 1
ecuacién de la recta que mejor se ajusta a los mismos, y encontramos Ia

siguiente rélaclbn:

f
.

-P = 0,00885 (R), (1) | o v ,
[ ] .

donde '
m = pendiente = 0.00885 ¢ 0.0002,

El intervalo de confianza es del 95%, es decir, 0.95. La ec. (1) indica qhe /
si no se observan'manchas (y por lo tanto, tampoco habr4 faculas) sobre la
superficie solar, el valor de ia funcién P' serd nuio, y no habré efecto Rde
disminucién o aumento en el flujo de la irradiancia solar saliente. En
cambio, si el valor de R. es mayor que cero, esto indica que tendremos
presente el efecto de bioqueo de la manchas , y el exceso debido a ias faculas
en el flujo de la Iirradiancia solar total. Una vez obtenida 1la expreslbn
anterior podemos hacer una extrapolacién en el tiempo. Si conocemos el valor
de R' en el periodo de tiempo que nos interese conocer podemos saber el valor
de la funcién P'. En nuestro caso particular nos interesa el perfodo del
Minimo de Maunder (1645-i71S d.C.), del cual lo unico que conocemos es Rz.
Esta correlacién entre -P. y Rl seré empleada en el capitulo IV para obtener .
la irradiancia solar durante el Minimo de Maunder. ‘
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CAPITULG IIL

EL MINIMO DE MAUNDER.

En es,t'e capituio describiremos las caracteristicas que predominaron en el
perfodo ..éonocldo como el Minimo de Maunder, el cual abarca desde 1645 hasta
1718, l?‘irn tal propésito, revisaremos los registros que nos puedm. dar
lnform‘nlclbn sobre algin cambio en el nivel de actividad solar en el pasado. »

Entre los registros mas fiables y largos de la actividad solar 6 fen6émenos
terrestres asoclados a ella estén: :

1) El nGmeros de manchas solares sobre la .superficle solar, en el cual se
reconoce el ciclo de 1] afios;

2) Registro de auroras

3) Registros de radiocarbono en los anillos de los érboles, el cual ofrece
-una historia de hace 1000 afios

4) Se ha extendldo el intervalo de tiempo, con la ayuda de lsbtopos de
larga-vida en ndcleos de hielo, también del estudio de meteoritos y material
lunar. '

Podemos estudiar la actividad solar a través de:

- 1) Observaciones directas.- son descripciones 6 dibujos de manchas lolurés
sobre la superficie visible del Sol. -
il) Observaciones indirectas.- son descripciones de fenémenos que son

resultados de la actividad solar ( como las auroras).

Lo que se hace esenclalmente son extrapolaciones hacia el pasado. Los
registros més 6 menos continuos de manchas solares y de auroras, se pueden
seguir claramente a través de algunos siglos y mds borrosamente a través de
dos miienios.

Las manchas solares, la forma de la corona observads en ecu;;ses totales y
las auroras son indicadores de la actividad solar.
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3.1. INDICADORES DIRECTOS DE LA ACTIVIDAD SOLAR.

3.1.1. MANCHAS SOLARES.

Como se mencioné en el Cap. I, las caracteristicas mejor conocidas del Sol
son las manchas solares y su clclo de actividad, en el cual el nGmero de éstas

crece y ’c'lecrece con un perfodo de 1l afios aproximadamente. Este ciclo es a

menudo ',inostrado como una gréfica del tiempo contra el nimero de manchas
solares ;| (Ver Fig. IIL1). La teorfa moderna atribuye las caracteristicas
perlbdlén de las manchas solares a la acclén de un dinamo solar, en el cual
la conveccién y rotacién superficial interacttan para amplificar y mantener un
campo magnético inicial. Los modelos de dinamo reproducen exitosamente ciertas
caracteristicas del ciclo de 11 afios, pero atn no pueden explicar la variacién

de amplitudes de los- -méximos y los cambios a més largo plazo.

; 00 -
js o ] .
: OP‘J‘!' ‘. AN AT RrLIATe .,..,H. NS N,
1650 1700 1750 1800 1850 900 - i9%0
. Tiempo (Afios)

Figura IIl.l. Ndmero medio anual de manchas solares, desde 1645 hasta ei
tiempo presente.

Antes de 1609 las manchas solares hablan sido observadas, pero se
pensaba que eran nubosidades de la atmésfera terrestre; no se asociaban de
nlnjuna manera como caracteristicas propias del Sol.
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Haciendo un resumen,tenemos que las manchas solares son los Indicadores del
cambio solar mas féaciles de observar, nos informan sobre un aspecto de
variabilidad solar: la existencla de campos magnéticos concentrados,
tipicamente de algunos mlles de gauss, en la fotosfera del Sol.: Su contraste
de brillantez con la superficle que radfa a 6000° K indica que en ellas hay un
des'censo en la temperatura de cerca del 307 mantenido por la presencia del
campo magnético. ‘

Las observaclones solares modernas han establecido que el ndmero, tamuﬁo y

locallzaclbn de manchas tienen el siguiente comportamiento:
Su nﬂmgro promedio estd bien correiacionado con el nimero de rafagas solares,
prominencias, playas, abrillantamientos coronales, eyecciones de masa coronal
y choques coronales que pueden a su vez propagéru en el medio
interplanetario. ,

Los rayos X y la radiacién ultravioleta dei Sol en longitudes de onda muy
cortas estdn bien-correlacionados con el nimero de manchas solares, asi como
el flujo solar, particularmente en longitudes de onda de cm. El ingreso de
rayos coésmicos galacticos (RCG) en la atmésfera de la Tierra esttv
anticorrelacionado con el nimero de manchas solares, a través de un mecanlsmo
de dispersién por el campo magnético Interplanetario (CMI). '‘No hay una
reiacion lineal entre el nimero de manchas solares y la velocldad, densidad y
composicién del viento solar.

Las caracteristicas mejor estudiadas de las manchas solares son:
su distribuclén en latitud (Ver Fig. 1.15), su participacién en la rotacién
diferencial de la fotosfera, y el gradual ascenso y descenso en su nmhero. Fue

~ hasta 1900 que ias manchas solares fueron identificadas como un efecto

magnético por Hailey.

El trabajo original de reconstrucién del reglstro de manchas solares a
partir de observaciones histéricas dispersas fue hecho por Rudolf Wolf en
ZUrich antes de 1850. Wolf estgbleclo un indice simple, arbitrarlo, que usamos
hoy en dfa, que se conoce como el ntmero de Wolf (R'). Yy Que ya se defini6 en
el Cap. 11, Secc. 2.3.

El nGmero de Wolf es un Indice cuyas observaciones controladas tuvieron
serios errores debido a dos causas: |
1) La élsl total incertidumbre en asignar el factor de correcién k,

2) .La falta de registros diarlos, continuos para muchas de las series, los
cuajes son esenciales para establecer promedios confiables anuales ¢
mensuales.
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Por estas razones el nimero de manchas solares antes de 1820 es incierto,
quizas por un factor de 2, Antes de 1750 es ain menos confiable.

Grandes manchas solares 6 grupos de manchas solares fueron reportados por
2000 afios antes de que Galileo y otros observadores las descubrieran con
ayuda del telescopio en 1609-1610,

Se han realizado muchos intentos para compilar el registro de reportes de
manchas solares observadas a simple vista para asi extender el registro
telescépico de actividad solar y probar la periodicidad de manchas solares en
el pasadb pre-telescépico. Estos registros nos permiten identificar periodos
prolongidos de alta 6 baja frecuencia de reportes relacionados cc;n cambios en
el Sol.

Reportes de manchas solares observadas a simple vista en Oriente parecen
corroborar la mayor parte de los cambios solares seculares encontrados en el
registro de radlocarbono y de auroras en Europa. Clark y Stephenson (1978)
comparan reportes de China con los de Corea para perfodos de traslape e
intentan calibrar reportes de manchas solares contra la frecuencia de reportes
de eclipses y fenémenos atmosféricos. Con esto extraemos informacién que
sefiala la presencia del ciclo solar de 11 afios. Sin embargo, fue hasta 1843
que se descubre este ciclo de 11 afios por observacién de los registros en el
nimero de manchas solares.

n




N\

Por estas razones el nimero de manchas solares antes de 1820 es incierto,
quizads por un factor de 2. Antes de 1750 es ain menos confiable.

Grandes manchas solares 6 grupos de manchas solares fueron reportados por
2000 afios antes de que Galileo y otros observadores las descubrieran con
ayuda del telescopio en 1609-1610. ‘

Se han realizado muchos intentos para compilar el registro de reportes de
manchas solares observadas a simple vista para asi extender el registro
telescépico de actividad solar y probar la periodicidad de manchas solares en
el pasado pre-telescépico. Estos registros nos permiten identificar perfodos
prolong@dos de alta 6 baja frecuencia de reportes relacionados co.n cambjos en
el Sol.

Reportes de manchas solares observadas a simple vista en Oriente parecen
corroborar la mayor parte de los cambios solares seculares encontrados en el
registro de radiocarbono y de auroras en Europa. Clark y Stephenson (1978)
comparan reportes de China con los de Corea para periodos de traslape e
Intentan calibrar reportes de manchas solares contra la frecuencia de reportes
de eclipses y fenémenos atmosféricos. Con  esto extraemos informacién que
seflala la presencia del ciclo solar de 11 afios. Sin embargo, fue hasta 1843
que se descubre este ciclo de 11 afios por observaclén de los registros en el
numero de manchas solares.

n




e

a) OBSERVACIONES DE MANCHAS SOLARES EN EL SIGLO XVII.

Los reportes de observaciones de manchas solares antes de 1609 se
realizaban a simple vista. El advenimiento del telescopio astronémico permitié
distinguir la umbra y penumbra en las manchas solares y ya para 1625 se usaba
para encontrar faAculas solares, Para la observacién de lqs manchas solares, se
proyectapi la imagen solar sobre una pantalla blanca a una distancia apmplada
atrds del ocular (Fig. II1.2). Las observaciones obtenidas 'por este método
grabaron dectalles de faculas en luz blanca, filamentos y los mayores detalles
de las manchas solares hoy conocldos (Fig. II1.3). | '

.Durante un largo perfodo de la ultima parte del siglo XVII y primera mitad
del siglo XVIII, aparentemente casi no se observaron manchas solares. Este
periodo compreiidib de 1645 a 1715 y fué identificado por primera vez en 1890
por G. Sprer y £. W. Maunder. A este perfodo ahora se le conoce como el
Minimo de Maunder.

Cullen (1980) ha sefiaiado que durante el Minimo de Maunder, hay historias
locales que revelan seis reportes de manchas solares en 1647, 1650, 1655,
1656, 1665 y 1648. Dos de estos reportes son confirmados por observaclones
pre-telescépicas de Europa. Los primeros 5 reportes cubren la primera mitad
del Minimo de Maunder; y el reporte de 1648 cae en el afio con el numero de
manchas solares mas alto. o

Durante el Minimo de Maunder, los mismos astrénomos que habfan observado el
Sol, descubrieron ademas la primera divisién en los anillos de Saturno (en
1675) y encontraron cinco de los satélites del mismo planeta, En ese tiempo
el astrénomo Herschel comenté que debido a defectos de tipo instrumental y
observacional se podrfa explicar por qué no parece haber manchas solares entre

1650 y 175, y que si se hubiera utilizado un equipo més moderno, enfocado

sobre la superficie solar, seguramente muchas més manchas se hubieran
encontrado. Otro investigador, Derham opinaba lo contrarlo. Ahora es claro
que Derham acert6 y Herschel no, y que durante el perfodo del Minimo de

Maunder los astrénomos tenfan los Instrumentos, conocimlento y habilidad

suficientes para reconocer la presencia 6 ausencia de atn las mas pequefas
manchas solares. Algunos astrénomos reallzaron observaciones continuamente
durante el Minlmo de Maunder como los franceses Picard y La Hire (Ribes y

‘Nesme-Ribes, 1993).
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Figura IIL2. llustracién de la técnica usada a principios del siglo XVII para
la observacién de las manchas solares. ‘
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Figura II1.3. Un dibujo del Sol y las manchas solares durante el siglo XVII.
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3.1.2. OBSERVACIONES DE LA CORONA EN LOS ECLIPSES TOTALES.

