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PROLOGO

Desde que el hombre inicié sus primeros pasos sobre la faz de la Tierra, siempre ha mantenido
constante su deseo por conocer y entender el munde que lo rodea. Inspirado por el continuo deseo
de conocimiento de su entorno, el hombre se ha dado cuenta de que su interpretacién e integracién
a su entorno es parcial ya que sigue desconociende muchas cosas del Universo del cual forma
parte, y esto ha sido una motivacion para Hevarlo a desarrollar nuevos campos de investigacién en

la ciencia y a descubrir nuevos fenémenos por explicar.

Un campo muy importante en el estudio del Universo, 1o conforman las técnicas de observacion.
Los primeros estudios del Universo se iniciaron con base en las observaciones a simple vista del
cielo y sus estrellas. Mucho tiempo después se desarrollé el telescopio optico, el cual permitid
ampliar de manera sorprendente la capacidad de observacion sobre la Luna, el Sol, las estrellas y
algunos fendmenos celestes. Las primeras observaciones del Universo y nuestro enfomo se
enconfraron limitadas exclusivamente a la ventana donde se registra Unicamente ia energia en

forma de luz. A esta ventana de observacion se le conoce con el nombre de ventana del visible.

En las Gltimas cuatro décadas, las técnicas de observacion se han visto enriquecidas gracias al
desarrolic de la llamada radiotelescopia, la cual permite estudiar el Universo mediante el analisis de
la energia que lleaa a la Tierra en forma de ondas de radio. Estas ondas atraviesan la atmasfera de
la Tierra por 1a llamada ventana de radio hasta alcanzar ta superficie terrestre donde las sefiales
son captadas por los radiotelescopios. Actualmente, se puede obtener informacion en ctras bandas
del espectro electromagnético observandolas fuera de la atmdsfera terrestre, desde vehiculos

espaciales, por ejemplo; infrarrojo, ullravioleta, Rayos X y Rayos gamma.

En la actualidad existen diversos tipos de radiotelescopios en el mundo dedicados a estudiar ef
Universo en varias frecuencias dentro de la banda de radio, con una gran variedad de disefios

estructurales y arreglos de gran area. En la actualidad los radiotelescopios, realizan observaciones




de objetos tan interesantes como. galaxias, pulsares, cuasares, nuestro Sol, el medio

interplanetario, etc.

Desde hace poco mas de cinco décadas se inicié el estudio del Sol en la banda de radio empleando
una gran variedad de radiotelescopios. Actualmente se tiene una imagen global del Sol y de su ciclo
de actividad, pero aln es necesario realizar observaciones solares ya que se desconoce mucho de
los procesos fisicos especificos involucrados en una gran variedad de fendmenos generados por la
gran variabilidad del Sol. Desde {a década de los 60's ha sido de gran interés para los cientificos el
conocer e! origen, forma, evolucion y correlacidn de las perturbaciones transitorias de gran escala
generadas en el medio interplanetario por la actividad del Sol. Las perturbaciones de gran escala, al
encontrar en su camino a la Tierra, alteran en ocasiones de manera considerable la magnetosfera
terrestre dando origen a lo que se conoce con el nombre de formentas geomagnéticas. Las
tormentas geomagnéticas intensas producen alteraciones de los sistemas de corrientes eléctricas,
perturbaciones de las comunicaciones via satélite, deriva de satélites, etc., lo cual se traduce en
grandes pérdidas econdmicas para los paises ubicados en latitudes altas, donde estos efectos se

presentan con mayor intensidad.

En esta tesis se presenta una revisidn de la teoria del centelleo interplanetario enfocada
especialmente a la aplicacién de la técnica det centelleo interplanetario para estimar la rapidez del
viento solar y el trabajo realizado durante la construccién del arreglo dipalar prototipo de

Teoloyucan.

En el capitulo 1, se presenta una revision de los estudios de la corona y el medic interplanetario.
Ademds se presenta la teoria mas relevante del centelleo interplanetario y se presentan algunas
otras varantes del fendmeno como son el centelleo ionosférico, el centelleo interestelar y el

centelleo empleando fuentes de radio artificiales,




En el capitulo 2, se hace una revision de los resultados mas relevantes obtenidos mediante la
técnica del centelleo interplanetaric al estudiar el viento solar quieto y sus perturbaciones

transiterias de gran escala.

En el capitulo 3, se presenta una descripcidn de los principales radiotelescopios en el mundo que
emplean |a técnica dei centelleo interplanetario para estudiar el vienlo solar. Ademas se presenta
una descripcion detaltada de! arreglo dipolar prototipo construido en Teoloyucan, los resultados
obtenidos con las observaciones preliminares y se presenta la técnica empleada para realizar los
radiomonitoreos que permitieron seleccionar el sitio de Coeneo, Michoacan, en el cual se instalara

el amreglo dipolar de gran area final.

En el capitulo 4, se presenta en detalle la técnica para estimar la rapidez del viento solar empleando
observaciones de una sola estacion. Se describe en detalle las caracteristicas del procedimiento de
observacion, el procedimiento para obtener un modelo de! espectro de potencia del centelleo. Se
emplearon los datos obtenidos durante enero de 1996 con el radiotelescopio de Ooty para estimar

la rapidez del viento solar y dar un ejemplo concreto del método.



CAPITULO 1

EL CENTELLEOQO INTERPLANETARIO (CIP)

1.1 Introduccién.

La superficie del Sol que se observa en el espectro optico se conoce como ta fotosfera la cual es
una delgada capa de ~500 km de espesor, que tiene su limite inferior en el limite superior de la
zona convecliva y tiene una temperatura de ~6000 K. Por encima de la fotosfera se encuentra la
cromosfera la cual se puede ver durante los eclipses totales como una banda de luz rojiza alrededor
del Sol. En la parte baja de la cromosfera se alcanza una temperatura de ~4200 K, pero después
vuelve a subir rapidamente hasta alcanzar unos 50,000 K, mientras la densidad cae hasta ser
100000 veces menor que la densidad de la fotosfera. A una altura de 8000 km, ia temperatura
alcanza 1 milién de grados y ahi se inicia la ultima capa de la atmosfera solar, denominada ia
corona. En esta capa la temperatura sigue aumentando desde su base hasta alcanzar varios
millones de grados. Debido a su alta temperatura, el gas coronal esta ionizado, constituyendo un
plasma formado por protones, electrones libres, y un porcentaje pequefio y variable de particulas
alfa. La corona Se divide en COTona INt@ema (1.Us RS <1.Z, Ne - ox1u” Gin’), wiunia inevia
(1.2<rRs<2.4, Ne = 10° cm™) y corona externa (2.4 < r/Rs <3.0, Ne = 2x10% em™), donde Rs es el
radio promedia de! Sol con un valor Rs= 6.96 x 10° km, r es |a distancia al centro del Sol en radios

solares y Ne es la densidad promedio de electrones en el plasma solar.

En la banda éptica la fuente de emisidn mas importante de la corona es ia luz fotosférica
dispersada. La luz es dispersada por dos agentes: electrones libres y particulas de polvo. Los
primeros provecan la aparicion de la llamada corona K, y las segundas la aparicion de la llamada

corona F, o luz zodiacal. Ambas componentes forman la corona de luz blanca. La corona exterior




también se puede definir como la parte de la atmoésfera solar donde la componente F es mayor que

la compeonente K.

Debido a la alta temperatura v alta conductividad térmica de la corona, [a gravedad solar no puede
conteneria y a partir de una cierta distancia, ésta fluye alejandose del Sol, constituyendo lo gue se
llama el viento solar. De esta manera e! medio interplanetario (M}) esta permeado por un flujo
continue de particulas provenientes del Sol. La rapidez de flujo del viento solar varia de una rapidez
subsénica cerca de la base de la corona, a una rapidez supersénica a unos cuantos radios solares
de fa superficie solar. Miltiples observaciones realizadas a la altura de la drbita de la Tierra, y
empleando varias técnicas, han mostrade que el viento solar muestra un comportamiento bimodal
en su rapidez. Basicamente el viento solar se puede clasificar en viento solar lento (v < 400 krmvs),
¢! cual tiende a ser frio y denso, y viento solar rdpido (v = 600 km/s), el cual tiende a ser caliente y
mas tenue, aunque el viento solar presenta una velocidad que cubre un amplio rango de valores
desde ~200 km/s hasta ~850 km/s. Observaciones realizadas por sondas espaciales han mostrado

que el viento solar presenta una rapidez de flujo constante mas alla de 1 UA.

1.2 Estudios de la Corona Solar y el Medio Interplanetario.

Las técnicas empleadas para realizar estudios de la corona y el medio interplanetario son muy
diversas y se han hecho mas precisas al desarrollarse |a tecnologia. A continuacion describiremos

las técnicas mas destacadas.

1.2.1 Observaciones en_la banda optica.

En estas observaciones se estudia fa Juz fotosférica dispersada en la corona por los electrones
libres y las particulas de polvo en el medio interplanetario. Las observaciones se realizan

empleando corondgrafos de gran altura {los cuales permiten observar hasta =5 radios solares [Rs])




y coronbgrafos a bordo de satélites que permiten observar mucho mas lejos. Los primeros
coronografos de luz blanca orbitando a la Tierra estuvieron a bordo del satélite OSO 7 (1971) y el
Skylab (1973) los cuales ayudaron a establecer la existencia de eyecciones de masa transitorias
desde !a corona, denominadas eyecciones de masa coronal. Con el coronégrafo orbitando a bordo
del satélite Solar Maximum Mission (SMM} se logré hacer observaciones de la corona a una
distancia minima de 1.6 Rs y maxima de 6 Rs, y con el coronografo de tuz blanca Solwind, a bordo
del satélite P78-1 (1979), se logré hacer observaciones a una distancia maxima de 10 Rs. £l 2 de
diciembre de 1995 se puso en drbita el Observatorio Solar y Heliosférico, (SOHO: Solar and
Heliospheric Observatory). La misién SCHO tiene como objetivos el estudiar los procesos fisicos
que forman y calientan la corona solar, y e! proceso de surgimiento del viento solar. Este satélite
lleva 12 instrumentos, entre ellos un corondgrafo denominado LASCO (Large Angle and
Spectromelric Coronograph) el cual esta compuesto por tres coronografos: el C1 que cubre un
rango de observacion de la corona de 1.1 a 3.0 Rs, el C2 que cubre de 1.5 2 6.0 Rs y & C3 que

permite observar la corona solar en un rango de 3 a 32 Rs.

La luz de la fotosfera del Soi es dispersada cuando pasa a través del medio interplanetario. Este
proceso da lugar a un fenémeno denominado luz zodiacal, que se observa como un débil halo
centrado sobre la ecliptica cuando el Sol esta por debajo del horizonte. Se ha observado que fa luz
zodiacal presenta una importante polarizacién, lo cual llevd a desarrollar trabajos (Behr y
Siedentopf, 1962) pensando en que los responsables de esta dispersion eran los electrones libres.
Un analisis de la luz zodiacal con base en esta suposicidn determiné que la densidad de electrones
en el medio interplanetario deberia ser de Ne ~ 600 cm? a una distancia de 1 UA. Posteriormente
Blackwell mostré que el polvo interplanetario también generaba dispersién provocando una
polarizacion en la banda del espectro optica. Blackwell y sus colaboradores realizaron intentos para
separar la componente de la luz zodiacal generada por el polvo y la ascciada con los electrones
libres dentro del espectro obtenido de las observaciones. De dichas observaciones se derivd una
densidad electronica en el medio interplanetario de Ne ~16-20 electronesfcm® a 1 UA, (Beggs y
Blackwell, 1954), Como ahora se sabe, el espectro generado por dispersion de la energia

electromagnética por electrones a una alla temperatura cinética no presenta las lineas de




Fraunhofer, debide al ensanchamiento Doppler, mientras que la luz dispersada por el polvo
presentara las lineas de Fraunhofer normales. De la comparacidn de la profundidad de ias lineas
en el espectro de la luz zodiacal y la luz registrada directamente del Sol, fue posible separar las dos

componentes.