Sabemos que un eclipse se da cuando el Sol, la Tierra y la Luna estdn
a;ilneadqs en la interseccién del plano de la érbita de la Luna con el de la
Tierra (la ecliptica), recibe el nombre de linea de nodos. Las descripciones
hl_stbrlcas de la corona durante eclipses del Sol ofrecen un poslble chequeo de
anomallay' en el estado genera_l de actividad solar en el pasado. La forma de la

corona durante la totalidad del ecllpse (durante el 2° contacto aparece la

corona).' ‘cambia sistematicamente con la actividad solar debido a la
distribucién de los campos magnétldos solares. Hay que recordar que el factor
B = presién del gas / presién magnética, en la corona, es menor que 1, lo 'i_:ual
indica que la presion del campo domina sobre Ila ‘preslén" 'de". los gases
coronales. Entonces el plasma sigue la topologia del campo magnético. '

En tiempos de alta actividad solar, cuando el nimero de manchas solares
crece, la corona presenta una forma redondeada (Ver Fig. lll.4a), phes no hay
grandes hoyos coronales y las estructuras de campo cerrado ocupan un gran
intervalo de latitudes. En el minimo del ciclo de manchas solares la
existencia de grandes hoyos coronales polares y el hecho de que los campos
magnéticos cerrados se concentran en las f'eglones ecuatoriales del Sol hace
que la corona presente una forma alargada (Ver Fig. I11.4b).
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Figura 111.4.(a) Forma de la corona solar alrededor del méaximo de actividad.
La foto fue tomada durante el eclipse del 11 de julio de 1991 en Cuernavaca.
(b) Forma de la corona durante el minimo de actividad solar.

La corona vista durante un eclipse es una mezcla resultante de:

i) La corona verdadera ( 6 corona K ) en luz blanca, que es luz fotosférica
dispersada por electrones libres, cuya localizacién y nGmero cerca del Sol son
determinados por la intensidad y geometrfa de los campos magnéticos.

ii) La luz zodiacal 6 corona falsa F, es un resplandor mas débil que el de la
corona K, irregularmente simétrico alrededor del Sol y generalmente
corresponde a luz solar dispersada por electrones y por particulas de polvo
del espacio interplanetario, el cual se concentra gravitacionalmente en la
ecliptica. Esta luz zodiacal disminuye en brillantez, desde el limbo se

observa oscura y rojiza.
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Los eclipses de Sol son descritos en la literatura, por registros
histéricos, y en los primeros informes cientificos, Esto ayuda a derivar una
descripcién cualitativa de la actividad solar pasada con base en los registros
individuales de tales eclipses.

‘Las descripciones de eclipses solares totales durante el Minimo de

Maunder parecen ser consistentes con una ausencla de la moderna estructura
coronal. Eddy (1976) , encontré que estas descripciones coinciden con la

depreslén  severa de actlvidad solar. Esto se puede resumir de la siguiente
forma:

i) No hay informes que describan cascos coronales 6 recuerdgn a la estructura
coronal observada antes del Minimo de Maunder. :

il) La descripcién durante el Minimo de Maunder de la estructura coronal es:
la corona -K 6 -F es borrosa. En los eclipses de 1652, 1698, 1706 y 1708, no
se mencionan los cascos coronales (los cuales en cada eclipse son facilmente
observados). Describen una corona muy limitada en extensién, s6lo 3 min arc
poé encima del limbo solar. Se vefa una corona apagada, a menudo rojiza, pdr
lo cual se deduce que dominaba la corona falsa.

Concluimos que durante el Minimo de Maunder; el Sol estuvo en un minimo de
actlvidad y la corona -K estaba severamente debilitada 6 ausente en su
totalidad. No se registraron dibujos 6 esquemas de ésta, y predominé la corona
F. ‘

iil) Hacla 1715, el numero anual de manchas solares alcanzé la cifra de 14. En
el beclipse ‘de ese afio, en el final del Minimo de Maunder, la corona es
descrita con detalle y se realizaron dlbujos de la misma, los cuales estén de
acuerdo con lo que se observa en nuestros tiempos: la corona se vié como un

anlllo blanco de luz alrededor de la Luna, su parte m&s densa se extendié por

cerca de S min arc por encima del llmbo y se observaron cascos coronales.
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3.2 INDICADORES INDIRECTOS DE LA ACTIVIDAD SOLAR.

Existen Indicadores indirectos de la actividad solar, que son las medidas u
observaciones de fenémenos relacionados con los cambios solares. Por ejemplo,
descrlpclones detalladas de los cometas, las cuales pueden provaei' informacién
cualitativa de la velocidad del viento solar, a través de la relacion
causa - §recto. También hay evidencia de que la brillantez de la luz zodiacal,
y la brillantez y color de la luz terrestre sobre la Luna eclipsada se
relacionan con el estado general de la actividad solar. - ‘

Sin embargo los dos indicadores indirectos que més se han usado son:

t) Las auroras.
it) Las variaciones en la concentractéon del radiocarbono.

Los procesos que generan a estos fenémenos se producen por las

interacciones entre el campo magnético terrestre y el plasma del sistema

Sol-Tierra. -

3.2.1. AURORAS.

Las auroras se derivan del comportamiento dindmico de la magnestofera. Por

miles de afios el hombre ha observado estas llamadas fuces del Norte y del Sur
en el cielo nocturno; la aurora borealis y la aurora australis son los
fenémenos geofisicos conocidos més antiguos. Los primeros reportes datan

de 1621 y las observaciones més d_etaﬁladas de 1716. A principios de 1950 se

acepté que la fuente de la ,luz auroral era la excitacibn de los gases
~ atmosféricos debido a particulas energéticas, y gracias a las expediciones
espaciales en 1958, se pudo comprobar que los electrones energéticos son la
mayor fuente de produccién de este fenémeno.

Una aurora brillante aparece a nuestra vista de color verde 6 rojo debido a
las emisiones del oxigeno atémico a 5577 y 6300 A respectivamente
(Hargreaves J., 1930). La luminosidad estd a menudo concentrada a una altura
de 10-20 km en la jonosfera, aunque esta varia con la forma auroral (Ver
Fig. 1ILS).
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Figura I11.5. Perfiles de la luminosidad auroral que se présentah en varla'sv
formas.

Una parte més pequefia de la luminosidad auroral es producida por la llegada
de protones energéticos desde un nivel atmosférico mas alto y son llamados -
"protones aurorales". Las auroras soh observadas mas comUnmente en una zona
estrecha situada cerca de los 67° de latitud magnética, (Ver Figura II1.6).

Figura II1.6. Zona auroral del Hemisferio Norte, basado en el nGmero 'de

observaclones realizadas durante la noches en que se han podido observar las
auroras.
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Las condiciones favorables para la observacién de las auroras son en la
noche y son visibles sobre anchas 4areas geogréficas. Su modo de produccién

~comienza con la penetracién de particulas energéticas en la atmoésfera

terrestre, y hay algunas consecuencias observables las cuales se conectan con

la precipitacién de particulas:

a)Auroras luminosas

b) Auroris radar, son "ecos" de radlo; los cuales son recibldos de la
lonlzaclén en la regién auroral -

c) Radio absorcién auronl. es la absorcién de ondas de radlo debido al exceso

de lonizacién producido por .particulas aurorales que penetnn en la baja

atmésfera ‘
d)Rayos X aurorales
etc.

Las auroras se pueden originar por dos causas de tipo solar:

i) Por incidencia de particulas solares altamente energéticas provenientes de

una eyeccién de masa coronal, de rafagas o de prominencias que en la mayorfa

de los casos estdn asociadas a la. eyeccién. A su vez, en ia mayorfa de los
casos, estas particulas son aceleradas por la onda de choque asociada a la
misma eyeccién de masa coronal.

fi) Incidencia de particulas con baja energla, las cuales viajan en los haces
del viento solar de alta velocidad, cuyo origen son los hoyos coronales del
Sol. ’ ‘

Ahora se explicaré de manera detallada el proceso mediante el cual estas

particulas de alta energia penetran en los pblos terrestres: La Tierra y su

campo magnético siempre estén sumergidos en el torrente del viento solar, el
cual es un plasma. Sin embargo, el campo magnético de la Tierra repreienta un
obstéculo para el viento solar, obligindolo a que fluya alrededor de éste. El
resultado de esta interaccién es la formacién de una cavidad alrededor de la
Tierra llamada magnetosfera, que tiene la forma de un cometa. En la Figura
L7 se muestra el movimiento alrededor de ia magnetopausa de los protones y
electrones que vienen en el viento solar (Akasofu S.-l, 1979),
ESTA fests
SALR g 'me
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Figura II1.7. Magnetosfera terrestre y espacio clrcunvgclno. En la figura se
muestra la frontera entre estos dos dominios: la magnetopausa, as{ como los
anillos de Van Allen y la llamada cola magnetosférica.

‘Para que se de una entrada de particulas del viento solar a la magnetosfera
es necesarlo que el campo magnético lnterplai\etario tenga una componente B"
negativa. Las particulas que  fluyen a través de las lineas del campo
nﬁgnétlco interplanetario cercano a la magnetopausa experimenta una fuerza
deflectora (Fuerza de Lorentz (q(V' x B)]), la cual las obliga a moverse en un
circulo, de tal forma, que las particulas de carga negativa (p.ej.:electrones)
girarén en sentido opuesto al de las particulas con carga positiva. Este
movimiento se registra a la mitad de la cola magnetosférica. Con esto tenemos
que el sistema viento s»lar-magnetosfera (localizado en la magnetopausa) da
origen a un enorme generador MHD natural (Ver Figura I11.8). Del movimiento de
protones y electrones en la magnetopausa inferimos que la hoja de plasma del
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lado dia es la "terminal" positiva de este generador y el lado noche es la

" "terminal” negativax La mayor parte de la corriente eléctrica de este

generador fluye a través del tallo cilindrico de la magnetosfera desde el lado
amanecer hasta el lado anochecer, formando dos solenoldes. En esta parte del
proceso, una pequefia parte de esta corriente (cerca de 4x10° A) es desviada
hacla los polos terrestres (Ver Figura II1.9), y se conoce como corriente

auroral, la cual lleva consigo particulas de alta energia que al chocar
con las partlculas de aire dentro de la atmésfera polar terrestre emiten los

colores tlplcos de las auroras,

Lineas del campo magnético solar

— : Lado dll !

- Hoja de Plasma - / /O

P . Lado noche, - / J/
PR = A
f sw G/

Particulas del Viento SOIar--——-* \\—'
] @] Protbn a' ;--./
o Electrén ~

Figura II1.8. Se muestra los movimientos de protones y electrones del viento
solar en la vecindad de ia magnetopausa., Se pueden observar las terminales
del generador viento solar-magnetosfera.
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. Secclén 'I'rlmnrﬁl de li cola magnetosférica

Lado dia

‘ .

Tlerra

Figura IL9. Una parte de la corriente géngrada por "el~ sistema viento
solar-mdﬁh‘etosfera.

Loswrevgistros' de ocurrencia de auroras boré@les y auroras australes ofrecen
por tanto un indicador de la actividad solar pasada, se establece asi una
correlacién entre el nimero de manchas solares y el nimero de noches cuando
las auroras son vistas (Ver Fig. I11.10). ‘ |
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Figura II1.10. La aurora borealis es uno de los efectos Sol-Tierra mas

familiares. Mds comunmente conocida como luces del Norte. Esta aurora fué 4 5
fotografiada en Alaska.




Se ha observado (Legrand y Simon, 1988) que las auroras a latitudes
geomagnéticas de hasta cerca de los 55° son debidas al viento solar, mlentras
que las producidas a latltudes geomagnéticas mucho més bajas son producidas
por eventos relacionados con las ondas de choque, asociadas a su vez con las
manchas solares.