1.2.2 Observaciones en la banda uitravioleta y Rayos X.

La estacién espacial estadounidense Skylab se puso en érbita en mayo de 1973, con una orbita a
435 km de altura, un periodo de 93 minutos y una inclinacién de 50°. Con esta estacién se
pretendié obtener la experiencia basica en el uso de un laboratorio espacial. La estacion espacial
Skylab contenlia 8 telescopios solares: 5 para Rayos X y ultravioleta, 2 para television y uno para
fotografiar 1a corona solar. Tres misiones tripuladas con un total de seis meses en el interior de
Skylab, produjeron una gran cantidad de nuevos dalos para entender mejor ¢ Sol. Una de las
primeras misiones espaciales compuesta por tres vehiculos fue la misién Internacional Sun-Earth
Explorer (ISEE) a cargo de las Agencia Espacial Americana (NASA) y de la Agencia Espacial
Europea (ESA). Esta misién fue diseflada para medir las propiedades dinamicas de la
magnetosfera de la Tierra y su interaccién con el viento solar. Para conseguir éstos objetivos se
empled un conjunto de instrumentos repartidos en tres vehiculos espaciales. Los satélites ISEE 1, 2
fueron puestos en orbita a finales de 1977 y el ISEE 3 fue puesto en érbita hasta agosto de 1978,
{os satélites ISEE 1. 2 contaron con un sistema de 15 instrumentos para detectar parametros de
plasma y el ISEE 3 contd con {os mismos instrumentos mas un detector de Rayos X (8-72 keV} y un
detectores de plasma muy sofisticade. Los ISEE 1, 2 tuvieron una misma orbita dentro de la
magnetosfera terrestre y el ISEE 3 se ubico en el punto de libramiento L1 situado a una distancia de
0.01 UA de la Tierra. Para 1978 el ISEE 3 se transfirié a una orbita halo (vista desde la Tierra ia
4rbita que presenta el satélite es una orbita circular alrededor del Sol) para realizar estudios del
cometa Giacobini-Zinner (alcanzando la cola del cometa en septiembre de 1985) y del cometa
Halley (alcanzando la cola del cometa en marzo de 1986). Actualmente al ISEE 3 se le conoce

comoe Intermational Cometary Explorer (ICE} y tiene una drbita heliocéntrica de 1 UA. En septiembre




de 1987 los ISEE 1 y 2 entraron a la atmasfera terrestre. Hasta la fecha el ICE sigue transmitiendo

informacion.

£1 Observatorio Solar y Heliosférico (SOHO) consiste de varios experimentos con alta resolucion
angular, particularmente en el ultravioleta. El satélite se ubico en una drbita en el punto lagrangiano
L1 aproximadamente a 1.5 x 10° km entre ta Tiema y e Sol. EI SOHO cuenta con un corondgrafo en
el uliraviclsta, UVCS (Ullraviolet Coronograph Spectrometer), un telescopio en la banda del
ultravioleta extremo, denominado EIT (Exireme untraviolet Imaging Telescope) el cual permite
obtener imagenes en varias lineas de emisién tales como Fe IX/X (1714), Fe XlI (1954), Fe XV
{2844) ¥ He Il (304A). Otros instrumentos importantes para el estudio de la carona a bordo del
SOHO son: el detector SUMER (Sofar Ultraviclet Measurements of Emitted Radiation) que se
disefio con una gran resolucién angular de 2 per 1 segundo de arco por pixel, y el espectrometro
denominado CDS (Coronal Diagnostic Spectrometer), disefado para obtener simultaneamente
especiroheliogramas en varias lineas del espectro ultravioleta extremo (150-800A y 500-16004)
permiiendo estudiar la cromosfera, zona de transicién y sensar lemperaturas cordnales en un

rango de 10* - 10" K.

Los satélites HINOTCRI {1981) y el Solar Maximum Mission (SMM) fueron de los primeros
vehiculos que contaron con detectores para hacer imagenes en Rayos X con el objetivo de estudiar
la ocurrencia de las rafagas solares. Actualmente las observaciones que hacian el HINOTORI y
después el SMM han sido sustituidas por las cbservaciones de alta resolucién del satélite YOHKOH
(de! japonés Haz de Sof) el cual fus disefiado para estudiar la radiacion de alta energia liberada de
rafagas solares (Rayos X duros y blandos, y neutrones energéticos), asi como las condiciones de
estrucluras cromosféricas en eventos antecesores a {as rafagas. £1 satélite YOHKOH fue lanzado e!
30 de agosto de 1991 y presenta una ¢rbita casi circular alrededor de la Tierra, con una altitud de
800 km, un periodo de 97 minutos y una inclinacién de 31°. Algunos de los instrumentos con los
que cuenta el satélite son: un telescopio para detectar Rayos X duros (HXT), un telescopio para
detectar Rayes X blandos (SXT), un espectrometro de banda ancha (WBS) y un espectrometro de

Cristal Bragg (BCS). El HXT presenta una resolucidn angular de 5 segundes de arco, una




resolucién temporal de 0.5 segundos y puede tomar simultineamente imagenes en !as bandas de
15, 24, 35, 57, y 100 keV. El SXT presenta una resclucién angular de 2 segundos de arco, una
resolucion temporal de 0.5 segundos. En la actualidad las misiones espaciales son de caracter
muitinacional, en el caso del YOHKOH se encuentran asociados los cientificos de Japén, Reino

Unido y los Estados Unidos Americanos.

1.2.3 Observaciones in situ por medio de satélites y sondas espaciales.

El estudic de los fenémenes que ocurren mas alld de la atmésfera terrestre se ha incrementado
notablemente gracias al advenimiento de la exploracion espacial por medio de satélites y sondas
espaciales, asi como por medio de vuelos y estaciones tripuladas. Actualmente se entiende por
satélite artificial un artefacto fabricade por el hombre y puesto en drbita alrededor de un planeta.
Las sondas espaciales durante su vuelo se caracterizan por no orbitar sino que presentan una
trayectoria abierta en el MI, explorando solo por una vez el medio que encuentran. Algunas de las
misiones mas interesantes por los nuevos conocimientos aportados son comentadas en los

pamafos siguientes.

En los primeros satélites y sondas interplanetarias predominaron los experimentos para realizar
investigaciones solares. Entre noviembre de 1963 y octubre de 1973, diez vehiculos espaciales
llamados Interplanetary Monitoring Plataform (IMP) fueron lanzados para realizar observaciones
detalladas del Sot durante un ciclo solar (11 afios). EL satélite IMP 8 (Explorer 50) fue puesto en
4rbita en octubre de 1973 llevando abordo un magnetémetro y un detector de particulas (iones y

electrones). Hasta mayo de 1996 el IMP 8 seguia transmitiendo informacion.

El equipe de cientificos soviéticos también participo en la exploracién del espacio. El viento solar
fue medido directamente por primera vez durante el vuelo de la sonda espacial soviética Lunik 2, en
sepliembre de 1958, por Gringauz y sus colaboradores (1961). Estas observaciones fueron
complementadas con las observaciones de las sondas soviéticas Lunik 3 y Venus 1. Las primeras
mediciones dieron un resultado de una densidad de la comiente de protones de 10%-10° em?s™, lo

que coincidia con la prevision tedrica de una corriente supersonica. Las primeras mediciones




exactas realizadas por cientificos norteamericanos se lograron en el afio de 1961, con el satélite
Explorer 10. La velocidad detectada para el vienlo solar fue de 300 km/s y una temperatura de
protongs entre 10° y 10* K. Las primeras mediciones extensivas de las caracteristicas del viento
solar durante un espacio de tiempo prolongado se realizaron con la sonda norteamericana Mariner
2 entre 1962 y 1963, La sonda Mariner 2 midié un flujo promedio de protones de =1.2 x 10 cm? 5™
en la direcclén radial con una velocidad de particulas en un rango de 400 a 700 kmi/s. Los datos de
los magnetometros indicaron la presencia de un campo magnético significativo en todo momento
con una magnitud de entre 5y 10y (1 y =40"* Gauss) con una direccion variable. Estas mediciones

permitieron conocer, por primera vez, la fuerte variabilidad de! viento solar.

La misién en serie de los Pioneros ha sido de las mas importantes. Los Pioneros 45678y 9
{1959-1968) dieron informacién del Sol y sobre la manera en que el viento sclar interactda con el
campo magnético de 1a Tierra. La mision Pienero 10 fue lanzada en marzo de 1972 y conto con 10
instrumentos, algunos de los cuales son: un magnetometro vectorial, un analizador de plasma, un
detecior de rayos cosmicos, un fotémetro ultravioleta y un radiémetro en infrarrejo. Hasta febrero de
1996 se encontraba a 9.5 billones de kitémetros de la Tierra y 5 de sus instrumentas aun estaban
funcionando. La sonda Pionero 11 fue lanzada el 5 de abril de 1973 y contd con 11 instrumentos;
basicamente fuercn los 10 instrumentos de ta misién Pionero 10 mas un magnetometro de flux-
gate. Hasta el 1 de septiembre de 1995 el Pionero 11 alcanzo una distancia de 6.5 billones de
kildmetros de la Tierra v para el mes de noviembre de 1895 se perdid la comunicacion con éi

debido a que se agoto su fuente de energia intema.

Con las sondas solares Helios 1 y 2, las cuales se aproximaron al Scl en 1975 y 1978, desde
4rbitas terrestres allamente elipticas que se acercaron a distancias de 0.2 a 0.3 UA. Los aparatos
estudiaron ¢! campo magnélico interplanetario durante un periodo de 7 afios, estableciendo la
magnitud y direccién de la radiacion corpuscular solar y descubrieron el manto de plasma que cubre

a la magnetosfera terrestre.

£l satélite WIND fue lanzado en noviembre de 1994, formando parte de un programa del proyecto

Global Geospace Science dentro del programa multinacional International Solar Terrestrial Physics




(ISTP). El WIND se disefio para que presentara durante sus dos primeros afnos de operacion una
érbita multiple con un apogeo maximo de 250 radios terrestres y posteriormente se transfirié a una
orbita ubicandalo en el punto de libramiento L1 entre el Sol y ia Tierra. Los objetivos cientificos del
WIND son:

a) proporcionar un conjunte de datos sobre el plasma, particulas energéticas, campo magnético de
|a magnetosfera.

b) Investigar los procesos de plasma que ocurren en el viento solar cerca de la Tierra.

c) proporcionar datos en el plano de la ecliptica para ser cotejados contra datos del Ulysses. El
WIND cuenta con 9 instrumentos para estudiar ondas de radio en plasma, detectores de particulas
muy energéticas, experimentos para medir iones y electrones en el viento solar, detectores de
campo magnético, analizadares de plasma, espectrémetro de rayos gama, elc.

La misién ULYSSES, originalmente denominada Intemational Solar-Polar Mission (ISPM) fue
lanzada en octubre de 1980. La misién fue disefiada para estudiar las propiedades del viento solar,
el campo magnético heliosférico, ondas de plasma, Rayos X solares, Rayos chsmicos solares y
galacticos, etc. Los instrumentos con los que cuenta son: 2 magnetdémetros, 2 detectores de viento
solar, sensores de gas neutro interestelar, detectores de Rayos X solares, detectores de rayos
cosmicos, detectores de polvo cosmico y detectores de particulas cargadas en tres rangos de
energia. En febrero de 1992, empleando el empuje de Jupiter, se legro transferir al Ulysses de una
érbita ecliptica a una orbita con alta inctinacion heliocéntrica. A mediados de 1992, el Ulysses paso
sobre el polo sur del Sol a 2 UA y para mediados de 1995 paso sobre el polo norte. Su tiempo de
vida titil se espera sea de 6 afios mas, lo que permitiria realizar una segunda orbita completa

alrededor del Sol.