Concluimos que el incremento o decremento en el nimero de auroras
reportadas es producido en parte por el incremento o decremento en el ndmero
de manchas solares. Siscoe (1980) examinando el registro auroral histérico
encontré lo siguiente:

1.- La_" correlacién de incidencia auroral (la ‘cual es una funcién de Ila
altitud geomagnética ) con el nimero de manchas, es mejor a bajas latitudes
geomagnéticas y en tiempos de alta actividad solar. Un ejemplo de esto en la
era moderna es el despliegue de auroras casi cada noche en la zona auroral dei
Norte, la cual es una banda de latitud geomagnética, que incluye Siberia del
Norte, Escandinavia; Isiandia, Groelandia y el Norte de Canada y Alaska.

2.~ Hay perfodos histéricos de reportes aurorales de Oriente y Occidente, los
cuales son inusuaimente ricos, en cambio encontramos otros perifodos largos muy
escasos. En tiempos de reportes vastos, se registra claramente un clclo de 10
a 1l afios aproximadamente. En cambio en el perfodo de 1645 a 1715 hubo una
marcada ausencia de auroras reportadas. ‘ ’
3.~ Perfodos de alta 6 baja frecuencia de reportes aurorales en registros
histéricos estdn bien correlacionados con los registros de radiocarbono, y de
reportes de manchas solares observadas a simple vista. En el Minimo de
Maunder, EL NUMERO DE MANCHAS SOLARES Y AURORAS DECRECIO. Por ejemplo, el
catdlogo histérico de Fritz registra 77 auroras detectadas a simple vista en
el mundo entero durante 1645-1715. Otros investigadores sefialan que en los
afios del Minimo de Maunder NO SE REPORTO UNA SOLA AURORA. Por ejemplo, en un
lapso de 63 afios del Minimo de Maunder (i645-1705) no hubo ningin reporte en
Londres. , | .

4.- Examina y excluye la posibilidad de que los camblos seculares en el
registro de auroras se deban a efectos tales como derlva secular en el polo
geomagnético 6 cambios en el clima, los cuales disminulrfan vislbilidad
auroral durante largos plazos. |

5.~ Edcuentn un aparente ciclo de 80 a 90 afios en estos Informes aurorales,
que parece haber persistido al menos desde 500 A.D.
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3.2.2. VARIACIONES EN LA CONCENTRACION DE CARBONO 14.

Ei carbdno y sus is6topos radioactivos son constituyentes abundantes de la
atmésfera terrestre, principalmente el coz. Generalmente, el nombre de rajoo ‘
césmicos o radlacién cosmica se le ha dado a la totalidad de las diferentes
particulas primarias que llegan al tope de la atmodsfera terrestre
(radlacloh césmica primaria), asi como al conjunto de particulas secundarias
producidas en la atmésfera por interacciones nucleares entre las primarias y
nacleos atmosféricos (radiacién césmica secundaria) (Saulés. G., 1988). Los
rayos césmicos son particulas energéticas (E = 1 MeV) (compuestas
principalmente de ' protones, electrones) en el espacio. De acuerdo a sus
fuentes los rayos cosmicos se dividen en : '

a) Rayos césmicos galacticos (6 extragalécticos)
b) Rayos Césmicos Solares ¢ particulas energetiéas.

‘El vlehto solar fluye radialmente, desde el Sol, en todas dlrgcclones.~
"transportando” consigo el campo magnético solar, el cual como consecuencia de
la rotacién solar forma el patrén espiral del campo magnético interplanetario

- (CMI) conocido como la "Espiral de Arquimedes" (Ver Figura 1.18). Por ser

los rayos césmicos particulas cargadas, interactGan con el CMI y tienden a
seguir (dependiendo de su energlfa) las lineas de ese campo. Ei isétopo de ¥e
es contfnuamente formado en la atmésfera a través de la accién de los rayos
cédsmicos galécticos (RCG). La incidencia de éstos en la atmésfera es
modulada por la actividad solar. Cuando el Sol esta activo (maximo solar) el
campo magnético que trae el viento solar estd altamente perturbado, no es
uniforme, por lo que muchos de ios rayds coésmicos galécticos son dispersados y
no pueden alcanzar la Tierra ocasionando que la produccién de ¥e disminuya a
un nivel menor que el normal en la atmbsfera_y esté menos concentrado en los
anillos de los 4rboles, donde es depositado medlante procesos geo- y
bio-quimicos (precipitacién, la desintegracién espéntanea de jos isétopos de
carboﬁo. etc.). Por el contrario, si el Sol est& quieto (minimo solar), el
bombardeo de los rayos césmicos galdcticos sobre la Tierra se incrementa
porque el campo magnético que trae consigo el viento solar es més uniforme,
no son tan dispersados y pueden alcanzar la Tierra y penetrar en su




atmoésfera. En esta parte del ciclo la producclén de “C en la atmésfera
aumenta - considerablemente, por lo que esperamos encontrar en los anillos de
los érboles de esa época una abundancia del isétopo anormalmente alta.

La primer anomalfa grande encontrada en los primeros estudios de Ia
historia del '*C fue un marcado y prolongado incremento, cuyo méximo se dié
entre 1650 y 1700, lo cual coincide con el Minlmo de Maunder. El fenémeno
conocido en el proceso de fechamiento de carbono como la fluctuacién de

de Vrles""(de Vries, 1959), se maximizé cerca de 1690 y su excursién positiva |

mas zrahde en ei registro de “c correspondié a una desviacién de cerca de
20 ppm"‘de la normal. ’ '

Kocharov (1986) reporté que durante el Minimo de Maunder el perfodo de 1l
afios observado en radiocarbono cambié de 1l a 22 afios con un retorno a 1l afios
en el fin dei perfodo de Maunder. ) |

Los registros de "6 para el perfodo de 1600 a 1730 A.D. fueron presentados
por Kocharov (1987) y se observan en la Fig. IILIi Es claro que antes de
1650 hubo una variacién periédica de 1l afios aproximadamente. Sin embargo,
los datos sugieren que durante el Minimo de Maunder la desviacién de la
concentracién de '*C tuvo un perfodo mas largo. Un andlisis espectral de éstos
mismos datos, realizado por Sonett (The Sun in Time, 1991) apoya esta
conclusién, ya que se registran dos periodos en los datos, uno de los cuales
se asemeja mucho al ciclo de 1l afios; el segundo perfodo es consistente con

un .perlodo sustancialmente més largo, quizas el doble.
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~ Figura IIL11 Desviacion de la concentracion de ~°C o con el
tiempo, antes y durante el Minimo de Maunder (figura de Kocharov 1987).

~ SI observamos y analizamos la Fig. 111.12 se puede deducir que:
112 (a) Muestra una curva (circulos abiertos y linea gruesa) de la

desviacién relativa de la concentracién de “C. basada en medlclone_s recientes
de anillos de &rbol, mostrando la concentracién incrementada hacia abajo para

comparar directamente con la actividad solar. También muestra los nimeros

anuales de manchas solares  (linea suave), y los afios de los primeros
avistamientos de manchas solares observadas a simple vista (circulos llenos).
Se observa una ausencia general de manchas solares cuando el registro de “e
es mayor, y viceversa. Parece pues que es vdlido tomar el registro de e
como indicador de los cambios a largo plazo de la actividad solar en el
pasado, antes de que se emplearan los telescopios para examinar al Sol. De la
figura distinguimos los afios del Minimo de Maunder cuando la desviacién
relativa del “C excedi6 las 10 ppm. También hay un descenso, lo cual
puede ser atribuido a un prolongado incremento en la actividad solar.
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II1.12(b) E! efecto a largo plazo sobre la produccién de We es debido al
cambio en la intensidad del campo geomagnético. Estudios arqueomagnéticos han
mostrado que en los pasados 10000 afios, ¢! momento magnético de la Tierra ha

~ variado sinusoidalmente en intensidad por un factor de 2, con un perfodo de
~cerca de 9000 afios, sobre los cuales se observan cambios a corto plazo. Se
observa un buen ajuste entre la curva (suave) del cambio geomagnético y el

registro a largo plazo de e tesil. En I figura se grafica el incremento de
“c en ‘la direccion hacia abajo, milentras la Intensidad geomagnética
aumentl.“ Damos (1957) iIndica que la ”tendencia a largo plazo" en el
radlocarbono contenido en la atmésfera ha sido dominada en los pasados’ 8000
afios pér el efecto geomagnético, mlentras que las fluctuaciones a corto plazo
han sido prbbablemente controladas por cambios en la actividad solar. Esta
sugerencia se observa en esta segunda figura cerca del fin moderno de la
curva, el Minimo de Maunder (M) y el Minimo de Spdrer (S), resultan obvias
excurslones superimpuestas en el cambio geomggnétlco a largo plazo.

En resumen, el viento solar modula los rayos éb_smlcos galdcticos,
ocasionando variaciones a corto y medio plazo (de 10 a 10® afios); pero los
camblos a largo plazo (10* afios aproximadamente), son comdinmente atribuidos a
cambios en la intensidad del campo magnético terrestre.
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Figura I1L.12. (a) Historia de las desviaciones en la concentracién de '*C

atmosférico relativo, obtenidas del andlisis de anillos de 4rboles en el
periodo de 1050 a .1900; los circulos ablertos se refieren a informacién del
hemisferlo Norte, doble circulos ablertos a la informacién del hemisferio Sur.
Los circulos cerrados sefialan las manchas solares reportadas (R')' observadas a
simple vista, desde Kanda. El nimero anual de manchas solares, R' se¢ muestra
con una linea suave.(b) Desviacién del '*C (en partes por mll) desde hace
aproximadamente 9000 afios, la varlacién sinusoidal (curva suave) es la
intensidad del dipolo magnético de la Tierra. Cerca de 100 A.D., ésta
alcanzé un méximo de 10° gauss por cm® aproximadamente. Con M el Minimo de
Maunder;S el Minlmo de Spirer;GM el Gran Maximo (siglos XII y XIII).
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Los indicadores de '‘C probablemente tengan un retraso con respecto a los
cambios solares de 10 a 50 afios debido ai retraso entre el fenémeno en el
medlo interplanetario y la reaccién de la thésfera y deposicién del elemento
en los drboles. Con este criterio podemos Identificar tres posibles perfodos
de marcada anomalia solar durante los pasados 1000 afios:

i) Ei primer minimo es el llamado MINIMO de SPORER (Siglo XV y XVI, abarca
desde 1420 a 1540 A.D.). Spbrer al estar estudiando la distribucién de las
ml.nchas'solares. encontré la evidencia de que el nGmero de las manchas en los
hemisferios Norte y Sur del Sol no estuvo siempre balanceado. Sin embargo tal
vez el Minimo de Spdrer fue tan pronunciado como el Minimo de Maunder ya que
dura.nte estos afios hubo pocas manchas solares. La desviacién correspondlente
U¢ fue de 10 ppm y no es tan grande como la del Minimo de Maunder.

ll) Ei MINIMO de MAUNDER (siglos XVII y XVIII, abarca desde 1645 a 1715
A.D.). La desviacién correspondiente en U era aproximadamente de 20 ppm.
Este perfodo se asocia con una época de prolongado frio llamada "La Pequefia
Era Glacial" en Europa y el norte del continente Americano. En resumen, se
registré una reduccién en reportes de manchas solares observadas entonces a
simple vista, incidencia auroral suprimida en e! Viejo y el Nuevo Mundo, una
corona apagada durante los eclipses totales y un iIncremento en Ia
produccién de radiocarbono detectado en anillos de arboles.

ill) El GRAN MAXIMO (1100 a 1250, abarcando los siglos XII y XII) : la
concentracién de '*C habfa estado cayendo excesivamente y la desviacién de
C era cerca de -25 ppm. Si esto fue un efecto solar, serfa una evidencia de
actividad solar anémalamente aita con una producci6n alta de manchas.

El marcado incremento de "C en los anilios de los &rboles hacia i900 es un

efecto de la actividad humana (la era Industrial) - el resultado de la
combustién de combustible fésil, el cual introduce (:Oz con diferentes razones
de abundancia de carbono Isotépico- el llamado Efecto Suess.

Resumiendo la modulacién de la concentracion del ''C esta dada por:

a) Variaciéon del campo geomagnético;
b) Actividad solar; .
¢) Efecto humano (Era Industrial).

-




Nosotros - no estamos interesados en las contribuciones debido a las causas -
(a) y (c). Se puede suponer que durante el Minimo de Maunder debido a ia

baja actividad solar el CMI era muy uniforme.

3.2.3. OTROS INDICADORES INDIRECTOS DE LA ACTIVIDAD SOLAR: ISOTOPOS Y
'RADIONUCLIDOS. |

Los rayos coésmicos galécticos(RCG) son el flujo de particuias cargadas
(cerca de 90 % de protones, 10 7% de particulas aifa y 1 % de particulas
pesadas), que se mueven mas o menos isotréplcamente a través del espaclo
interestelar (Sonett, 1991). ‘

Est(s particulas penetran en la atmésfera terrestre, Interactuando con
naGcleos de N, O y Ar; produciendo una gran variedad de particulas secundarlas
(protones, neutrones, mesones) y radiolsétopos. Los dos radioisétopos de larga
vida con razones de produccién mas aitas son el “e (vida media = 5730 afios,
razén de produccién de 2.5 atomos cm 2 s”) y el '®Be (vida media = 1.5 Myr,
razén de produccién = 3.5 x 10" stomos ,cm'2 s (Monaghan, 1987).

Asimismo, se extrae informacién de los registros de Isétopos como el 8¢ y
el "C. contenidos en nicieos de hieio, abarcando el perfodo dei Minimo de
Maunder. Esto se explica en las siguientes secciones. '
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a) VARIACIONES TIPO MINIMO DE MAUNDER.

En la Fig. IlI.13 se muestran dos registros de la concentracién de %8¢ en
nicleos de hielo, abarcando el perfodo de tiempo del Minimo de Maunder (1645 a
1715 A,D.), el Minlmo de Spdrer (1420 a 1540 A.D.) y por Qltimo el Minimo de
Wolf (1280 a 1350 A.D.). Un registro es de un ndcleo de hielo de Miicent,
Groenlandia Central, con una resolucién tempdnl de 3 a 7 afios (Beer et al.
1983), y_' el otro registro es del Polo Sur con una resolucién tempé)ral de S
a 10 afios (Raisbeck y Yiou, en preparacién). Como se muestra mds claramente
con las curvas suavizadas, ambos registros tienen el mismo comportamlento
general, teeniendo un aumento en la concentracién de %Be durante periodos
de baja actividad solar. Es interesante notar que en el registro del nucleo de
hle.lo perteneciente al Polo Sur, el Minimo de Maunder es mas pequefio que el
Minimo de Spdrer.

“ 4 A Iy =Y A
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1200 1300 1600 1500 1600 1700 1000
' - A b e e A
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GE-10 (10€ars)
-
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Figura 1IL13. Comparacién de la concentracién de %Be en los nicleos de hielo
de Milcent, Groelandia y el Polo Sur, Antartica.
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b) COMPARACION DEL '°Be Y EL '“c.

Después de su produccién (ver Secc. 3.2,3), el %8¢ es atribuido a
aerosoles (particulas liquidas y sélidas) y sigue el movimientol de las masas
de aire en las cuales fué formado. Por ello,. su razén de produccién es mas
alta en la atmésfera superior, esto es, cerca de 2/3 del %Be es producido en
la estratosfera (cerca de los 10-15 km) y 1/3 en la troposfera. Se elimina de
la atmosfera por precipitacién. El l'C. por otra parte, oxida al COz y es
intercamblado entre la atmésfera, ei océano y la biosfera.

Beer et al.(1983, 1988) compararon el registro de %8¢ con el registro de
“c. Ellos postulan que ia concentracién de %Be en los ndcleos de hielo
refleja directamente variaciones en la produccién global (despreciando efectos
locales y climaticos) y calcuian las varlaciones de “e esperadas utilizando
un cierto modelo de difusion (Oeschger y Slegenthaler, 1975). Los resultados
muestran una concordancia general entre lo calculado y lo medido en la curva
de “c.

Utilizando un procedimiento mas cualitativo, el cual aisla la informacién
del '°Be para dar aproximadamente el tipo de resolucién temporal observado en
el registro de “c de los anlilos de los arboles, Raisbeck y .Yiou (1988)
encuentran los resultados de la Figura III.14 (1220 a 1800 A.D.). En esta
figura, la concordancia general entre estos dos tipos de registros Implica
sistemas de muy diferente comportamiento geoquimico. Esto apoya firmemente la
hipétesis de que las variaciones observadas estan indicando variaciones en la
produccién en veZ de efectos climaticos, y apoya el hecho de que el aumento de
produccién de ambos isétopos sefiala una disminucion en el nivel de actividad
solar durante el Minimo de Maunder.
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Figura JI1.14. Comparacién de la curva de concentracién de %8¢ de Milcent y
el Polo Sur con el registro de ¢ de fos anillos de los arboles.

c) TERMOLUMINISCENCIA.

~ En general, la luminiscencia se debe a la separacién de electrones de
atomos 0 moléculas por la energia de excitacién incidente y la emisién de toda
o parte de su energia cuando regresan a su estado base. Ciertos solidos
previamente irradiados tienen la propiedad de emitir luz £l se eleva su
temperatura. A este fendémeno se le conoce como Termoluminiscencia (TL).

Ei mecanismo general para explicar el fenémeno de TL es el siguiente: al
ser irradiado el cristal su estructura sufre alteraciones por la ionizacién.
En este proceso se liberan electrones de la red y se generan dos tlpos de
entes moéviles: electrones y agujeros, ambos portadores de carga, que pueden
viajar por el cristal hasta quedar atrapados en defectos de la red, generando

centros de carga oculta (Ver Figura 1I1.15).




oo | Y

Los electrones y agujeros permanecen atrapados hasta que se proporciona al
material energia térmica suficiente para liberarlos, volviéndolos a su estado
natural. Cuando ocurre esto, se desprenden del exceso de energla que
adquirieron emitiendo fotones de luz visible, Si la energla que se proporciona
al cristal para que los entes méviles vuelvan a su estado original es térmica,
se produce el fenémeno TL. A la energia térmica necesaria para liberar a los
entes atrapados se le denomina Energfa de Activacion.

O,
O}
[©)°
©
©
O,

Figura lILIS. Defectos de crlstales.‘ producido por el movimiento de cargas
(se denominan defectos Schottky y Frenkel).

El proceso de emisién luminosa durante el calentamiento dei cristal implica
la - desocupacién de varias trampas de diferentes profundidades en el mismo
material. En consecuencia. la luz seré emitida en forma de grupos de fotones,
lo que da lugar a un patrén de luminiscencia en funcién de la

temperatura (observe ia Figura IIL.16).
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INTENSIDAD TL

Temperatura (°K)

Figura I11.16. Curva de termoluminiscencia.

La TL es sensible a:

i) Composiciéon del material de ndcleos de hielo, y v
il) Los cambios de la irradiancia solar a jos que estuvo sometido el material
durante el tiempo de su deposicién.

El andlisis de la sefial TL se obtuvo del nacleo GT14, perteneciente al Mar
Indico, el lugar de extraccién queda en el Golfo de Taranto a 18 km de la
costa, en las profundidades del agua. Este nicleo es una especie de barro
fossiliferous calcareous con rastros de terrigenous clastics. Para su estudio
fué dividido en muestras cuyo espesor era de Ad = 0.25 cm, las cuales fueron
enumeradas (Sonett, 1991).




En la Figura III.17 se grafican la sefial 4"C sobre una escala invertida
(curva a) y la sefial de termoluminiscencia (TL) (curva b), para el perfodo de
1100 a 1900 A.D.. Se registran tres minimos principales que coinciden con uns
baja actividad solar: el de Sptrer, Wolf y Maunder. Se observa que
coinciden los maximos de cada perfodo con los méximos de concentracién del
radiocarbono con una oscilacién de 206 afios. ‘

TLan

«9 ™ ™ R M "N "Nt "SI
Afios (AD)

Figura I11.17. Comparacién de la.sefial TL con a'c

 El comportamiento de las curvas (a) y (b) nos indican que: '
Cuando la concentracién del '‘c aumenta, la sefial TL es pequefia; estos es, los
cambios de ia irradiancia a los que estuvo sometido el nicieo fueron pequefios;
en camblio,sl la concentracién de '*C disminuye, la sefial TL es grande, lo cual
significa que el nicleo fué expuesto a una gran cantidad de radiacién solar,
es decir, el flujo de la irradiancia solar aumenté en el tiempo de deposicién
del material. .




3.3. EL MINIMO DE MAUNDER Y EL CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO.

Como ya hemos visto,el minimo de Maunder se caracteriza por ia ausencia de
manchas solares y auroras. En la Fig. IIl.18 se trata de esquematizar la
conexién entre éstos dos indicadores de la actividad solar. Las manchas
solares son generalmente consideradas como manifestaciones de caEnpos
magnéticos toroidales situados debajo de la fotosfera, los cuales emergen a la
superﬂclé debldo a fuerzas Internas. Los campos toridales estén intimamente
relacionados ‘con el campo poloidal soiar en virtud de una conexién que es
parte fundamental de la teorfa del dinamo magnético. Los campos pololdales a
gran escala se extienden hacia arriba dentro de la corona; son
conslderados como esenciales en el calentamiento de la corona a temperaturas
bastante altas para producir el viento solar. El ascenso y descenso de
ambos campos poloidal y toroidal estdan fuera de fase, asf que el campo
dipolar es dominante cuando el campo toroidal es mas débil (minimo solar)
mientras el campo dipolar es débil cuando el campo toroidal es dominante
(méximo solar). El viento solar lleva los campos magnéticos solares
que interaccionan con la magnetopausa, siguiendo todo un proceso para la
formacion de las auroras.

CONEXION ENTRE MANCHAS SOLARES Y AURORAS.

manchas solares

campo toro?dal boyante
campo polgidal global
calentamiento coronal

viento solar
campo lnte‘rplanetario

componente del campo hacia el Sur
Unién de los campos georgagnétlco e interplanetario
campo de reconexién er? la cola magnetosférica
subtor‘mentas
aur%ras

Figura lI1.18. La conexién fisica entre manchas solares y auroras.
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Es ampliamente aceptado que el calentamiento de la corona es de naturaleza
magnética y sigue directamente de la topologia y evolucién de los campos
soleres (Ver Cap. I, Secc. 1,2.1). Tres categorfas de calentamiento
magnético han sido propuestas (Kuperus et al. 1981), La corona seria
calentada por ondas hldromagnéticas generadas en & por debajo de Ia
fotosfera, que se propagan a lo largo de las lineas de campo a altas
latitudes. Una propuesta alternativa (aunque no necesariamente inconsistente 6
incompatible con la hipétesis de ondas) es que el calentamiento se produce por
la -dlslpaélén de hojas de corriente que se forman entre los campos magnéticos
que emergen con polaridades opuestas. El calentamiento implicarfa generacién
de ondas en la hoja de corriente 6 ei desarrollo de campos eléctricos

paralelos al campo magnético como consecuencia de Ia resistividad eléctrica -
anémala. Finalmente se ha sugerido que este calentamiento resulta de la

reconexién magnética, la cual convlerte la energia magnética almacenada en

particulas aceleradas, quizds de los tubos de flujo que emergen

espontdneamente sobre el Sol, observados como puntos brillantes en iméagenes de
rayos X. Con esta informacién y la Fig. II1.18 como antecedentes, la cuestién
serfa considerar qué viento solar se generé durante el Minimo de Maunder. Una
sugerencia se da en la Figura IIL19. El lado izqulerdo de este diagrama
corresponde a observaciones y el lado derecho a Implicaciones (Smith, 1993).

El punto de partida es la ausencia relativa de auroras,lo cual implica ln:
ausencia de reconexién magnética, existiendo algunas posibilidades obvias:
(1) El viento solar supersénico habria estado presente pero no magnetizado, 6

(2) Un viento solar magnetizado presente pero mucho menos estructurado. Un |

viento solar no magnetizado es poco probable si el campo magnético es
indispensable para el calentamiento de la corona, la cual sf existié durante
el perfodo que nos ocupa.