El uso de las sondas interplanetarias presenta limitaciones muy serias en cuanto al rango de
alcance en dislancia, tiempo de vida atil y ademds el alto costo de los proyectos. Debido a aesto,
actualmente tas misiones de exploracidn espacial son de caracter multinacional. Uno de los
programas mas amplios y serios esta siendo desarroflado de manera conjunta por la NASA, 1a
European Space Agency (ESA} y el Institute of Space and Astronautical Science (ISAS), en Japon,
€l programa se denomina International Solar- Terrestrial Physics Science (ISTP). £n este programa
se pretende tener varias misiones simultaneas con el fin de obtener de manera coerdinada un

estudio de! ambiente Sol-Tierra por un periodo largo de tiempo. Para aicanzar su objetivo el ISTP

11




cuenta actualmente con las misiones: Geotail, IMP 8, GOES 6, 7, 8, LANL 1589. 1980, 1991,

WIND, interball, Polar y SOHO.

Con programas multinacionales como ¢! ISTP se espera cbtener valiosa informacion que lleve a los
cientificos a plantear modelos mas realistas del viento solar. La mision Ulysses, que logré dejar el
plano de !a ecliptica vy esta tomando observaciones del plasma solar a diferentes latitudes, ha
proparcionado una gran cantidad de valiosa informacidn con la que se espera tener una imagen en

\ercera dimensién de la distribucion fatitudinal de los parametros del plasma solar.

1.2.4 Observaciones en |a banda de radio.

MU N e ——

El estudio de las caracteristicas del viento solar por medio de observaciones en la banda de radio
se basan en ia dispersion de las ondas de radio que provienen de fuentes estelares producida por
los electrones libres en la corona y el viento solar. El rango de observacion con esta técnica cubre
de ~5 Rs hasta ~1UA y el parametro que se infiere es la densidad electrénica del plasma coronal.
Para realizar estas observaciones se emplean radictelescopios en diferentes frecuencias y ¢on una
variedad de disefios, desde los radicinterferometros de un par de antenas hasta arreglos de
antenas de gran &rea. en la siguiente seccién se detallara la tecria de la dispersidn de ondas de
radio generada por imegularidades en la densidad de electrones del plasma en el medio

interplanetario tas cuales dan lugar al surgimiento del fenémeno de centelleo interplanetario.

1.3 Dispersion de Ondas de Radio Generada por lrregularidades en la

Densidad de Electrones del Plasma en el Medio Interplanetario.

Cuando una onda electromagnética se prepaga a través de un medio turbulento {es decir un medio
donde los parametros de campo, densidad, temperatura, etc., estan variando aleatoriamente tanto
en espacio como en tiempo), es dispersada por las inhomogeneidades en el indice de refraccién
aleatoric del medio, dando lugar a una variedad de fendmenos que han sido ampliamente

estudiados (Tatarskii V., 1971 Ishimaru A.. 1978: Uscinski, 1977). Algunos de los fenémenos




generados por la dispersion incluyen el centelleo en la amplitud o intensidad, fase, ensanchamiento
angular y espectral de la sefial. Es comun en los estudios de dispersion considerar colectivamente
Jos fenémenos de dispersion y denominarios generalmente como centelieo. Tal vez el fenémeno de
centelleo jonosférico &ptico es el mas familiar y el primero que fue estudiado, pero se han
desarroliado estudios también en campos tales como oceanografia, fisica ionosférica,
radioastronomia y en el campo de las cornunicaciones tanto en radio como en optica. El campo de
interés para este trabajo es e! fendmeno de centelleo que se presenta en el medio interplanetario el
cua! ha sido ampliamente estudiado de manera empirica y actualmente esta en proceso el
desarrallo de |a teoria formal que explique la fisica de los fendmenos que constituyen el centelfeo

interplanelario.

Las caracteristicas siguientes son comunes tanto al centelleo éptico como al centelleo en radio, las
cuales han sido determinadas empiricamente y sirven de base para los primeros desarrollos
tedricos de la dispersién de ondas en un medio turbulento {Rumsey, 1975):

i) la desviacion del indice de refraceién relativo a su valor medio es muy pequeria, tipicamente del
orden de 1072a 10°,

ii} las variaciones espaciales y temporales del indice de refraccién se considera no varian
considerablemente can respecto a la variacién espaciales y temporales gue presenta el centelleo.

iif) la extensién angular de la sefial dispersada que proviene de una fuente puntual es pequena,
tipicamente del orden de 10° radianes.

Para antander ol fenameno del centellec es necesario entender el proceso de propagacion de las
ondas de radio atraves de una regién que contiene irreguiaridades en la densidad electronica.
existen varias formas para trabajar, la mas directa y rigurosa es considerar ei problema como uno
de dispersian. esto es considerar que la onda que se capla en el receptor del radiotelescopio es a
suma de la onda original més las ondas dispersadas por cada elemento de volumen del medio
iregular. Este método es muy dificil de aplicar cuando la dispersion es muy intensa, es decir
cuando multiples dispersiones prevalecen. Por lo general se ha encontrado que la absorcién en el
medio irregular es despreciable y el medio se puede considerar como una capa delgada de grosor
L con L<<z, donde z es la distancia entre el observador y la pantalia. Los frentes de onda que

emergen de fa pantalla delgada estan modulados solo en la fase y la variacién rms de |a desviacién

13




de la fase {(¢rms) puede ser calcuiada en términos de la escala tipica de las irregularidades de la
densidad en el medio (a), el grosor de la pantalla delgada y la variacion rms en la densidad de
electrones (AN). La suposicién de una pantalia delgada se considera valida a causa de que 'a
potencia de dispersién p(r) es proporcichal a r* {Readhead et al, 1978) por lo cual para
elongaciones pequefias |a contribucion dominante de la dispersién debera ocurrir en la region de la
linea de visién mas cercana al Sol. Esta aproximacion se conoce como la aproximacion de 1a
pantalla delgada (Salpeter, 1967) y es valida en la region de dispersion débil esto es cuando la
desviacion total de la fase impuesta a la onda (¢) es mucho menor que 1 radian. Con la técnica del
centelleo interplanetario se puede obtener una resolucion angular en el rango de 0.1 a 20
segundos de arco. Es conocido que para obtener una resolucion de segundos de arco es necesario
obtener informacion con coherencia espacial de la radiacion de la fuente por encima de un mitién
de longitudes de onda y es muy dificit como el centelleo gue se avidencia mas en longitudes de
onda métricas puede lograro. En el caso del centelleo interplanetario, la radiacién es dispersada
por el medio jrregular en un angulo dado por sen@=k/a, para 8 muy pequeda (que es el caso del
centellen) se tiene que 6=Afa, donde X es la longitud de onda y a €s ¢l tamafio de la escala de las
irregularidades. Lo cual significa que a una distancia z de la capa delgada dispersora es posible
colectar radiacién que ha incidido sobre una extensién de plasma (D) donde D=z\/a. Entonces {a
resolucién obtenida es de 8=x/D o alz. Para el centelleo interplanetario, el tamanfo de 1a escala de
tas irranviaridaras es del orden de 100 km, y la distancia a la capa dispersera es de mas de una

unidad astronémica lo cual daun a resolucion angular del orden de un segundao de arco.

Ahora consideremos el caso de un frente de onda plano que pasa por una capa dispersora delgada
con grosor (L) a una distancia (z) de la tierra, ver figura 1.3b. Para simplificar e! problema
considérese que la densidad de electrones solo varia en el plano de! diagrama. Al emerger las
ondas de la capa dispersora el frente de onda presentara perturbaciones aleatorias. Las
perturbaciones seran unicamente en la fase y s& pueden calcular integrando sobre todo el medio a
lo largo de un camino en linea recta. Ei indice de refraccion de un gas ionizado, como en el caso

del plasma interplanetario, depende de la densidad de electrones (N) y de la frecuencia de onda



{(f=wi2n). Considerando la expresion mas simple, esto es despreciando las colisiones, el campo

magnético de la Tierra el indice de refraccion es expresado por:

2
Ne?
a=ll=-———
50 m! @
donde: m, es la masa del electrén, & es ia carga del electron, N es la densidad electrbnica, €, s la

permitividad, o es la frecuencia angular = 2=f

Desarroflando a un primer orden el indice de refraccién se puede escribir como:

l: lNr,Al]
ne|l-———t
2

donde: r, es el radio del electran clasico

Considerando gue existe una fluctuacién de la densidad de los electrones alrededor de su media de

magnitud AN, 1a fluctuacion asociada en el indice de refraccion se puede escribir como:

_l it r, AN
2 i3

An=

Lt e o s e e Gnds ormergiands on cuslnuiar ninta v ol fondn de 1a nantalla resnacto da

un frente de onda que se propago en ausencia de un medio es dada por:

#(x) = —27” | ands

$(x) =47, [AN 4z

La integracion de fa ecuacion anterior dara:
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LN 1 L
b, =T AT, (aL)z[(va)]1 ecuacion 1
t a desviacian de la fase impuesta por una sola iregularidad es dada por
2T 2
= T(trayecroria) = T(Ana) =-Ar,a &N

En una distancia L existen (Lfa) imegularidades, pero como el proceso es aleatorio se debe

multiplicar por el nGmero que es efectivo, dando:

Brg = AT (aL)%[(AN’)F

Ahora considérese una onda plana incidiendo sabre la capa delgada con irregularidades en la
densidad que presentan una variacion cosenoidal Unicamente en la direccion x. Esta suposicién es
valida debido a que una pantalla real variando arbitrariamente puede ser descompuesta en
componentes y entonces tratar cada companente por separade, sumando al final cada componente
para obtener el efecto total. Una variacién cosencidal es de la forma y(x)=yo{1+aCoskx), ver figura
1, donde K=2wa y @ ES ¢i @ialu U covaia uu i iroguiotidaden 2o i donzidad, Iniglalmonta o
onda plana se puede expresar como:
ngyoz—lm‘u

E(x,y,z2)=Eje ¢

Al emerger la anda de la capa dispersora a una distancia z=Az se tiene que:

2mi)— (x}Ar-1m
E(x,y,Az) = Eo(e c)’ JAx u}
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102y heHip coske-2m
E(x,y,Az)= Eo(e ~Yobs+iff 05 u]

donde: B’ =2n(v/cloypAZ

Entonces la onda que emerge de la capa dispersora delgada, que previamente era plana ahora
presenta una amplitud compleja impuesta por el medio. Es conocido que la amplitud compleja y el

espectro angutar son pares transformados de Fourier (Ratcliffe, 1956). En otras palabras
o
F (S) - Ier'ﬂ(,‘o:k:e—z;nxsdx
-

donde: x'= x/2, , s=send={k)M/2n)=Ma

Se debe hacer notar que las relaciones de Fourier son entre Xy s ¥ no entre x y 0. Para el caso de
dispersion débil cuando la desviacion de fase rms impuesta sobre la onda es mucho menor que un

radian tenemos que:
e?k = (1+if'Coskx)

para el caso de f'<< 1 tenemos que:
F(s)=E, j(l +if'Coskx)e ™ *dx’

En otras palabras, F(s) representa el espectro de las ondas planas, cada una viajando a un angulo
g=sen’'(s) en ta direccién z. Esto significa que el frente de onda que sate se puede ver como un
conjunto de ondas planas cada una originada de una fuente puntual monocromatica emitiendo a
una fase apropiada en la direccién 6, o como una onda con una amplitud compleja. Al propagarse
tas ondas difractadas por el medio dispersor y alejarse de la pantaila una diferencia de fases entre

eltas se desamolla progresivamente, cuando la diferencia de fase alcanza los 180 grados, las onda
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difractadas se cancelan y da origen a la fluctuacion en amplitud del frente de onda, ver figura 1. De

ta figura 1c se puede ver que la diferencia de fase es:

2
AFase = 7”(20 —z,Cos6) 5”—20—92— =24

A azjb

Cuando esta diferencia de fase alcanza otra onda con una diferencia de fase de w2 la onda se
cancela, dando la condicién del tamafio de escala a=(2z61)'"". Esta condicién implica que para
tamafios de escala grandes, mayor debera ser la distancia a la pantalla para desarrollar variaciones
en la amplitud. Tamanos de escala mayores que a=(22;;7n)"2 no contribuyen al patron de difraccidn,
esto es lo que se llama filtro de Fresnel. A una distancia z, las ondas que viajaron en linea recta y
las ondas dispersadas presentan una diferencla de fase (A), como se ve en la figura 1¢. La onda
difractada ahora esta en antifase con la onda principal y presenta una ampiitud dada por

((Eoft"12)senA), por lo tanto la amplitud de la onda es:

2
E(x,y,2)= Eu[l - ¢(x,y.AZ)Sen(k A ZH
47

El primer término de la ecuacién representa la onda plana viajando en linea recta, el segundo
tarmino () es la fase impuesta por la pantalla y el término sen(k®Az/4n) es el filtro de Fresnel. E!
filtro de Fresnel actia como un filtro pasa altas y es puramnerie un QITLIL UT prupayasivn. | aie U
distancia z respecto de la pantalla, cada componente en el espectro de irregularidades es

multiplicada por el factor del filtro de Fresnel dando:

T k1A z\ -
E(x,7,2) = Eq|1- @ [F(k)sen| == |e™dk ecuacion 2

Un radioctelescopio es incapaz de medir directamente fluctuaciones de fase y solo puede medir
directamente la intensidad de la radiacion que le llega. En el caso de un telescopio para detectar

centelleo interplanetario, como es el caso del arreglo de Cambridge, o el amegle prototipo en
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Teoloyucan, las fluctuaciones en la intensidad del flujo de una fuente de radic es medido en
términos de un parametro denominado indice de centelleo {g). Et parametro se define como la

razon del flujo del centelleo al flujo promedio de fa fuente, esto es:

A s
{(s)

donde: As es el rms de la densidad de flujo del centelleo y <s> es la densidad de flujo promedio de
la fuente de radio. Para ver como el indice de centelleo esta relacionado con el rms de la
fluctuacion de fase y luego entonces con el rms de la densidad elecironica y ei tamaio de escala en
el medio irregular, se puede iniciar por extrapolar la ecuacién 2 a dos dimensiones para obtener una

expresion para fa variacion del campo AEz(x.y.z) como.
2

4

—

AEz(x,y,z)zEgaz n]'.[F(k,,k.v)seﬂ[w]e'(k'“w]dkx dk,

si f(x.y.z) es la trasformada de Fourier de F(k,k,)sen{kiz/4r} esto es:

(k2 +k})Az

by

f(x,p,2) & F(kk,)sen
4

AE*(x,y,2)= Ela’ f*(x,y.2)
por lo tanto:

@

(AEz(x,y,z)}a _Hfz(x,y,z)

—0

Par el tecrema de Parceval
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N 1 2
(AE (x.y.2))ax ”F(kxky)sen (k, h )l.z

-

k. dk
4z ¥

si representamos el espectro de potencia de las imegularidades en ia capa dispersora por Gk, ky}

entonces.

- 2 2
(AE*(x,y,2)a ”G(kxky)se (—-t:?”)'l—z dk, dk,

Pero al z—o, €l factor de! filtro de Fresnel debera simplemente oscitar mas rapidamente y para

cualquier pequerio intervalo éste tomara el valor de ¥z por lo que:
C =
(AE*(x,y,2)) & 3 J-IG(k,ky) dk, dk, ecuacién 3

donde: ¢ es una constante, Al pasar atraves de la pantalla, el frente de onda tiene una fluctuacién
impuesta por las irregularidades en la capa dispersora. estas fluctuaciones se ajustardn con

aquellas en la capa dispersora, esto es:

A¢(x, y,:-:) a F(kx ky)

o

(Ap?ax ”G(k,ky)dkxdky ecuacion 4

De ia ecuacion 3 y 4 se obtiene que:

1

(AE z (x » Vs Z))mmpo“juu = E A ¢ 2"' capa.dispersora ecuacion 5

considerando la definicién del indice de centelleo como la razén entre el flujo rms y el flujo promedio

de |a fuente de radio. Se puede escribir también como:
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I
gz aE)
TTAE

;
g=2(AE?)?

debido a que <E> es por lo general normalizado a \a unidad. Entonces tenemos que:
g=20¢

donde: Ap es el rms de la desviacion de fase impuesta por las iregularidades de ia densidad dentro
de la capa dispersora. Se puede ver que de las medicionas del indice de centelleo (g) se puede

inferir la desviacion de fase y por lo tanto el rms de la variacion de la densidad de! plasma.

La teoria formal del centellec que cubra todos los casos, tales como un medio exienso, el ancho de
banda del receptor, la frecuencia de observacion, el tamaiio de Ia fuente, etc. estd en proceso de
desarrollo, pero las aproximaciones y modelos empiricos usados hasta el momenio han dado
bastante luz at problema como para hacerls tratable y poder usar con cierta reserva sus resuitados.
Hasta el momento las observaciones han mostrado una buena correlacién con los valores de
centelleo derivados de estos modelos, permitiendo que la técnica de centelleo sea hasta el
momento una herramienta muy Gtil para el monitoreo del viento solar. Una revision exiensiva y
rigurosa de la teoria basica del centellec de fuentes de radio y de centelleo de senales de satéfites
se puede encontrar en varios articulo y tesis {Ratcliff, 1956; Booker, 1858; Cherkov, 1960; Tatarskii,
1981: Salpater, 1967, Readhead, 1971; Marians, 1975, Rumsey, 1975; Padmanabhan, 1991.

Manaharan, 1991}
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Fig. 1.1 Se presenta un bosquejo de la configuracién de la onda plana incidente sobre una
capa dispersora delgada y la fluctuacion del campo eléctrico al atravesar el medio.
a)el espectro ngular de las ondas, b) la mutua interferencia, ¢)las variaciones de intensidad

producidas.




1.4 El Centelleo Interplanetario (CIP).

Los primeros indicios del fenémeno de centelleo interplanetario fueron observados a principios de la
década de los 50°s cuando al realizarse observaciones para determinar 10s diametros de fuentes de
radio estelares muy cerca del Sol, éstos presentaron un aparente ensanchamiente debido a

refraccion aleatoria generada por irregularidades en la densidad del plasma en la corona solar.

Durante una serie de observaciones de fuentes de radio estelares realizadas en Cambridge por
Hewish, Sccott y Willis [1964], usande una frecuencia de operacion de 178 MHz, durante el periodo
de junic de 1962 a julio de 1963, se registraron fluctuacicnes inusuales en la intensidad de la
sefiales mientras se detectaban las fuentes 3C119, 3C138 y la 3C147. Por varios dias sucesivos
estas fuentes y en particular la 3C 138, mostraron un registro irregular supuestamente cantaminado
por centefleo ionosférico. Un andlisis mas detallado de las observaciones mostrd que las
fluctuaciones en la intensidad mostraban una escala de tiempo de entre 1 y 2 segundos. El
centelleo ionostérico no justificaba las fluctuaciones en ta intensidad, pero otra posibilidad era que
el centelleo se debiera a imegularidades situadas en el medio interplanetario. A. Hewish, F. Scott ¥
D. Wills fueron los primeros en reconocer que la sefal de la fuente de radio presentaba e! bien
conocido centelleo ionosférico mas un centelleo asociado con el plasma en ¢l medio interplanetario,

ef cual denominaron centelieo inferplanetario (CIP).

0y Loistis imtersionotaric o2 define rama lamriacien aleatnria de la intensidad o amplitud de la
sefial de una fuente de radio causada por la difraccién del frente de onda cuande este se propaga a
través de la variaciones aleatorias en el indice de refraccion del medio interplanetario. El fendmeno
dei centelleo surge cuando la radiacién electromagnética que viene de fuentes de radio
extragalaclicas cuyo diametro es muy pequefio (=milisegundos de arco), interactda con las
iregularidades de la densidad electrénica {microturbulencia) del plasma en el medio interplanetario.
El didmetro de la fuente de radio es una condicién importante en el fendbmeng, ya que si el didmetro
es lo suficientemente pequefio, del orden de milisegundos de arco, las imegularidades de densidad
en of plasma seran iluminadas coherentemente por la radiacién electromagnética de la fuente de

radio. Las iregularidades, las cuales se deben a fluctuaciones aleatorias en la densidad de
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electrones. impondran un cambio en la fase del frente de onda. Las ondas con la fase alterada se
propagaran y generaran un patron de interferencia gue modulara el frente de onda en intensidad.
La modulacién en intensidad es facil de entender si se considera que la interferencia presentara
interacciones aleatorias de los frentes de onda tanto constructivas como destructivas [Hewish et al.,
1964]. En la figura 1.2a se muestra un registro tipico de una fuente de radio que presenta centelleo

interplanetaric.

Las observaciones del centelleo interplanetario que presentan las fuentes de radio compactas
proporcionan una valiosa informacién acerca de los parémetros del viento solar: El espectro de
potencia de! centelleo, el indice de centelleo y la velocidad del patron de difraccion. El especiro de
potencia del centelleo da informacién sobre el espectro dei nimero de onda de las fluctuaciones de
densidad en el plasma en el régimen de microescala (z10“’krn") (Hewish,1972; Cronyn, 1972,
Coles et al, 1974a; Harmon, 1975). Ei grado de centelleo da informacién sobre la magnitud de la
turbulencia en el vienio solar, Ademas también se puede inferir la velocidad del viento solar de la

velocidad del patrén de difraccion captado en la Tierra.

Se han propuesto varios mélodos para derivar la velocidad de! patrén de difraccidn empleando
observaciones de centelleo en tres sitios diferentes. De los estudios realizados por Armstrong y
Coles (1972) y Coles (1977), comparando observaciones de sondas espaciales y velocidades
inferidas del centellec, se encontré que la velocidad aparente o inferida para el patron de difraccién
presentaba una muy buena cormelacion ¢on 1a velosidan Qe vislw suiar uuser vadd BT 155 SIRASE

espaciales, ver la figura 1.2b.

Tomando coma base estos estudios, en 1a actualidad la velocidad aparente es usada para calcular
la velocidad del viento solar. La velocidad aparente es calculada de los tres liempos de retardo que
presentan las correlaciones cruzadas de las intensidades entre los pares de lugares de
observacion, bajo la suposicion de que el patrén es isotropico ¥ los cambios aleatorios del patrén
son despreciables. Que el patron sea isolropico significa que el espectro de densidad de los
electrones y la estructura de la fuente son isotropicos. Es importante hacer notar que ¢} patron de
velocidad es el promedio pesado de la componente de la velocidad del viento solar sobre el plano
ortogonal a la linea de visién integrado sobre toda la trayectoria.
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1.4.1 La geometria de las observaciones del centelleo interplanetario.

La geometria fundamental involucrada en las observaciones de centelleo interplanetario se muestra
en la figura 1.3a y una representacién del fenémeno de centelleo para una observacion tipica se
muestra en la figura 1.3b. El anguic entre el Sol, 1a Tierra y \a fuente estelar se define como la
elongacion solar (g), la cual cambia aproximadamente un grado por dia debido al movimiente orbital
de la Tierra. El centelleo, o la potencia de dispersion se incrementa cuando disminuye la

elongacian, ver figura 1.3by 1.4.

Para una elongacién dada, el maximo de dispersién ocurre en una region especifica del medio
interplanetario, donde 1a linea de vision a la fuente estelar se encuentra en su aproximacion mas
cercana al Sol, a una distancia p = sen (g), ver figura 1.4y 1.5. Para una fuente ubicada fuera de la
ecliptica, el punto de mayor aproximacién cubrira tatitudes heliograficas muy altas al aproximarse 1a

fuente estelar hacia el Sol.

Teniendo como referencia la geometria de las observaciones, es necesario resalar algunas

consideraciones para una correcta interpretacion de las observaciones del centellec interplanetario:

1) Se supone que la mayor contribucion al centelleo en el medio interplanetario para el caso de
viento solar quieto se produce en una capa dispersora delgada ubicada sobre la linea de vision a la
altura def punto de méxima aproximacién (P), (Watanabe y Kakinuma, 1972; Armstrong y Coles,
1972; Harmon, 1975). El modelo de la capa dispersora delgada ha sido ampliamente usado junto
con el modelo para dispersién débil logrando buencs resultados. Es claro que para una descripcion
del centelleo en una teoria completa sera necesario considerar la dispersion de la radiacién a todo
lo largo de la trayectoria sobre la linea de vision. Luego entonces para éste caso el centelleo
observado de la sefal sera la suma pesada de las sefales dispersadas. La funcién de peso a lo
largo de la linea de vision han sido calculadas para un modelo Gaussiano (Readhead, 1671) y para
un modelo ley de potencia (Coles y Rickett,1975) para el espectro de densidad de los electrones,
bajo la suposicién de un viento solar esféricamente simétrico y una dependencia del inverso del

cuadrada de la distancia radial para ia fluctuacion de los electrones.




2) Se supone que el espectro de potencia de las fluctuaciones de fa densidad de los electrones es
basicamente una ley de potencia. Las mediciones in situ en el medio interplanetario han mostrado

que esta suposicion es valida, ver figura 1.6.

3) Es razonable considerar que el patron de irreqularidades en la densidad del plasma en el medio
interplanetario estd congelado. Por lo tanto, la dependencia temporal observada es asociada
principalmente a la velocidad del viento solar. La variacion temporal del indice de refraccidn se

supene que es mas lenta que el tiempo de escala del patron de intensidad.

1.4.2 El indice de centelleo.

Al igual que en la teoria, en las observaciones el grado de centelleo de una fuente de radio estelar
se caracteriza por su indice de centelleo (g). Para calcular e indice de centelleo se supone que las
cantidades observables del fenomeno son la intensidad de la fuente a un tiempo dado I(t) y su

fluctuacion Al(t) alrededor de su media. La fluctuacion Al(t) se define como:
Ality = 1ty - <I(t)>

donde la cantidad entre corchetes denota un promedio sobre el conjunto, considerando que el
promedio se toma sobre un tiempo lo suficientemente largo, y la media de la intensidad de la fuente

sa define como ly= <I{t)> = <I>. Entonces, el indice de centelleo se obtiene como:

1
f<ary >]3
g—( <i >

Con las variaciones de la fluctuacion de la intensidad en ¢l espacio y el tiempo se puede construir {a
funcién de autocorelacion de la intensidad que varia aleatoriamente, la cual es también una medida

del centelleo y estd definida por:

plr. t) = <Al{f, ) Al(fo + 1.t +)>
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donde r, y 1, representan, respectivamente, un vector de posicion y un tiempo arbitrario y r y t

reprasentan cambios en la posicién y el tiempo,

El espectro temporal de las fluctuaciones de intensidad P, (f), que es el espectro de potencia de las
fluctuaciones medido en un solo punto, es la transformada de Fourier de la funcién de
autocorrelacion de las fluctuaciones. Entonces, el espectro de potencia se puede escribir en la

forma:
B (N == [ (0,1 exp(-i2fdt
2z

donde f es la frecuencia temporal.

En Ia figura 1.4 se ilustra como varia el centelleo como funcién de la elongacién solar. La grafica
también muestra como varia el centelleo con la intensidad de la turbulencia, considerandc que la
turbulencia se incrementa cuando P decrece (P=seng). Entonces, el centelleo se incrementa con ia
turbulencia si la turbulencia es débil, alcanzando un MAXIMO M, < 1 para un P . El decremento
de la turbulencia mas alla de este punto produce una aguda caida en el centelleo, lo cual se debe a
que disminuye la dispersion de los frentes de onda provenientes de las fuentes de radio. También
@s importante remarcar que cuando el lamafio de las fuentes de radio liende a dimensiones
puntuales, el centelleo tiende al valor maxime de la unidad. De sus estudios con centelieo Rickett
(1973) derivé una funcién para relacionar ef indice de centelleo con la elongacién solar. La relacion

funcional es:
g=0.06 X (sen g)'®

donde: ) es la longitud de onda en metros y ¢ €5 la elongacién solar. Estudios posteriores
realizados por Erskine et al.(1978) mastraron que esta funcién se podia extrapolar a cualquier
frecuencia en el rango de MHz. Es muy comin en las interpretaciones dei centelleo considerar que
el medio es uniforme y turbulento y que esta fuminado por una onda plana monocromatica.

Considerando lo anterior para el caso en que una fuente presenta un centelleo débil (g < 1} y un
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medio en el que se incrementa la turbulencia, se ohserva que el centelleo se incrementa hasta
aproximarse a su valor maximo g = 1. El indice de centellec en ocastones puede exceder su valor
méximo hasta en un 5%, dependiendo de la forma de! espectro, pero es mas comiin que tienda
asintéticamente a la unidad. En realidad nunca se ha cbservado un valor que exceda ia unidad,
probablemente debido a que tas fuentes de radio no son puntuales o ideales. Es muy imporiante
mancionar que el ancho de banda del receptor y el diametro finito de la fuente de radio tienen el
efecto de reducir la coherencia de la fuente y entonces reducir la magnitud de 1a fluctuacion en la

intensidad.

Una calibracién directa del Indice de centelleo interplanetario contra medidas obtenidas por
vehiculos espaciales a 1 UA ha mostrado que ta magnitud del indice de centelleo proporciona una
estimacian bastante confiable de la densidad media del plasma (Hewish et al, 1985). Calibraciones
hechas en 32 ocasiones entre 1978 y 1980, cuando zonas de gran escala de densidad casi

constante existian a distancias de 1 UA, dieron como resultado:
g= (Ncm9)"?

donde: N es la densidad media del plasma. En la practica, el indice de centellec con valor unitario
{g=1). se interpreta como un centelleo asociado a un viento solar no perturbado o quieto. €l valor
del centelleo con valor mayor a la unidad (m > 1) se asocia a regiones que presentan viento solar
con densidad mayor a la densidad promedio del plasma, y un valor de g < 1 se asocia a regiones

gue presentan un enrarecimiento en la densidad del plasma del viento solar.

1.5 Algunas Variantes del Fenémeno de Centelleo.

La radiacién electromagnética de una fuente de radio natural o artificial (pulsar, cuasar, satélites,
sondas espaciales, efc.) que se propaga a través del medio interestelar, el medio interplanetario y

de la ionosfera, puede, en general, estar sujeta a centelieo de tres diferentes caracteristicas, dado

9




que la escala de las irregularidades en la densidad y el movimiento del piasma en cada uno de los
casos es diferente. Solo las fuentes de radio con didmetros muy pequefios presentan centelleo
interestelar. sus variaciones en frecuencia tipicas son del orden de 10 MHz. Fuentes de radio con
un diametro angular de 1 segundo de arco o menos, muestran centelleo interplanetario en un rango
de frecuencia de 0.1 a 10 Hz y fuentes de diametros mayores a 1 segundo de arco presentan
centelleo ionosférico en un rango de frecuencia de 102 a 10 Hz. El centelleo es un fendémeno muy
interesante que contiens informacion acerca de la fuente de radic y del medio que atraviesa la

radiacion,

1.5.1 El centelloo lonosférico.

e e et

Et desarrollo de la técnica de centelleo en longitudes de onda metricas, proporciond por primera
vez, una manera de muesirear las iregularidades del plasma jonosférico a través de las capas
atmosféricas ionizadas. La primera vez que el centelleo ionosférico planetario se detectd, fue en la
banda S (frecuencia de 2.3 GHz o una longitud de onda de 13 cm.) durante los vuelos de las
sondas espaciales Pionero 10 y 11 al hacer mediciones del ocultamiento de Jopiter. La atenuacion
observada de la sefial se debid a una refraccion diferencial, la cual fue muy pequefia a causa de las
grandes escalas ionosfericas y al pequefio angulo de refraccion. De las observaciones de centelleo
jonostérico planetario se ha deducido para Jupiter que su ionosfera presenta una irregularidad en la
densidad de electrones anisotrépica y alineada en una direccién preferente sobre toda la ionosfera.
Si se asume que las imegularidades estan alineadas con & calll;)u Hiayhdioe, o Wwlinciiss
jonasférico proporcionaria un meétodo para observar la direccién del campo magnético en la
ionosfera de los planetas con campo magnético, las cuales actualmente estan muy lejos de
obtenerse in situ. El empleo de satélites artificiales, particularmente algunos geoestacionarios
actuando como fuentes de radio artificiales proporciona una manera sencilla y calibrada para hacer
observaciones de centelleo ionosférico en nuestro planeta proporcionando una imagen globat de las

distribuciones y ocurrencias de irregularidades ionosféricas [Aarons, 1982].
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Fig. 1.3 a)Se muestra la geometria empleada para estudiar el centelleo interplanetario bajo
la aproximacién de la capa dispersora delgada. También se muestra la potencia de
dispersién asumida, el tamafio de las irregularidades de la densidad (a) confinadas a una
delgada capa dispersora de grosor (L), moviéndose sobre el plano ortogonal a la linea de
vision con uma velocidad (V). b)La figura muestra el dngulo de elongacién solar, ef frente
de onda planc que proviene de una fuente de radio estelar, y el patron de difraccion que se

observa en la Tiemra.
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Fig. 1.4 Determinacion del centelleo normal para una fuente de radio estelar (3C237) como
funcién de la elongacion solar (g) tomando un periodo de observaciones de 8 afios. Como se
puede observar el maximo del centelleo se da a una elongacion de ~25° para una frecuencia

de observacion de 81.5 MHz. Tomada de Readhead et al, 1978.
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1.5.2 El centelleo interestelar.

Durante las observaciones en las que se descubrieron los pulsares en 1967, también se ohservaron
fluctuaciones en intensidad de la seRal captada por los radiotelescopios, dicha fluctuacién se
denaminé centelieo interestelar. El centelleo interestelar se asocid con la dispersién de las ondas
de radio del pulsar al atravesar las imegularidades de densidad del plasma interestelar. En este
caso las fluctuaciones de intensidad presentaban una escala de tiempo del orden de 10 minutos y
una escala espacial dei orden de 10° km, por lo que no habia manera de asociarlo con el centelleo
ionosférico o interplanetario. De las fuentes de radio estelares, solo los pulsares presentan un
tamafo angular muy pequefio, de tal manera que emiten radiacién con suficiente coherencia para
propiciar el fenémeno del centelleo, y su tiempo de escala se determind por medio del movimiento
transverso del pulsar mas que por la rapidez de deriva del medio. El uso del centelleo para estimar
la velocidad del medio interestelar ha sido de particular significado cuando, por ejemplo, la fuente
se haya en una drbita binaria. La naturaleza de la fuente binaria se deriva del cambio Doppter del
periodo del pulso el cual da la componente de la velocidad orbital sobre la linea de visién. La escala
de tiempo moslrd una variacién periodica de la cual la velocidad transversal podia ser estimada y

tuego llevar a una estimacion inica de la inclinacion del plano de la orbita binaria jLyne, 1984].