MINIMO DE MAUNDER
OBSERVACIONES IMPLICACIONES
AUSENCIA DE AURORAS ==  RECONEXION NO MAGNETICA
INTENSIDAD DE RAYOS  ¢——  AUSENCIA DE‘L VIENTO SOLAR
COSMICOS, ALTA PRODUCCION DE ¢
v )
EXPANSION NO gl\nkomNAmCA
CORONA DEBIL O AUSENTE @—— TEMPERATURA CORONAL BAJA
¢
CALENTAMIENTO MAGNETICO REDUCIDO
; CAMPO POLOIDAL DEBIL O AUSENTE "
1 DINAMO INTERRUMPIDO |
' AUSENCIA DE MANCHAS @————  CAMPO TOROIDAL DEBIL O AUSENTE
4 SOLARES
Figura IlI1.19. Un esquema de posibles condiciones durante el M. de Maunder.
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3.4. VARIABILIDAD DEL DIAMETRO SOLAR APARENTE.

El limbo del Sol es Intrinsecamente borroso, esto es mas notable por el
efecto atmosférico. Como resultado, los diferentes métodos para definir la
posicién del limbo proporcionan diferentes resuitados, es decir, las
variaciones en la circularidad de la imagen (qué tan borrosa es la forma)
producen" variaciones en el radio aparente del Sol de algunos décimos de
segundos de arco. Por esta razén es importante distinguir entre el radlo del
Sol y su radio aparente: por radio, entendemos que es el tamafio solar dado en
términos de alguna construccién teérica como densidad, potencial
gravitacional o camino éptico en alguna longitud de onda especifica; y por
radio aparente, el resultado de wuna medicién usando alguna técnica
especifica. En realidad medimos el didmetro aparente, en vez del radio
aparente. Es importante recordar que la variabilidad en el radio aparente
podrfa indicar un radio variable, o bien ser el resultado de un fenémeno
Inconexo con el Sol y producido en la atmésfera de la Tierra, o un problema
del instrumento de medicién o del observador.

Analizando un registro de 53 afios de observaciones regulares del didmetro
solar y las posiciones de las manchas solares durante el sigio XVII, se ha
mostrado para los primeros tiempos que el didmetro fue mas grande y la
rotacién solar mds lenta durante la época del Minimo de Maunder. La pregunta
serfa:

La variacién del didmetro solar corresponde a un movimiento de masa real de
las capas superficiales?

La respuesta puede darse al estudiar la rotacién solar. Un Sol mas agrandado y
una rotacién mas lenta son bastante consistentes con un fenémeno real de
pulsacién (dilatacién y contraccién de las capas convectivas) sobre un tiempo
de escala de siglos (Ribes et al., 1987).

Se encuentra que durante el Minimo de Maunder la razén rotacional derivada
del movimiento de las manchas solares a través del disco solar fué
significativamente méas pequefia que la rotacién presente, con una rotacién
diferencial aumentada. Estos dos fenémenos lndican que hubo una expansién real
de Ia envoltura solar durante el Minimo de Maunder, lo cual induce una
modulacién periédica de la zona convectiva en la escala de tiempo de siglos. -
Esta expansién obviamente se relaciona a la escasez de manchas solares
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observada durante el siglo XVII. La expansién y contraccién del Sol parece
seguir el perfodo de 1l afios, lo cual si es conflrmado indicaria un nuevo

aspecto de la variabilidad solar: se distinguirfa un ciclo magnético (manchas

solares) de 11 afios y un ciclo convectivo de 1l afios; éstos variarfan en
fase. Sin embargo, las fluctuaciones del didmetro solar son mdas grandes en
perfodos muchos mas largos que 1l afios.

.La conexién entre la actividad de las manchas solares, la luminosidad solar
y el digmetro fué sugerida por Spiegel y Weiss (1980). Si la fuente del dinamo
opera en las capas convectivas mds profundas, la presencia de campos intensos
podria alterar localmente el gradiente de temperatura adiabdtico, modificando
el transporte del flujo convectivo. De esto resultan cambios en la energia
térmica bastante grandes como para producir una variacién en la temperatura
efectiva superficial (T.). Si los cambios de energia fueron almacenados como
energia potencial, un descenso en el flujo a través de ia zona de conveccién
podria reducir el radio. La variacién del radlo y la T. pudo producir a su
vez una variacién de la luminosidad de hasta un 1%, lo cual pudo influlr en la
disminucién de la temperatura en Europa durante el Minimo de Maunder.

Las alteraciones en el proceso de conveccién afectarfan la rotacién de la
sdperflcie solar. Sabemos que ja rotacién diferenciai superficial cambia a lo
largo del ciclo solar (oscilaciones torsionales observadas por Howard et al.).
Esto es explicado por la presencia de "rollos" azimutales que se enredan en
sentido contrario a las manecillas del reioj, en la zona convectiva. Durante
su movimiento de bajas a altas latitudes, aceleran o desaceleran cinturones
latitudinales por el transporte de momento angular, causando una flexién en el
perfil de rotacién. La rotacién diferencial es mas grande durante el minimo
del ciclo de 11 afios, cuando los rollos parecen estar ausentes. Durante el
Minimo de Maunder, la rotacién diferencial fue también mas grande, con un bajo
nivel de actividad solar.

Las observaciones del didmetro solar fueron realizadas casi diariamente
durante la mayor parte del perfodo de baja actividad de las manchas solares.
Estos muestran claramente una modulacién del radio aparente sobre un perfodo
de casi 4 ciclos solares.

La variacién en el radio solar aparente fue mas grande durante el Minimo de
Maunder que las variaciones de 0.2 seg arc reportadas por las observaciones
modernas. En ambos casos, sin embargo, el radio aparente es mas grande cuando
el Soi es menos activo. Existen otras muchas observaciones contemporineas de
la aparente variabilidad del radio solar durante el siglo XVII y sobre el
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promedio de los valores del semididametro reportados durante el Minimo de
Maunder (Wittman et al. 198i). Los valores reportados son significativamente
mas grandes que el valor presente, concluyendo asif que el radio horizontal
aparente se habfa iIncrementado durante el perfodo de reducida aétlvldad
magnética. Las mediciones micrométricas realizadas por Picard (1662-1682),
consideradas flables; muestran claramente una protuberancia horizontal de 1.5
seg arc sobre el semididmetro aparente. Tal protuberancia coinclde con un
perfodo de completa calma magnética (1666-1673). Finalmente durante la
observacibn de un eclipse realizada por Halley y colaboradores en Mayo de
1715, el borde del disco solar fué determinado, dando una estimacién - del
radio solar de 959.63 t 0.5 seg arc. Se conciuye que el incremento aparente
del semididmetro horizontal fue un fenémeno real durante el Minimo de Maunder,
aunque esto estd todavia sujeto a discusioén. )
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-3.5. RESUMEN.

La discusién anterior de la revisién de varios aspectos durante el Minimo
de Maunder se puede resumir de la sigulente manera: |
1) La ausencia de manchas solares prolongadas entre 1645 y 1715, la cual
describen Maunder y Spirer, es apoyada por informes directos en la literatura
contempordnea de la época y trabajos citados regularmente en registros
astrondmicos del siglo en cuestlén. Maunder admite que el ciclo solar y el Sol
mismo han cambiado con el paso del tiempo. Sptrer y Maunder concluyen que
durante' un periodo de 70 afios (de 1645 a 1715) préacticamente no se vieron
manchas solares. Cerca de la mitad de este tiempo (1672-1704) ni una sola
mancha solar fue observada sobre el hemisferio norte del Sol. Por 60 afios,
hasta 1705, sélo se vi6 un grupo de manchas. Durante todo el perfodo de 70
afos sélo un "pufiado” de manchas fue observado como una mancha solar y a bajas
latitudes solares, perdurable por una sola rotacién 6 menos. El nimero total
de manchas observadas de 1645 a 1715 fué menos que lo visto en un sblo afio
bajo condiciones normales.
2) Concluimos que la ausencia no fue meramente una limitacién de la capacidad
de observacién. Los logros en otras areas de astronomia en los siglos XVII y
XVIIl, y los dibujos del sol hechos en ese tiempo muestran muchos
‘detalles del Sol hoy conocidos.
3) La deteccién de la ausencla de manchas solares en este tiempo y la
identificaclén de nuevas manchas fue la causa de la publicacién de un escrito.
4) La posibilidad de que el nimero de manchas solares decayé marcadamente
antes de 1700 fué sefialada por dos astrénomos en la Gitima mitad del siglo
XIX. En escritos publicados en 1887 y 1889, el astrénomo alemdn Gustav Splrer
llamé la atencién sobre un periodo de 70 afios, finalizando cerca de 1716,
donde hubo una notable interrupcién en el curso ordinario del ciclo de
manchas solares y una ausencia casl total de ias mismas.
S) El Minimo de Maunder viene de registros de manchas solares observadas a
simple vista, de registros de auroras, la historia ahora disponible de "e
atmosférico, y descripciones de la corona solar durante ecilpses totales.
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6) Es importante hacer la distincién entre : "no hubo manchas solares” y "unas
cuantas” (el ntmero de manchas anual de 1 a 5). Es necesario saber si durante
la gran depresion del Minimo de Maunder, el cicio solar continué operando a
un niveli muy bajo, con unas cuantas manchas solares que se fueron perdiendo en
nuestra confusa definicién de "cero", o si no hubo manchas, es decir, si
nuestra estrella estaba sin cicio. La primera sugerencia es la mas probable.

7) Los afios del Minimo de Maunder se identifican en el registro de o) cuando
la desviacién de la abundancia isotépica normal excedié las 10 pp mil.Si ésto
lo tomam;)s como un criterio de cambio en el comportamiento solar, deducirtamos
en la historia de '*C al menos dos de los mayores cambios en comportamiento
solar en el pasado milenio: un perfodo de prolongada quietud solar parecido al
Minimo de Maunder entre 1460 y 1550 (el llamado Minimo de Splrer) y un
prolongado maximo de manchas solares entre 1110 y 1250. Si el maximo
prolongado de los siglos XII y XIII y el prolongado minimo de los slglos XVI y
XVII son extremos del comportamiento del ciclo solar, entonces éste tiene un
periodo de 1000 afios aproximadamente. SIi este cambio es periédico,
especularfamos que el Sol progresivamente se aproxima a un gran maxlmo, que
seria alcanzado en ios siglos XXII y XXIIIL |

8) La coincidencia del "prolongado minimo solar" de Maunder con la "Pequefa
Era Glaclal", darfa una posible relacién entre ei Sol y el clima terrestre. El
Minimo de Sptrer del siglo XVI es coincidente con la otra depresién
severa de temperatura durante la Pequefia era Glacial y el Gran Méximo
coincide con un periodo 6ptimo de temperatura en los siglos XII y XIII. Estas
coincidencias sugieren una posible relacién entre la actividad solar y el
clima terrestre. El mecanismo de este efecto solar sobre el clima podria
deberse a los cambios a largo plazo de cantidades pequefias en la radiacién
total saliente del Sol.
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CAPITULO IV,

RELACIONES SOL-TIERRA.

4.1. COMPONENTES SOLARES QUE AFECTAN A LA ATMOSFERA TERRESTRE.

La itmbsfera. el sistema atmoésfera-océano y los procesos geolégicos son
flltros naturales de la sefial solar incidente. La sefial solar es la energfa
irradiante que estd oscilando, més o menos - regularmente, en reconocidas
frecuencias. Las frecuenclas detectadas hasta ahora son el ciclo solar (de 1l
afios en promedio), el ciclo Hale (de 22 afios), el ciclo Gleissberg (70-90
afios), y ciclos mas largos de los cuales existe menos informacién acerca de su
periodicidad, pero que son reconocidos como aspectos de la variabilidad solar;
en este caso estarfan por ejemplo, el Minimo de Maunder y el Minimo de Splrer.