1.6 Otras Aplicacidn del Centelleo.

El didmetro de una fuente de radio estelar se determino originalmente per medio de interferometria
de base muy larga (Resch, 1974; Vanderburg, 1974}, pero la determinacién de diametros angulares
menores a 1 segundo de arco presenta muchos problemas si se observa en longitudes de onda
métricas ya que la resolucion angular disminuye con el incremento de la longitud de onda. La
técnica del centelleo interplanetario estuvo, en sus inicios directamente relacionada con un método
para determinar la estructura angutar de las fuentes de radio estelares con rangos entre 0.1y 1
segundo de arco (Cohen et al, 1967, Litlle y Hewish, 1966; Armstrong et al, 1973). Existen al

menos dos métodos para determinar la estructura angular de las fuentes de radio empleando fas
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observaciones sistematicas de! centelleo de fas fuentes. El método se encuentra limitado a as
fuentes de radio que presentan una razon sefial a ruido suficientemente grande, pero es muy Gtil
para ser usado con fuentes que presentan densidad de flujo muy baja, las cuales estan fuera del
fimite de deteccién de los métoados interferométricos. El uso de la técnica de centelleo para derivar
la estructura angular de fuentes de radio compactas fue empleado para realizar varios estudios en
un rango de frecuencia de 178 a 611 MHz, (Little y Hewish 1968; Cohen et al., 1967, Harris y
Hardebeck, 1969). En los andlisis de las cbservaciones de centelleo de los primeros estudios se
emplearon dos diferentes métodos. E! método empleado por Little y Hewish se apoyaba en la
obtencién de! indice de centelleo que varia con la elongacién solar, lo cual implicaba largos
periodos de observaciones de las fuentes estudiadas, el cual es contrastado con el indice de
centelleo para una fuente puntual ideal, la cual se asume que esta en la mismas condiciones que la
fuente en observacién. El método de Cohen se baso en el estudio de los espectros temporales de
las fluctuaciones de intensidad junto con una serie de suposiciones para el viento solar. Este
método requeria obtener una serie de datos de buena calidad de las fuentes, lo cual requeria en

muchos casos realizar solo una observacion de la fuente.

1.7 Centelleo Interplanetario Usando Fuentes Artificiales de Radio.

Drocds lae nrmarae nneraniones de [as sondas espaciales se observé, durante la recepcion, una
fluctuacion de la intensidad y fase de la sefial transmitida por los vehiculos durante su
comunicacion con las bases receptoras terrestres. Durante mucho tiempo se disefiaron filtros
especificos para limpiar las sefiales captadas de la interferencia generada por el centelleo.
Actualmente, el analisis de esas interferencias se emplea para realizar mediciones de centelleo en
la amplitud de las sefiales que proviene de una fuente de radio artificial, con la gran ventaja de que
las sefiales que envian los vehiculos espaciales son sefiales calibradas. Las sefiales de radio que
envian las sondas espaciales son frecuentemente usadas en la banda de longitudes de onda
centimétricas las cuales son ideales para realizar estudios y monitoreo del viento solar en regiones

relativamente cercanas al Sol. Una gran ventaja de esta variante de la técnica de centelieo es que
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son mas faciles de interpretar, no se tiene el problema intringeco de! tamafio de la fuente y la
frecuencia de emisién se halla calibrada. De manera mas especifica, las principales ventajas de las
sefiales de radio artificiales radica en el hecho de que son coherentes, de tal manera que el
ensanchamiento espectral y de fase (o el Doppler) correspondiente que puede ser obtenido
analizando las diferencias de fase de las series de tiempo de las sefales del centelleo son
mediciones de dispersion que se pueden hacer facimente, (Woo R., 1975, 1978 y Woe R, et al,
1978). En la figura 1.6 se puede observar una gréfica del valor rms normalizado del centellec de la
intensidad, el indice de centellec g como funcidn de la distancia heliocéntrica, el cual ha sido
observado en las sefales de radio transmitidas por tos vehiculos espaciales Vikingo y el Helios en
la banda de 13 cm. Como se observa, cerca de 10 Rs, el centelleo alcanza un valor maximo,
mientras que mas alla de 40 Rs, la pobre razdn de la sefial a ruido limita la deteccion del centelleo.
De estudios similares se ha verificado que para observar regiones mas cercanas de [a corona solar,

es necesario subir la frecuencia de observacion.
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Fig. 1.5 En la representacién se muestra la elongacion solar, el punto de méxima
aproximacién (P) y una funcién de peso para el fenémeno de dispersion a lo largo de ia
linea de vision para una observacion tipica de centelleo. En una primer aproximacién, las
mediciones del centelleo se consideran asociadas a la delgada capa dispersora ubicada en la
posicién de maxima aproximacion a la linea de visién en el punto P que corresponde al

maximo de la funcién de peso para la potencia de dispersion.
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Fig. 1.6 Variacion del indice de centelieo (g) como funcién de la distancia heliocéntrica, en
la banda S empleando como fuente de radio un emisor de radio abordo de una sonda
espacial ubicada a 2 UA de la Tierra. como se puede observar el punto de saturacion para el

indice de centelleo para esta frecuencia se presenta ~10 Rs, (tomada de Woo R., 1992)
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CAPITULO 2

ESTUDIOS DEL VIENTO SOLAR CON LA TECNICA DEL CIP

2.1 Introduccién.

Desde las primeras observaciones del viento solar realizadas empleando la técnica del centelleo
interplanetario (CIP), durante la década de los 60's. se demostrd que esta técnica es una
herramienta valiosa para realizar observaciones continuas del viento solar. Fue hasta la década de
los 70°s que algunos de los parametros del viento solar (densidad, velocidad, tamafio de escala de
las irregularidades en la densidad electrénica, etc.) inferidos con la técnica del centelleo
interplanetario se lograron contrastar cuantitativamente, en algunos casos usandc datos obtenidos
por sondas espaciales y satélites, y en otros casos con observaciones obtenidas por
radicinterferometria de base muy larga. Los primeros estudios con centelleo se concentraron en
observaciones del viento solar en regiones entre 5-200 Rs, (1 UA = 215 Rs), empleando diferentes
frecuencias en el espectro de radio, pero preferentemente en longitudes de onda métricas dado que
en estas frecuencias de operacion los radiotelescopios son poco costosos y la electrénica asociada
con los receptores es mas sencilla. Siguiendo esta filosofia de disefio y con el objetivo principal de
ampliar los estudios del viento solar una nueva generacion de telescopios se construyeron a inicios

de la década de los 70°s.

Los primeros estudios realizados para determinar la velocidad del viento solar empleando la técnica
del centelleo fueron hechos casi simultdneamente en Cambridge, Inglaterra por Denison y Hewish
(1967), Mosct, Rusia (Vitkevitch y Viasov, 1970) y en Toyokawa, Japdn (Watanabe y Kakinuma,
1972). Desde las primeras observaciones se infireron velocidades de! viento solar con valores
comparables a las velocidades medidas in sifu en el medio interplanetario por sondas espaciales

{ver Armstrong y Coles, 1972; Houminer y Hewish, 1874; Coles et al., 1978), pero estas primeras
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observaciones no se lograron comparar cuantitativa y detalladamente, debido, probablemente, al
problema de que los datos obtenidos por medio del centelieo no fueron por lo general suficientes o
no coincidian con los periodos de deteccion de las sondas espaciales, ver la figura 2.1, Para 1973
se dispuso de nuevos radiotelescopios, lo cual permitié que se ampliaran los estudios del viento
solar, integrandose a estos nuevos estudios e} grupo de la Universidad de California en San Diego

(UCSD}, EEUV, y el grupo del National Centre for Radio Astrophysics (NCRA), India.

En la actualidad se siguen realizando observaciones del viento solar mediante la técnica del CIP
con los radiotelescopios de Ooty y GMRT en la india, el radiotelescopio de EISCAT y el
radiotelescopio de Toyokawa en Japén. El radictelescopio de Cambridge esta en posibilidades de
operar pero actualmente se presenta una significativa interferencia que afecta la operacién de éste.
En México se esta construyende un arreglo dipolar de gran drea que se empleara para estudiar el

viento solar mediante la técnica del centelleo interplanetario.

2.2 El viento solar quieto.

El vienfo solar quieto se define como el viento solar en estado cuasi estacionario o no perturbado
por fendmenos transitorios. El viento solar quieto muestra una gran variedad en sus parametros, lo
cual no es de extrafar ya que su fuente, el Sol, esta variando continuamente. En el analisis de las
observaciones obtenidas mediante la técnica del CIP el viento solar quieto se caracteriza por
PIESSHIG) PEYUSI WD WO HUIVE T G VG UT LEINCHDU LI IHai GUld WU G ITRSHIY LOIREHGY YuE 58
obtiene en presencia de masas fransitorias ejectadas por el Sol durante eventos energético.

Algunas de las propledades generales del viento solar quieto se presentan a continuacion.

La densidad electrénica en el plasma solar cubre un rango de 10% ¢cm™ en Ia base de la corona a
una densidad promedio para electrones y protones de Ne = Np ~10 cm™ a la altura de la Tierra 1
UA), variando por lo general como R?, donde R es la distancia heliocéntrica. La fluctuacion de la
densidad de los electrones (ANe) disminuya como R Por lo tanto la razén ANe/ Ne no cambia
con R, (Coles et al., 1974). El campo magnético en el viento solar tiene una dependencia con el

ciclo solar. El valor promedio de la componente radial del campo magnético es = 5 x 10° Gauss a
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1UA y varia como R? hasta 5 UA. La componente azimutal es = 5 x 10° Gauss a 1 UA y varia
como R, La temperatura tipica de los electrones observada a 1 UA es de ~10° K. La temperalura
de los electrones decrece al incrementares la distancia heliocéntrica, €l rango de disminucion
depende de la conductividad térmica del plasma del viento solar. Miltiples observacicnes han
mostrado que el viento solar quieto presenta una bimodalidad en su velocidad, por lo general se
encuentran haces con viento solar lento y haces con viento solar rapido, las caracteristicas de
ambos son muy diferentes, El viento solar lento presenta velocidades por debajo de los 400 kmi/s,
as mas denso y frio. Por otra parte el viento solar rapido presenta velocidades superiores a los 600

kmvs, es caliente y mas tenue. La rapidez promedio para el viento solar quieto es de 400 kmis.

2.2.4 Estudios del viento solar quieto empleando CIP.

Los estudios del viento solar quiete empleando la técnica del CIP se iniciaron con los trabajos de
Denison y Hewish (1867), quienes propusieron el uso del centelleo de fuentes de radio compactas
para estudiar el viento solar en regiones de la heliosfera fuera de la ecliptica. lugar que esta fuera
del alcance de la mayoria de los vehiculos espaciales. El objetivo de las primeras observaciones
fue estudiar la estructura del viento sclar a pequefa escala, pero pronto la técnica del CIP mostré
su utilidad para rastrear las perturbaciones transitorias y recurrentes de gran escala en el medio

interplanetaric y también las propiedades generales del viento solar quieto.

Las H NSV GENPY €1 SYUIPU s 11IveDigaduies auviSiuus Uei [ 0%, Leusdue 1 1yhes ieuuis,
encabezados por Vitkevich y Vlasov establecieron un programa para estudiar el viento sofar
mediante la técnica del CIP. El periodo de observacitén comprendit los afios de 1966 y 1967. De
sus observaciones Vitkevich y Vasov (1970) derivaron que la velocidad promedio del viento solar
era de 300 km/s y la direccion de propagacion alejandose del Sol no era radial. Hicieron notar que
las velocidades del viento solar derivadas para diferentes latitudes mostraba que la direccién de
propagacién del viento solar se apartaba de la direccidn radial. Para el caso de baias latitudes la
direccion del viento solar se desviaba hacia el plano de la ecliptica y para el caso de altas latitudes

el viento solar se desviaba de la direccion radial inclindndose hacia la vertical del polo solar, aunque
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Fig. 2.1 La rapidez del viento solar inferida del CIP y la rapidez medida por las sondas Vela
3, 5, durante el periodo de marzo a agosto de 1971. Los datos de Vela son puntos. Los datos
inferidos con CIP son cruces conectadas por una linca sélida. Tomada de Armstrong y
Coles, 1972,
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muy cerca del Sol la desviacion era muy ligera, concluyendo en una primera aproximacion que el
flujo del viento solar alejdndose del Sol no era estrictamente radial. También derivaron que el
tamafio de la escala de las irregularidades en la densidad del plasma en el medio interplanetario

era de ~210 km.

El equipo de investigadores del Radio Astronomy Centre, India, encabezados por G. Swarup y A,
Pramesh realizaron observaciones del viento solar durante el periodo de febrero a julio de 1971
empleando una frecuencia de 327 MHz. (Bhandarn et at., 1974). Las observaciones cubrieron un
rango de 0.1 < p < 1.0 UA (donde p es la distancia del punto de aproximacién mas cercano de la
linea de vision al Sol). De sus abservaciones derivaron que el tamafio de escala de las
imegularidades de la densidad del plasma en el medio interplanetario en el rango de 0.3 < p < 0.7
UA no presentaban una dependencia de p y el tamafo de la escala de las iregularidades en el
plasma eran del orden de 100 km. Erskine y sus colaboradores (1978) concluyeron que
iregularidades en la densidad del plasma en el régimen de microescala (<500 km) son las
responsables del centelleo interplanetario. Observaciones de dispersitn de ondas de radio hechas
con ameglos de antenas han mostrado que microestructuras a escalas del orden de 10 km estan
muy alineadas al campo magnélico a una distancia ~6 Rs (Armsirong et al, 1990). Las mas
recientes observaciones han confirmado que las microestructuras estan fuertemente alineadas con
el campo magnélico cerca del Sol, y presentan una simetria eliptica, ademas se ha encontrade que
las estructuras presentan una anisotropia para rango de escala entre 1-30 km y 200-3000 km,
observadas a 9 Rs. Una significativa anisotropia se observo para las escalas mas peqguefas pero
ne para fas escalas mayores (Grall y Coles, 1997). Como se puede notar de lo dicho en el parrafo
anterior, durante varias observaciones realizadas por diferentes grupos se ha encontrado que el
tamafio de la escala de las irregularidades de densidad observadas en un mismo rango de
distancias heliocéntricas difieren entre si, pere esto no es contradictorio, lo que sucede es que las
observaciones se han realizado empleando diferentes frecuencias de observacion en el rango de
MHz, como son: 74, B1, 158, 327, 1658. Lo cual implica que el tamario de la escala de las

iregularidades sondeadas es diferente. Y debe quedar claro que el tamafic de la escala de las
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irregularidades que generan e centelleo interplanetario presentan un amplio rango, desde Ia

decena de kilbmetros hasta centenas de kildmetros.

Para 1971, un equipo de investigadores de la Universidad de California en San Diego (UCSD)
encabezados por Armstrong y Coles iniciaron sus cbservaciones del viento sciar empleando un
arreglo dipolar de gran area, operando en una frecuencia de 74 MHz. Las primeras observaciones
cubrieron un periodo de marzo a agosto de 1971. Las velocidades del viento solar derivadas
mediante la técnica del CIP fueron contrastadas con ias observaciones de la sonda espacial Vela y
se encontrd un buen ajuste entre ellas, permitiendo con esto hacer una primera calibracion de las

velocidades derivadas con CIP.

Continuando con su programa de observacién del viento solar, Hewish y su equipo reafizaron
observaciones en la frecuencia de 81.5 MHz durante el periodo de agosto a octubre de 1970
cubriendo un amplio nimero de fuentes de radio para alcanzar una gran cobertura tanto en Iatitud
ecliptica como en dislancias radiales a! Sol. Un detallado andlisis de las variaciones diarias del CIP
de las fuentes de radio y de !a velocidad del viento sotar derivada, sugirid la presencia de haces de
plasma los cuales presentaban una velocidad considerablemente mayor que la velocidad del
plasma ambiente. El promedio de las observaciones de la velocidad mostré que el viento solar no
presentaba una desviacion considerable respecto de un flujo radial y ademas presentaba una
velocidad promedio constante. La comparacion de estas observaciones con mediciones realizadas
in situ por los vehiculos Pionero 6 y Vela, mostraron que las velocidades del viento solar inferidas
con el CIP estaban un poco por debajo de las detectadas /n sify en el medio interplanetario
(Hewish, 1972). Kojima y colaboradores realizaron observaciones con el radiotelescopio EISCAT y
lograron observar la region de la corona solar entre 0.1 y 0.3 UA. Con base en estas observaciones
legraron inferir que el viento solar presentaba una aceleracién hasta mas de 0.1 UA, (20 Rs), tanto
para el viento solar lento como para el rapido, ademas lograron observar viento solar muy lento a

distancias entre 0.18 y 0.27 UA., (Kojima et al., 1992).
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Para esta misma época Rickett (1992) presentd los estudios realizados con el radiotelescopio
MERLIN (The Multiple Element Radio-Linked Interferometer). Las observaciones se realizaron con
el fin de determinar la velocidad y las iregularidades de la densidad a microescala en el viento
solar. El periodo de estudio comprendié de abril a mayo de 1989 y se observé en una frecuencia de
1658 MHz, el rango de distancia cubierto fue de 10-100 Rs y en latitud solar se cubrid de 80° a
+50°. De sus cbservaciones Rickelt infirié que no existia una aceleracién significativa del viento

solar para un rango de distancia entre 10 y 100 Rs.

Houminer y Galtagher (1993), reportaron que en las observaciones del viento solar realizadas de
agosto de 1978 a septiembre de 1979 mediante la técnica de! CIP, se hablan logrado detectar
cascos coronales que son grandes estructuras brillantes en la corona solar que se extienden
radialmente hacia afuera del Sol, las cuales tienen una apariencia como de casco prusianc. Los
cascos coronales cominmente se asocian con Ia localizacién de la linea neutra la cual separa
regiones de diferente polaridad del campo magnético de la superficie fuente, (Feldman et al., 1981}
que incrementa el centelleo de las fuentes cuando estos estaban sobre la linea de vision a las

fuentes de radio estelares. De su estudio Houminer y Gallagher concluyeron:

a) Los incrementos de densidad no compresivos detectados por medio del CIP se habian logrado

asociar sin confusién con cascos coronales.

LY Do las moeon dnl 1D dprivadne nara lme auvsntne nhearadne ca Inr_1rr‘1 Aatarminar ane sl
incremento del centelleo asociado con los cascos coronales era mucho menor que el asociado con
otras estructuras tales como haces corrotantes o haces eruptivos. Ademas sugirieron que una
&poca idénea para estudiar los cascos coronales mediante CIP es el minimo de actividad ya que en

este periodo la hoja de corriente presenta una configuracion més regular y la probabilidad de que

se presenten transientes que afecten las observaciones es minima.




2.2.2 Variaciones latitudinales del viento solar.

Las observaciones del viento solar que Dennison y Hewish (1967) realizaron de febrero a julio de
1966 dieron una primer evidencia de que la velocidad promedio del viento solar en regiones polares
de la atmésfera solar era significativamente mayor que la velocidad promedio del viento solar sobre
el plano de |a ecliptica. Las velocidades derivadas por ellos fueron de 300 km/s para el caso en que
la linea de visién pasé a una distancia del Sol de 0.8 UA y para el caso en que la linea de visidn

cruza {a region polar de la atmdsfera solar a una distancia de 0.36 UA la velocidad derivada fue de

490 km/s,

Ei equipo de la UCSD realizd observaciones continuas durante 1971-1975 lo cual les permitié
cubrir varias decenas de fuentes de radio compactas, las cuales en estudios previos habian
mostrado un centellec intenso y ademas permitian cubrir un amplio range en declinacion, De sus

estudios concluyeron que:

a) La velocidad de! viento solar presentaba variaciones con la latitud, variando tipicamente entre

400 km/s en et ecuador a 550 kmys para una declinacién de +70°.

b} El viento solar promedio se comportaba como un flujo radial con una desviacion méxima de 10.5°

para un rangc de 0.3-1.3 UA.

rara compropar sus résultados, ampliaron sus estudios y consideraron observaciones obtenidas
hasta abril de 1975. Coles y Rickett (1976), reportaron que de las observaciones realizadas durante
1971-1975 se inferfa que el viento solar incrementaba su rapidez promedio al aumentar (a latitud
presentando un gradiente de 2.1 km/s por grado de latitud, presentandose este efecto en ambos
tados del ecuador solar y ademas encontraron que la rapidez promedio del viento solar como
funcién de la distancia se presentaba constante de ~ 400 km/s en un rango de 0.4 - 1.1 UA, ver la

figura 2.2, (fomada de Coles y Rickett, 1976).
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Fig. 2.2 a) Rapidez promedio del viento solar medida durante 1971 a 1975 en la region

ecuatorial solar (£10°), promediada a intervalos de 0.1 UA de distancia radial. b) La rapidez

promedio del viento solar de 1971 a 1975 promediada a intervalos de 10° de latitud. La

ultima grafica a la derecha es el promedio sobre los 5 afios.




2.2.3 Variaciones del gradiente latitudinal de velocidad con el ciclo de actividad solar.

Para la década de los 80's ya se habia logrado acumular una buena cantidad de observacicnes
producto de los maltiples estudios de! viento sclar mediante diversas técnicas. Con base en estas
observaciones colectadas por mas de dos décadas se desarrollaron nuevos programas con el

animo de conocer la evolucion y estructura del viento solar con el ciclo de actividad del Sal.

Para mediades de la década de los 80's se sabia que la rapidez promedio del viento solar variaba
con la iatitud heliografica (Coles y Rickett, 1976; Rickett y Coles, 1977). Ademas se tenia
conocimiento de que los haces corrotantes de viento solar podian generar actividad geomagnética
recurrente y se habia logrado identificar a los hoyos coronales (HC) como fuentes del viento solar
rapido y se les reconccia como regiones de baja densidad, baja temperatura y de lineas de campo
magnético abierto. Con esta asociacién se incrementd el interés en la evolucion de los HC con el

ciclo de actividad solar.

Sime y Rickett (1978) compararcn la velocidad promedio dei viento solar deducida de! CIP con
observaciones de HC y encontraron que Ias haces de viento solar rapido observados cerca de la
ecliptica durante el minimo solar eran extensiones de haces de viento solar polar. La evolucion de
los HC con el ciclo de actividad solar mostré su directa influencia en la evolucién de los haces de

viento solar rapido, lo cual se puede apreciar como un lento cambio en el gradiente latitudinal de la

F i PP Y mam Al Aimle eslas A aban s oAl ERal:Ta)) .o P TRUSRR | VI Py
valasidad armmaadin dot domdn oolar con ol cislo colar (Colzo o o, CET Do v Al

presentaron un estudio del viento solar que comparaba cbservaciones por CIP y observaciones
obtenidas por sondas espaciales, las observaciones se tomaron entre los afios de 1974 y 1979, De
estas observaciones Coles y Rickett (1986} concluyeron que los haces de viento solar polar répido
emanaban de los hoyos coronales polares (durante el minimo solar) y mostraron que para el
maximo del ciclo de actividad solar tanto los hoyos coronales como los haces de viento solar rpido
que provenian de los polos del Sol habian desaparecido. Uno de los primeros trabajos de revisién
que mostré cual era la dependencia de la distribucién de la rapidez del viento solar con el ciclo de

actividad del Sol, fue el de Kojima y Kakinuma (1990}, en este estudio se mostro que:
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a) Los cambios de la estructura tridimensional del viento solar presentaban una relacién con la fase

de la actividad de las manchas solares.

b} El viento solar lento se encuentra distribuido a lo largo de la linea neutra durante todo el periodo
del ciclo solar; durante el periodo de baja actividad solar, el viento lento se distribuye a lo largo de
una linea neutra ondulante paralela al ecuador solar; durante {a fase activa el viento lento tiende a
ser distribuido a lo largo de la linea neutra, perc presenta una gran amplitud latitudinal. Al
expanderse las regiones de viento polar rdpido hacia el ecuador lo cual ocurre durante la fase
descendente y el minime de actividad, las regiones de viento solar lento disminuyen y el gradiente
de rapidez latitudinal se incrementa en las fronteras de las regicnes de viento solar lento ¥ rapido.
Durante la fase ascendente, las regiones de viento solar rapido se contraen hacia los polos
mientras que las regiones de viento solar lento se expanden y e! gradiente de rapidez latitudinal

tiende a ser menos agudo.