La seflal solar, que es generada por los procesos que se dan en el Sol,
varfa a lo largo del ciclo solar. Su variacién es detectada en la atmésfera
Intermedia, alterando los procesos que ahf se dan, por ejemplo: destruccién
y creacién del ozono, produccién de isétopos, ionizacién, etc. La informacién
obtenida en esta zona es transferida al sistema acoplado atmésfera-océano, el
cual "filtra" o envia esta informacién al sistema estratosfera-troposfera.
Esto se logra mediante diversos procesos geolégicos como ia precipitacién,
vientos, glaciares, etc. Esta sefial de tipo climdtico/solar se preserva de
diversas formas: actividad auroral, composicién Isotépica de nGcleos de
hielo, desarrollo de ¥e en arboles, rocas sedimentarias antiguas y modernas y
la temperatura superficial del mar, y esto nos dice como varfa el
comportuﬁlento del Sol, aunque no de manera precisa.

‘Ahora se describiré esta sefial proveniente dei Sol:

Existen dos componentes solares que afectan de distinta manera la estructura
y composicién de la atmésfera terrestre superior (es decir de la estratosfera
hacia arriba):
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1) La irradiancia total.

a) Las regiones UV, XUV y rayos X, que representan una pequefia fraccién de la
irradiancia  total saliente del Sol, mostrando varlaciones temporales
sustanciales: ‘

Rayos X suaves: su longitud de onda es de 1-10 nm; su flujo se ‘ve aumentado
por Ordenes de magnitud durante la explosién de rifagas. Las rdfagas se dan en
las regiones activas, y emiten en el espectro de rayos X lineas de FeXXV,
requiriendo una temperatura de més de 10’ K.

Ultrav(oieta: Su longitud de onda estd entre los 10-300 nm. Este tipo de
radiacléon es emitldo en diferentes capas de la atmoésfera solar, la fotosfera,
cromosfera, regién de transiclén, y en la baja corona. '

2) La componente de particulas energéticas (viento solar y eventos de protones
ocasionales), la cual es fuertemente modulada por la actividad solar. El
Sol emite un VIENTO SOLAR, el cual interactta con el campo geomagnético para
formar la magnetosfera: cuando el campo magnético solar que viene con el
viento solar se reconecta con el campo geomagnético, las particulas de alta
energia pueden penetrar en la magnetosfera, llegando hasta la atmoésfera. Estas
entradas de particulas energéticas a la atmésfera incluyen la preclpitacion de
electrones y protones (fuente de formacién de las auroras), 'y corrientes
fonosféricas bastante grandes, las cuales causan el calentamiento Joule.
Todos estos fenémenos estdn concentrados en altas latitudes geomagnéticas,
pero los efectos de calentamiento pueden extenderse hacia el ecuador por

~ conveccién y conduccién atmosférica.

En la siguiente seccién se explicard con mayor detalle cada uno de estos
componentes y los principales efectos que provocan en nuestra atmosfera.
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4.1.1. IRRADIANCIA TOTAL.

Las primeras tres columnas de la Tabla I resumen la parte del espectro
solar que afecta sustancialmente a la atmésfera superior, Las dos WGltimas
columnas de la Tabia I resumen los efectos de estas bandas de longitud de onda
de la radlacién solar y los intervalos de altura més afectados en a
atmoésfera terrestre. Toda radiacién solar con longitudes de onda menores que
los 300 nm es totaimente absorbida en la atmésfera superior (en especlal la
intermedia), esto es, por encima de la tropopausa, asi que no Influye
directamente en el clima terrestre. Los fotones con esta longitud de onda,
Junto con sus efectos fotoquimicos, forman la principal fuente de energia de
la atmoésfera superlor e Intermedia. Su varlabilidad Induce camblos en la
estructura térmica, dinémica y composiclén de esta zona.

Se ha observado que la temperatura de las capas altas es Intensamente
dependlente de la actividad solar, y puede variar por un factor de
aproximadamente 2. La mayor fuente de calor y variabilidad es la ionlzacién
por los fotones solares (A < 100 nm) y procesos magnetosférlcds cuya fuente de
energia se encuentra en el viento solar (LaStovitka y Bolka, 1992). |
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Tabla 1
Principales efectos de la Radiacién Solar en la Atmésfera Medla y Superior
de ia Tierra.

Longltud de onda Nombre* Energla" Efecto Rango de altura
(nm) (sobre el suelo) (km)
h-xo g Rayos X loniza todo 70-100
o suaves | D

0-100 + Xuv 2 ppm loniza N,,0,0,  100-300
00-120 - EUV 6 ppm Ioniza NO 80-100
20-200 VuUv 150 ppm Disocla 0z 40-130
00-240 , uv 0.12 % Disocla 02.03 20-40

40-300 uv 1.0 % Disocia o, 20-40

‘Las abreviaciones en la segunda columna son: Rayos X, XUV: Rayos X-
ultravioleta; EUV: ultravioleta extremo; VUV: ultravioleta vacfo; UV:
ultravioleta.

®Las energlas son fracciones de la Irradiancia solar, 1.4 x 10® erg em? s

Las variaciones de la energfa incidente y su distribucién con la latitud
son inducidas por cambios en los parémetros orbital y rotacional del
movimiento de la Tierra. De acuerdo a la teorfa astronémica de paleoclimas
propuesta por Milankovitch entre 1915 y 1940, la insolacién a una latitud
‘dada es una funci6n de la irradiancia total intrinseca, el semieje mayor y ia
excentricidad de la érbita de ia Tierra alrededor del Sol, la oblicuidad dei
planeta y la longitud del perihelio.

Las variaciones intrinsecas de la luminosidad solar sobre un extenso
espectro de escalas de tiempo son conocidas 6 se sospecha que existen. Dos
mecanismos han sido propuestos para compensar la pasada reduccion de la
irradiancia solar:

1) La existencia de grandes cantidades de bioxido de carbono (coz) en la
atmoésfera antigua y el subsecuente aumento del efecto invernadero,
2) La disminucién de la irradiancia por procesos propios del Sol.
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Las recientes observaciones de satélites sugieren que la lrradldncla total
solar es modulada por el ciclo solar de 11 afios. Parte de la energia es
bloqueada por las manchas solares y subsecuentemente liberada en.faculas.

La variabilidad de la irradiancia solar entre 175 y 300 nm es muy
importante para establecer posibles conexiones entre la actividad solar y la
variabilidad del clima probablemente a través de un acoplamiento entre la
estratosfera y la troposfera. La radiacién con longitud de onda menor de
17S nm es absorbida por ei O2 en la mesosfera y termosfera, y por tanto
controla la temperatura exosférica. La regién espectral de 205 a 295 nm es

predominantemente absorblda por 0, que controla la fotodisociaclén y la

producccién de calor en la estratosfera.

La composicién estratosférica es controlada directamente por absorcién y

disociacion de 0:)2 en el rango de 175 a 240 nm (bandas Schumann - Runge y
Herzberg continuum, se locallzan entre fos 1750 y 2050 R), permitiendo la
formacién de ozono. ‘ '

En especial, se descrlben a continuacién los rayos X y la radiacién
ultravioleta, debido a que su influencia en nuestra atmésfera es importante
para nuestro conocimiento de la variabilidad solar:

a) RAYOS X Y RADIACION ULTRAVIOLETA.- La radiacién ultravioleta representa
cerca del 0.2 7% de la Irradiancia solar total. Cerca del 0.01 % del flujo
ultravioleta incidente es absorbido en la termosfera por encima de los 80 km y
el 0.2 2 por encima de ia estratopausa, cerca de ios 50 km. Las variaciones a
corto plazo de la irradiancia ultravioleta (de 27 6 13 dias) son atrlbuidas a
la evolucién y rotacién de las playas. La playa se forma asi: durante el
decaimiento de las manchas solares, los elementos 6 sus restos son llevados a
la frontera del supergrénulo mis cercano donde los gases fluyen en dlreccién
opuesta, forméndose asf la playa con un aumento de brillantez ultravioleta.

La parte principal de la ionosfera, la cual se extiende desde la mesosfera
(Ver Flgura 1) hasta los 300 km aproximadamente, es produclda por rayos XUV,
los cuales son absorbidos casi completamente. Un efecto secundario de la
ionizacién y recombinacién es el calentamiento de la termosfera, aunque la
energla involucrada es pequefia; ésta es absorbida en un medio poco denso el
cual transfiere su calor principalmente por conduccién.
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La capa de ozono (Oa) es producida como a 30 km, debido a que la absorcién
UV ioniza a los 4tomos; pero la mayoria de ellos se recombinan en ozono muy
répidamente; el resultado es un mayor calentamlento de la atmésfera
intermedia, con el pico en 50 km como lo ilustra la Figura IV.1.
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Figura IV.l. Variacién de la temperatura en la atmésfera de la Tierrs. Las
diferentes regiones y sus fronteras estdn definidas, como se observa, por el
méximo y minimo en la temperatura (tomado de Chamberlain y Hunten 1987).
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4.1.2. PARTICULAS ENERGETICAS.

Una componente importante de la Interaccién atmésfera terrestre-Sol es el
bombardeo cospuscular que resulta del viento solar y otros flujos de
particulas cargadas. Estas particulas alcanzan la estratosfera superior y
producen la destruccién catalitica del ozono. '

Una fuente de particulas de alta energia son los rayos césmicos galacticos
(RCG). fos cuales se originan fuera de la heliosfera, pero cuyo acceso a la
Tierra es parcialmente controlado por la actividad solar, .

El flujo de rayos césmicos solares y galdcticos es modulado por la
actividad solar y exhlbe un perfodo de 11 afios. La componente de RCG estd en
su mayor parte compuesta de prétones ( 83 %) y particulas « (cerca del 12 %) .
El campo geomagnético favorece el acceso de este flujo de particulas a las
regiones en altas latitudes donde ias lfneas de campo son ablertas. Esto es
modulado por la actlvidad solar como un resultado de la gran perturbacién del
campo magnético interplanetario, el cual desvia el 'fluJo de RCG de la Tierra
en maximo solar. El pico de la razén de ionizacién produclda por los rayos
césmicos estd localizado cerca de la tropopausa y se incrementa por cerca del
30 7 durante las condiciones de minimo soiar.

Flujos intensos de protones energéticos, cuyas energias estdn entre 10 a
10 MeV, penetran eﬁ las regiones polares como resultado de intensa actividad
de ré&fagas solares. La lonizacién producida por estos eventos de protones
solares es mas variable que la componente de RCG y depositan mds de su energia
entre los 20 y 100 km. Aunque un evento dura mis que unas cuantas horas 6 unos
cuantos dfas, un gran nimero de iones son producidos. El agotamiento de
ozono predicho por la teorfa fotoquimica fué observado después de eventos
mayores de protones solares en la mesosfera y en la estratosfera.

La contribucién de la fuente de eventos de protones solares es altamente
varlable, y es despreclable en la escala de algunos afos.

Los electrones auroraies en el rango de energias de KeV son una fuente
dominante de lonizacién a latitudes altas. El efecto esté confinado a la
termosfera y a veces penetran bajo la homopausa. Ei flujo sallente "de
electrones aurorales en la atmésfera terrestre es altamente esporddico. El
flujo de energfa total depositada en la termosfera por particulas aurorales es
modulado por el cicio solar de 1l afhos. Hay una clara correlacién positiva
entre el flujo total de energia precipitada y el indice magnético K' ("p" por
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planetario, es una medida del nivel de actividad magnética promedio mundial;

es muy sensible a cierta actividad de la zona auroral). El indice K’ no

estd directamente conectado al ciclo solar de 1l afios, pero se conoce que
estd correlacionado positivamente con la actividad solar como medida de otros
indicadores.

Otro fenémeno afectado por cambios en las caracteristicas de la
precipitacién auroral es Jla conductividad en la zona auroral que es
fuertemente dependiente del nivel de actividad geomagnética (y asf, solar). »

Durante los primeros afios de vida del Sol, su flujo ultravioleta fue mucho
més alto que hoy. Lo sabemos a partir del estudio de ‘las estreilas T- Tauri
que son estrellas Jovenes, del tipo que se plensa que fue el Sol y cuyos
flujos en ultravioleta son 6rdenes de magnitud mayores que los dél Sol actual.
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4.2, CALCULO DE LA IRRADIANCIA SOLAR DURANTE EL MINIMO DE MAUNDER.

Como ya se ha sefialado, el nimero de manchas solares durante el periodo de
Maunder decrecié en comparacién con los nimeros actuales. En la Figura IV.2 se
grafica este nﬂmero de manchas contra el tiempo, desde 1660 hasta 1720

_ (adaptado de Ribes y Nesme-Ribes, 1993).

Rz”vs”Aﬂoé
S0r
40 |
30' -
&’ | !
20 t+
| /\/\/\ /f/\/\
o Laeos Au‘\-/\{\; : A . we L

1660 1670 1680 1690 1700 1710 1720
Afios

Figura IV.2. Aqui se musstra la gréfica del nimero de manchas (R') "vs" Afios
para el perfodo de Maunder.
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Como se sefialé en el capitulo II, lo Gnico que conocemos es el valor de R' '
durante el Minimo de Maunder, y a partir de este podemos conocer el valor de
la funcién P. para obtener la irradiancia solar durante este tiempo. Esto se
obtuvo en el Cap, II, Secc. 6.

Mehdoza et ai, (1995) han obtenido una expresién para la lrradlénch solar
en funcién de R'. A continuacién se explica brevemente la derivacién de tal

expresion:

lnvestlgaélones sobre el comportamiento de los campos magnéticos superficiales
de estrellas de una masa solar han mostrado que la emisién en Call, lineas H y
K (HK), varfa proporcionalmente con la rotacién estelar Q (Skumanich, 1972)

HK/HK°-n/n° (1)
donde el Indice cero corresponde a valores contemporaneos.
Por otro lado White et al. (1992) encontraron una relacién lineal entre la
emisién solar integrada de Call (K) y la irradiancia solar total corregida por
el oscurecimiento causado por las manchas solares (Sc). dada por

S =S-SQ (1+P) (2)
¢ ° .

donde S es la irradiancia solar y SQo = jrradiancia solar total para el Sol
quieto del presente. La relacién lineal entre Sc y K es:

s, = -13.6 + 160K (3

También estos autores dan una relacién entre K para el Sol y HK para las
estrellas de una masa solar:

HK = 0.04 + 1.53K (4)

Manipulando las ecuaciones (1) a (4) se obtienen para el Minimo de Maunder
(Mm):

SQ“m = -13.6 + 160 { l ( ﬂum/ ﬂWm)Hl(° - 0.04) / 1.54) + SQ° ()
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La ec. (5) es la expresién que se necesita para calcular la irradiancia
solar total para el Minimo de Maunder. Se observa que esta reiacién es una
funcién de la razén de rotacién n“m / no. los otros términos corresponden a
los valores del Sol presente. . '

Ribes y Nesme-Ribes (1993), hicieron la reconstruccién del néGmero de
manchas solares, la duracién del ciclo solar y las razones de rotacién para el
periodo de 1660-1719. ldentifican dos periodos dentro del Minimo de Maunder:
de 1666 a 1700, durante el cual se vieron 5! manchas solares en el hemisferio
Sur y apenas excedian los 10° de latitud. Durante el segundo perfodo, a fines
del Minimo de Maunder (1701-1714), la actividad de ias manchas solares se
incrementa en ambos hemisferios, Norte y Sur. Mendoza et al. (1995) obtienen

los valores promedio de la irradiancia solar total para el Sol quieto con

ayuda de la ec. (5) para estos dos perfodos del Minimo de Maunder, y observan
Que esta irradiancia promedio se incrementa hacia fines del Minimo de Maunder,
debido al incremento en la razén de rotacién num. y por lo tanto la razén
n“m/ ﬂo en la ec. (S).

Se ha demostrado (Foukal y Lean, 1990) que después de las correciones
debidas al efecto de oscurecimiento causado por las manchas solares, las
variaciones de la Irradiancia solar total observadas entre 1981-1984 por ACRIM
pueden ser reconstruidas a partir de ias variaciones observadas en el érea
facular. Asf, los promedios mensuales de ltz proveen un buen indice de cambios
lentos como son los faculares. La relacién encontrada por estos autores es:

S - P. = 0.078 + (0.0146 £ 0.0006) R' (6)
Con ayuda de esta utima expresién, se pueden reproducir aproximadamente los
valores de S. Se usa ademds el ajuste lineal obtenido en el capituio .2
(Fig. 24) de la relaclén entre la funcién -P' y el nimero de manchas solares
(R') (en el periodo 1874-1988 dado por Foukal y Lean (1990)):

-P. = (0.00885 ¢ 0.000Z)R’ ¥))

Con ayuda de las ecuaciones (6) y (7) la irradiancla solar total puede ser
escrita como una funcién de R' como sigue a continuacién:

Ss= S° + { (0.078 + 0.0146R.) - (0.00SBSR') ) (8)
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donde S° es la irradiancia solar durante perfodos del Sol quieto (sin manchas

solares),

El tercer. término de la ec. (8) es la contribucién facular mientras que el
cuarto término es por el oscurecimiento originado por las manchas solares,
Finalmente la ec. (8) puede reducirse a:

Ss= S° + 0.078 + 0.00575 R' 9)

donde S, = irradiancla solar durante periodos de Sol quieto (sin las
: manchas solares), ‘
ll. = nimerc de manchas anual,
S = irradiancla solar total

‘Sustituyendo en la ec. (9) ios valores de So para el Minimo de Maunder

(soum de la Tabla II) y los de R' (Fig. IV.2), obtenemos el valor de la .

irradiancia solar total durante el Minimo de Maunder (S“m) en el periodo de
1660 a 1720. Esto se muestra en las gréficas IV.3, IV.4, IV.5 y IV.6,

-2
TABLA IL. Valores de S, (W/m™)

Con $ registrado Con S_(eqistrade
por ERB por A ‘l FERIONO
1370.14* 1365.75° 1666 - 1700
1366.01° 1361.62° 1666 - 1700
1370.36* 1365.97° 1701 - 1719
1366.17° ~ 1361.78° 1701 - 1719

Valores de la irradiancia solar para el Sol quieto
durante dos perfodos que abarcan el Minimo de
Maunder, y corresponden a los valores de S°°
registrados por los radiémetros ACRIM y ERB. Los
superindices a y b se refieren a los valores
obtenldos ai usar los registros méximos y minimos
de S°° medidos por ERB. Los superindices c y d se
refieren a lo anterior pero para las mediciones de ACRIM.
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A partli- de la ec. (9), se obtuvieron cuatro graficas de Luminosidad "vs"
Afos; para lo cual se sustltﬁyeron los valores de Soo de la Tabla IIL

En la Figura IV.3 se muestra la primera de estas grificas. Aqul se usé el
valor méximo de S°° = (1370.14, 1370.36) W/m® en cada uno de los dos periodos
de tiempo que se sefiala en la Tabla II. Estos valores fueron medidos por el
radiémetro ERB.

La Figura IV.4 se muestra la segunda gréfica, en la que se emple6 el valor
minimo de S = (1366.01, 1366.17) W/m’, medido por ERB tamblén.

La ﬂguu IV.S representa la tercera gréfica y corresponde al valor maximo
de S = (1365.75, 1365.97) W/m?, medido por el radiémetro ACRIM.

Por Gltimo, la Figura IV.6 muestra la cuarta gréfica correspondlente al /

valor minimo de Soo = (1361.62, 1366.17) W/m'z. medido por ACRIM tamblén.
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 Se calculé el porcentaje en que disminuy6 la irradiancia solar respecto a
nuestra época durante el Minimo de Maunder a partir de la siguiente relacién:

2-[(5‘-5)15‘1:(100 (10)

donde S es el valor que obtenemos de Ja expresién (9) para cada R. desde 1660
hasta 1720, y SA es el valor promedio de la irradiancia solar para nuestro

tlempo moderno; medido por ACRIM (S, = 1367.5¢ W/m®) y ERB

(S, = 137173 W/m™).
"~ En la Figura IV.7 se muestra la grifica del porcentaje (-%) "vs' Afios;

corresponde al caso en que se sustituyé en la ec. (10) los valores de Sum
graficados en las figuras IV.4 y IV.6 (se, utilizaron los valores minimos de
SQO medidos por ACRIM y ERB),

Andlogamente, la Figura IV.8 corresponde a los valores de SMm graficados de

las figuras IV.3 y IV.5 (usando los valores maximos de Soo para ambos

‘radiémetros), que fueron sustituldos en la ec. (10).

También se calcularon los promedios para los porcentajes (~%) y éstos se
muestran en la Tabla Il '

TABLA 111
Radiémetro %
n ERB 0.4091
ACRIM 0.4250
ACRIM 0.1216

El nomero (1) Indica que son los promedios de los valores del porcentaje
(-%) graficados en la Figura IV.7, esto es para ACRIM y ERB. Y el nimero
(2). corresponde a los promedios de los valores de este mismo porcentaje, para
la Figura IV.8, y también para ambos radiémetros.
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.es n R: S, con RT = adlo de la Tlerra; E

g e wf‘"*h?&&!h o G

Un cambio en la luminosidad solar con el tiempo afectarfa el balance de
radiacién de la Tierra y, asf{, su clima. Si consideramos que la Tierra radfa

COmMO Un cuerpo negro, su temperatura de radiacién efectiva ‘(T.) ‘puede ser
determinada por el balance entre la radlacién solar absorbida pcr el planeta y

la radiacién infrarroja emitida al espacio. Tomando en cuenta este ultimo

argumento y con ayuda del siguiente esquema:

Radlacién reflejada

I L T R ot

tenemos que el balance de energfa serfa:

S=E +E (11)

ref abs

donde S es la “constante solar”, asi que la energfa incidente sobre la Tierra
ot 5 la radiaclon reflejada y

E.'b' es la energfa absorblda por el planeta.

- .Por otra parte el albedo planetario (A) nos indica que :

A=E /S #» E =SA (12)
reof rof

‘La energia absorbida por la Tierra es la que nos interesa. De ia ecc, (11):

resulta;

abs =5- Euf “3)

Sustituyendo la ecc. (12) en (13):  E_ = S - SA = S(I-A) x R: (14)

La energia emitida por la Tierra es (4 n R:) (e T Igualando a:
(m R2) [S (1-A)] da

S (1-A) = 4oT" (15)

donde ¢ = cte, de Stefan-Boltzmann. Despejando T obtenemos finalmente:
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manchas fuera cero, la irradiancia solar no se verfa afectada por el efecto de

‘manchas y féculas, y tendria cierto valor constante. En camblo, si el valor de

Rz es mayor que cero, se podﬂa apreciar variaclones en la irradiancla solar,
las cuales son determinadas por el balance entre el efecto de las manchas
(disminucién) y de las faculas (aumento). '

En la Figura IV.9 se muestra a T‘ en funcién del albedo planetario para
tres valores de S, representando la luminosidad solar presente y la
luminosidad aproximada hace 3 y 4.6 x 10%afios. La temperatura de radiacién
efectiva presente de la Tlerra es de aproximadamente 255 K. De acuerdo con
Gough (1981),la razén de incremento de la luminosidad con el tiempo puede ser

representada como
L(t) = (1 + 0.40 - t/£ N L um

donde L o 5 la luminosidad solar presente y to (= 4.6 Gyr) es la edad presente
del Sol.
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4.3.2, TEMPERATURA DE EQUILIBRIO TERRESTRE DURANTE EL MINIMO DE MAUNDER.

Se hizo el ctlculo de la temperatura de equilibrio (T‘) a partir de la
expresién (16) para ACRIM y ERB y tomando A = 0.3 (Sonett, 1991). Estos |
chlculos aparecen en la Figura IV.10, tanto para valores minimos y méximos de
Soo. Se calcularon los promedlos para la temperatura de equilibrio (‘l‘.)_
(Tabla IV), ‘

TABLA IV
Radlémetro T, (K) i
ERB 254.48
1 acriM 254.28
ERB 254.68
@ criM 254.48

El inciso (1) representa el promedlo de ‘I‘.. que se obtuvo a partir de los
valores de S“m. obtenidos de las gréficas IV.4 y 1V.6. El inciso (2) es el
promedio de T. obtenldo de los valores de sm dados por las grificas IV.3 y
V.S,

Como ya se mencioné antes, una disminucién en la irradlancia solar
implicarfa una disminucién en la temperatura de la Tierra. Se predice que un
camblo del 0.5 % al 1 % en la irradiancia total es necesario para producir un
cambio de cerca de 1°C en la temperatura de equilibrio terrestre (Wigley y
Kelly, 1990; Reid, 1991).

Por tanto, comparando con la temperatura promedio de equilibrio actual que
es de 255 K, la temperatura de equilibrio durante el Minlmo de Maunder es
254.48 K, esto es, medio grado menos, lo cual seria suficiente para registrar
un perfodo de frio en nuestro planeta (Reid, 1991). Tal vez llamada “"Pequefia
Era Glacial®, que coincidlé con el Minlmo de Maunder, se presenté debldon a
esta disminucién de la temperatura de equilibrio terrestre.

130




Tk ke Themes

.

Te ()

254.7

2846

2545

2844

284.3

Temperatura de Equllibrio para ACRIM y ERB

Temperatura(Te) "vs" Afios

| & ACRIM (Méximo)
4 ACRIM (Minimo)

. a ’

i.i.liliitl!ld.OGl.!lli“ic'I&i}li0‘.01"’223212212:2221‘222

AA000a00ACAGAANNN00000 % 0000000000000

L. .
1 00000000600000000000000%:%0%000000000000
: |

...
000000000900 00° 'Y

1660 1670 1680 1690 1700 1710 1720

Afios

Fizuu IV.10. Gréficas de la temperatura de eqﬁ-lllbrlo (T.) para los valores
méximo y minimo de SQO obtenidos por ACRIM y ERB. '

131

® ERB (M&ximo)
'8 ERB (Mfnimo)




e S A

J—
ST

—

o e

sy i

e

1
:‘
3

Louis Morin (1635~1715), miembro de la Academia de Clehcias obtuvo en Parfs
dafos de la temperatura en elperfodo de 1676~1712. Estos informes muestran
que la temperatura tuvo una gran cafda de 0.8 % en promedlo, durante la década
de 1690-1700 (Legrand et al., 1990),

En la Figura IV.1l se graficaron la temperatura media del ajre (°K) para
cada afio, desde 1676 a 1712, la cual es la temperatura medida por Morin (&),
as{ como la temperatura obtenida con nuestro modelo (0).

Comparando las temperaturas obtenidas por Morin con las de la curva
marcada con (@), que representa las temperaturas para ERB _(SQo méximo) (Figura
IV.10) .obtenidas con el modelo propuesto en este trabajo; notamos que los
valores de la temperatura obtenida con el modelo siempre estdn por abajo de
los valores de las temperaturas medidas por Morin, cerca del /0.2 7 en
promedio. Los porcentajes anuales se muestran en la Figura IV. 12,

Debe tomarse en cuenta, que el procedimiento propuesto en este trabajo
para calcular T. es sélo una primera aproximacién. Es de esperarse que en un
estudio mas profundo y meticuloso, se obtuvieran mejores aproximaciones a la
temperatura que predominé durante el M{nimo de Maunder.

Entre las suposiciones mencionadas en esta tesis que podrfan ser
modificadas para obtener mejores resultados estén:

1) El albedo, se asumié que era igual a 0.3, sin embargo, no se hizo nlngin
estudio tomando en cuenta varios factores propios de la atmésfera terrestre
durante el M{nimo de Maunder.

2) El célculo de la expreslén para P' en funcién de Rz debe ser més
meticuloso, tomando en cuenta la rotacién estelar, el efecto neto de fé4culas y
manchas en la irradiancia solar, la contribucién de la red cromosférica, etc.

3) La suposicion de que la Irradiancia, y por tanto la temperatura, son
funciones de Rz y no de alguna forma funcional de la mlsma, es tal vez lo mis
crucial. Explorar otras formas funcionales de Rz es un estudlo que debe

llevarse a cabo.
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CAPITULO V.

CONCLUSIONES

En el capitulo 1V, se describe el modelo propuesto por Mendoza et. al
(1995). En particular, en la secclén 4.2, se deduce la ec. S con la cual se
calculé la irradiancla solar total para el perfodo de Maunder (sm). Esta
funclén se encuentra que estd en términos de la razén de rotaclén am / n’. la
cual se incrementé hacia fines del Minimo de Maunder.

En esta parte se introduce la informacién del ajuste lineal entre ia
funcién P. y R' (ver Figura 11.23), con la cual se puede conocer en qué
cantidad disminuyé la Iirradiancia solar en el perfodo de Maunder. En
conjunto se reduce todo el desarroiio en la expresion (9) de este
Gltimo capitulo, obteniendo asi el valor de la irradiancia solar total
durante el Minimo de Maunder (Sum) en el periodo de 1660 1710.

Utilizando los valores de soum (W/mz) obtenidos por los radiémetros
ACRIM y ERB (Tabla Il), y del nimero de manchas solares anual (R') en la ec.
(9), se pudieron trazar las graficas IV.3, IV.4, IV.S y IV.6 de Luminosidad
"vs" Afios., Notese que hay una disminucién en el valor de la irradiancia
solar total durante el Minimo de Maunder (Sum). al compararlos con los
valores de nuestro tiempo moderno, S X ,

A partir de 1700 se puede apreciar en las grificas un incremento de S'm. y
esto casi coincide con el fin del Minimo de Maunder (1715).

En la Tabla 1l se muestran los promedios del porcentaje (%) en que
disminuy6 sh. fo cual fue cerca del 0.12 % si se toman en cuenta los valores
méximos de S_. , y dei {0.41-0.42) % correspondiente a los valores minimos de

QMm _
S . ; esto es para ambos radiémetros. Se observa en las graficas IV.7 y IV.8,

QMm

que el valor de (-%) se mantuvo relativamente constante, con algunas pequefias
caidas, y nuevamente cerca de {700 se puede apreciar un descenso importante en
su valor, lo cual nos indica que el valor de la irradiancia durante el Minlmo

de Maunder empezé a ascender.
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Finalmente, de la investigacién reallzada en el campo de ciencias
atmosféricas se sugiere que un cambio entre 0.1 Z y el 0.5 7 en el valor de la
irradiancia solar total es suficiente para producir un cambio de airededor de
1 K en la temperatura de equilibrlo terrestre. Siendo que la temperatura
PRESENTE de la Tierra es de aproximadamente 225 K (Ver pag. 23, Cap. IV)
(Sonett, 1991), y comparindolo con los valores promedios de T.(K) (Ver Tabla
IV), se puede conclulr que la temperatura durante el Minimo de Maunder
disminuyé alrededor de 0.5 K, lo cual es suficiente para registrar un periodo
de frio. Tal vez la Pequefia Era Glacial que coincidié con el Minimo de
Maunder pudo haber sido originada por una disminucién de ia irradiancia
solar.

La comparacién entre la temperatura obtenida por nuestros modelos y la
observada indica que la caiculada es aproximadamente 11.5 7 menor que la
observada,

Es claro que la temperatura de equilibrio que aqui se calcula es sélo una
primera aproximacién del valor de la temperatura promedio del planeta;
célculos més complejos tal vez muestren un valor diferente. Se sugiere
experimentar con los tres siguientes puntos para obtener mejores
aproximaclones a las temperaturas observadas:

1) El albedo, se asumié que era igual a 0.3, sin embargo, no se hizo ningin
estudio tomando en cuenta varios factores propios de la atmésfera terrestre
durante el minlmo de Maunder. '

2) El célculo de la expresién para P. en funcién de R' debe ser més
meticuloso, tomando en cuenta la rotacién estelar, el efecto neto de faculas y
manchas en la irradlancia solar, la contribucién de ia red cromosférica, etc.

3) La suposicién de que la irradiancia, y por tanto la temperatura, son
fu:_lclonel de R. y no de alguna forma funcional de la misma, es tai vez lo més
crucial. Explorar otras formas funclonales de R' es un estudio que debe
llevarse a cabo.

4) La dependencia de la temperatura con el nimero de manchas R' tal vez no sea
tan directa como en este trabajo se supone. Este punto es el que todavia
requiere mayor estudio en un futuro.
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APENDICE 1

MODELO DE PARKER DEL VIENTO SOLAR
EN-EL CASO DE UNA CORONA EN QUE LA TEMPERATURA DISMINUYE MAS LENTAMENTE QUE EL

INVERSO DE LA DISTANCIA.
' (1958)

Considérese simetria esférica con cambios relevantes en la ‘dlrecclén-"
radial: ‘ |

d/dr (priv) = 0, (1)

y utilizando las ecuaciones hidrodindmicas ordinarias:
a) La ecuacién de Eller en el caso estacionario

pv dv/dr = - dP/dr - (pOM,) / 2, (2)

b)LI ecuaci6n de conservacion de la masa
‘pvrz = cte. = p°v°r: , (3)
) tomando en cuenta que
P=p’, (4

donde p = densidad, v = veiocidad del viento solar, P = presién del fluido,
M, = masa del Sol, G = cte. de gravitacién universal, y = razén de los calores
especificos = C’/ Cv. m’ = masa de los protones. '

Donde las ecuaciones (2), (3) y (4) son el sistema a resolver para obtener
la densldad, la velocidad y la presion en funcién de la direccion radial,
estos es, p(r), v(r) y P(r) respectivamente. Derivando la ec. (4) respecto a
"r" se obtiene:

dP/dr = 3 p¥™! dpsdr = y (77 p) (dpsdr),

» dP/dr = y (P/ p) (dp/dr),




A .- =N

" Pero v: = 7 kT/ m' =y P/p, ya que P = nkT (ec del gas ideal)
p= m’n
Por lo que resulta:

dP/dr = v dpsdr, ()
Sustituyendo la ec. (5) en la (2) se obtiene:
(pv) dv/dr = -v? dp/dr - pGM/ 1°, (6)
De la oc (5): . p=mcte, / vr?, derivando esta Gitima expresldn:
dp/ dr = cte. [(-1/ vie?) dwdr - 2/v (1/6°), 1))
Sustituyendo la ec. (7) en la ec. (6) y resulta:
(pv) dv/dr = v: cte. ldvzdr Uvird) + 2/vr%) - pGllo/rz.
factorizando dv/dr y dividiendo entre p, resulta:
dv/dr lv-vfcte. / przvzl - (2/r) (v: cte./rzpv) - Glle/rz.
| pero p = cte./vrz
» dwdr lvi-v:/vl = (2 'v:) /r Glle/rz.
v dvdr (1= vin') = v 2m) - oM sed, (8
Recordando que:
d(v’)/dr = d(v v) = v d(v)/dr + d(v)/dr v = 2v (dv/dr),
» v (dwdr) = 172 (dvP)/dr),  (9)
Sustituyendo la ec. (9) en la ec. (8) se obtiene:

(172) (dv¥zdr) 1 - v:/v’l - v: (2/r) - (G ue)/r’. (10)
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Observe que d(v?)/dr se vuelve infinita si:
Vveyv, (11)
]
y d(vz)_/drl se anula si:

¢

re=(GM)2 v:. (12)

~ Los ‘valores (11) y (12) son los valores criticos de  la ecuacién.
Matemltl_camente son valores para los cuales la ecuacién estd lndetlnlda. y

fisicamente son los puntos para los cusles el viento solar se vuelve
supersénico. , '
Integrando la ecuacién (10) se obtiene:

v ’ S A r : r C
L) - 08 £ VI w a) § de/e - (G M) S drsrt,
v, ‘v, ‘or, r,

e VeV e MA@ In(r/r ) +26 M W/ -1/r ), (3)
J . ' L2 s U] ° Ser DA

: ddnde v, es la valocidad del sonido, v, es el valor de {a velocldad en r = r,
para el Sol (v, es cerca de 10 a 20 km/s).

Las , soluciones de la ecuacién (13) tienen la forma mostrada en la ﬂghra
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