) El viento solar es acelerado gradualmente en regiones hasta una distancia menor a 0.3 UA y
ademas se detecto que la rapidez del viento solar se incrementd mas en Ios‘haces de viento rapido
que en los haces de viento lento y para distancias mayores a 0.3 UA [a rapidez para ambos casos
se incremento casi igual. En promedio, la rapidez del viento sclar no mostré una significativa

variacién para distancias radiales de 0.4 a 1.1 UA (cerca del plano de la ecliptica).

Rickett v Coles habian colectado cbservaciones del viento solar mediante el método de CIP por un
perlodo de 16 afios y contaban con multiples observaciones realizadas por diferentes sondas
espaciales para el mismo periodo, (en particular Pionero 11 y el Viajero 1). Con base en estos
datos Rickett y Coles (1991) concluyeron que la técnica de centelieo subestimaba la velacidad del
viento solar en ios casos de perturbaciones de pequefia escala o que evolucionaban rapidamente y
presentaba una buena estimacion para las estructuras de gran escala y lenta evolucion, ver figura
2.3. Ademas encontraron que en periodos de baja actividad ¢ la fase declinante del ciclo solar,
axistia una correlacién entre e! viento solar rapide y las regiones de campo magnélico abiertas que
presentaban una baja densidad y una correlacién entre el viento solar lento, con una densidad
mayor y la proximidad de los éstos a la hoja neutra de corriente. Ademds hicieron notar que cerca
del maximo solar, ta velocidad promedio del viento solar era uniformemente baja sobre todo el
rango de falitudes heliograficas y que la distribucién de la densidad de |a corona era mas esférica,
aunque ésta se mantenia un poco baja en las regiones polares. De todas sus observaciones
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concluyeron que el campo magnético coronal presentaba una influencia determinante en el control
de la estructura tridimensional del viento solar, ver la figura 2.4 y 2.5.

Manoharan P.K. (1995}, reportd que de su estudio entre el viento solar quieto y la fluctuacion de la
densidad con respecto a la hoja de corriente neutra para el ciclo solar 22 empleando datos CIP
abtenidos con el radiotelescopio de Ooty, logrd obtener los mapas sinopticos de velocidad y
densidad del plasma solar. Los mapas sindpticos se compararon con mapas de densidad coronal y
campo magnético de la superficie fuente del viento solar en un modelo potencial dei campo coronal.
Sus estudios revelaron una asociacién entre la rapidez del viento solar y la intensidad del campo
magnético coronal y ademas encontré fluctuaciones significativas de la densidad amiba de las
regicnes de campo magnético cerrado. Ademas mostré que la turbulencia cornpresiva en los haces

de viento sofar rapido es mayor por un factor de 2 o mas que en los haces de viento solar lento.
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Fig. 2.3 Comparacién de la rapidez del viento solar derivada con CIP y las medidas por
vehiculos espaciales para regiones cercanas a la ecliptica. Las lineas punteadas conectan las
observaciones de CIP de la fuente 3C144 para los dias 70-150 y 190-270 durante los afios
1973 a 1976. las lineas s6lidas conectan las observaciones de vehiculos espaciales (Pionero

11, Viajero 1). Tomada de Rickett y Coles, 1991,
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Fig. 2.4 La rapidez del viento solar promediada a intervalos de 0.1 UA en distancia
heliocéntrica para tres periodos promediados (1972-1976, 1978-1981, 1983-1986). las
barras de error son el doble de la desviacion standard en la media. Tomada de Rickett y

Coles, 1991.
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Fig. 2.5 La rapidez del viento solar promediada anualmente contra la latitud heliografica

{grados) para ¢l periodo 1972 a 1987. Las barras de error son el doble de la desviacién

standard en la media. Tomada de Rickett y Coles, 1991.



2.3 Perturbaciones de Gran Escala en el Viento Solar.

Por estructuras de gran escala en el viento solar entendemos regiones grandes con mayor
densidad que la densidad promedio del plasma asociado al viento solar quieto. Las perturbaciones
heliosféricas de gran escala mas intensas en el viento solar son los haces corrotantes que se
forman como resultado de la interaccién entre los flujos de plasma rapido y lente emitidos de ciertas
regiones en el Sol, lo cual da lugar a zonas de compresién en las que la densidad del plasma se ve
notablemente incrementado y que eventualmente en algunos casos llegan a convertirse en frentes
de choque. En particular, el flujo de plasma rapido emitido por un HC interactaa con el plasma mas
lento que va encontrando frente a &l conforme el hoyo coronal rota y el plasma se aleja del Sol. Este
tipo de interacciones da lugar a lo que se denomina como una regién de interaccion corrotante
(RIC) los cuales son asociados con frentes de choque que corrotan con el Sal. La geometria basica

de un haz corrotante se muestra esquematicamente en fa figura 2.6.

Pero existen en el Ml otro tipo de frentes de choque, los frentes de choque esféricos, asociados
comuinmente a emisiones esporadicas, eruptivas de plasma mas rapido desde ciertas regiones del
Sol. Los frentes de chogque asi formados no corrotan con el Sol sino que viajan radialmente hacia
afuera alejdndose del Sol como se muestra en la figura 2.6, estos frentes de choque esféricos
fueron originalmente atribuidos a las réfagas solares {Hundhausen, 1972), aunque desde las
primeras observaciones de los frentes de choque interplanetarios habia ya dos posiciones tedricas
diferentes. Por un lade Parker (1961) postuld que las ondas de choque ODServagas eran ondas ae
explosién producidas por el enorme pulse de presién causado por el estallido de la rafaga, las
cuales se propagaban atraves de las lineas de campo magnético ya abiertas del viento solar. Por
otro lade Gold (1955) habia‘ya mencionado la posible emision de lenguas de plasma desde el Sol,
debidas al estallido de las rifagas, que estiraban las lineas de campo magnético cerradas de esa
region y que formarian los choques al introducirse supersonicamente en el material ambiente del
Mi. La asociacién de los chogues interplanetarios con el estallido de una rafaga solar tuvo serias
dificultades desde el principio ya que no era extrafio observar choques interplanetarios cuando no

se habla registrado ninguna rafaga y el nimero de rafagas registradas siempre ha excedido, por
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mucho, al nimero de choques interplanetarios detectados. La asociacion selectiva tampoco ha
funcionado y no es raro que no se observe ningun choque interplanetario después de las rafagas
mds intensas. Las observaciones de la Ultima década han puesto cada vez mds en apuros a esta

interpretacién y actualmente ya no es de ninguna manera sostenible.

Otro tipo de evento solar explosivo que se ha visto relacionado con los frentes de choque esféricos
interplanetarios han sido las protuberancias eruptivas (Joselyn y Mcintosh, 1881), que consisten en
la desintegracion repentina de las arcadas gigantescas de material denso introducide desde la
cromosfera en la corona solar, sin embargo, un estudio que comprendié varios cientos de
eyecciones de masa coronal (EMC), a lo largo de todo un ciclo solar, mostré un porcentaje, no muy
variable con la época, de menos del 50% de EMC asociadas con rafagas o con protuberancias
eruptivas {Wagner, 1984}, Mas auln, analisis detallados de la evolucién de ambos tipos de procesos
cuando serencontraron asociados, mostraron que es comin que las EMC empiecen a verse antes
de que ocumma ef evento explosivo superficial (Jackson y Hildner, 1978), esto conduce
necesariamente a admitir que aunque las EMC, y por lo tanto los choques en el medio
interptanetario, estén a veces asociados con estos eventos solares explosivos, las rafagas o las
protuberancias eruptivas no pueden considerarse de ninguna manera como la causa de las EMC y

por lo tanto tampoco de los choques que se forman asociados a ellas.

En un amplio estudio de casi 100 perturbaciones de gran escala en el viento solar, rastreadas por
modin 4z la tAnnica de £ID Aurante mAs de un afin. Hewish v Bravo (1986) pudieron estimar la
regién del Sol donde se originarcn estas perturbaciones y encontraron que, en todos los casos, la
regidn estimada como fuente contenla un hoyo coronal de latitud baja o media o la extension a mas
bajas latitudes de un hoyo coronal polar. Observaron ademas gque un mismo hoyo coronal podia
producir varias perturbaciones (varias emisiones explosivas de viento solar mas rapido) durante su

paso frente a la Tierra.

El trabajo de Hewish y Bravo (1986) llevé a la conclusion de que las perturbaciones de gran escala

que viajan en el Mi y que eventualmente producen perturbaciones en fa Tierra son generadas en
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HC. Sin embargo, en algunos casos, se observaron rafagas o erupciones de filamentos tan
cercanamente asociades al flujo eruptivo de un HC que es posible que éstos estén verdaderamente
asociados a esos eventos y no sean sélo asociaciones casuales. Por lo tanto es posible que en
estos casos tanto las réfagas como la desaparicion brusca del filamento sean fenémenos
periféricos al mecanismo subyacente que causa la perlurbacién. Esto nos lleva a formamas una
nueva imagen de los HC en el sentido de que el fiujo del viento solar rapido que de ellos surge
puede mantenerse estable durante un periodo largo y producir una RIC o tener fluctuaciones y
producir uno o varios frentes de choque durante su evolucién. Hewish y Bravo (1986) presentaron la
evidencia adicional de que los llamados choques generados por rafagas son en realidad causados
por flujos variables del plasma del viento solar lo cual se deriva de los perfiles temporales de
densidad y velocidad a 1 UA. Houminer y Hewish (1988) mostraron evidencias observacionales
derivadas del centelleo las cuales apoyaban el modelo de los HC como fuentes de vientn solar
rapido los cuales daban origen a las perturbaciones transitorias asociadas can choques en el Ml y

refutaban el modelo de las rafagas como origen de tales perturbaciones.

Bravo S. y colaboradores (1991), encontraron una relacién espacial entre las EMC asociadas con
choques interplanetarios observados con el Helios 1 y HC. Esto dic nuevo apoyo a la asociacion
previamente encontrada con el métodoc de centelleo interplanctario entre los HC y las
perturbaciones en el Ml, aungue no necesariamente indican que las fuentes de las EMC y del

choque que la acompanio hayan sido estos HC.
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Fig. 2.6 a) Bosquejo de Ia configuracién geométrica de un haz corrotante durante una

observacién de centelleo. b) Una representacion de un frente de choque esférico.
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2.3.1 Perturbaciones transitorias de gran escala.

Durante agosto de 1976, los investigadores de las Universidades de Cambridge, California y
Nagoya, realizaron varios estudios conjuntos empleando cbservaciones de viento solar obtenidas
con la téenica de CIP en los observatorios correspondientes. El objetivo de este programa conjunto
fue el determinar si existia correlacion entre los subitos incrementos en el indice de centelieo
registrado para cierlos dias y la ocurrencia de cuatro rafagas intensas ocurridas en et mes de
agosto de 1972. Del andlisis de las observaciones Kakinuma y Watanabe (1976) encontraron la
existencia de cuatro frentes de choque y haces de viento solar rapido para los mismos dias en los
que se habian presentado las rafagas intensas, pero el escenaric del Ml para estos eventos
tampién presentaba la existencia de un HC que podia asociarse como fuente de los haces de

viento solar rapidos, lo que les complict la inlerpretacion de las observaciones.

En Ia Universidad de Cambridge se desarrolio un ambicioso proyecto con el objetive de estudiar las
perturbaciones transitorias en el viento solar. £1 proyecto consistié en observar ~900 fuentes de
radio empieando un arreglo dipolar de gran érea. Las fuentes de radio formaron una rejilla que
cubria un amplio rango en elongaciones y declinaciones, cubriendo 24 horas de ascension recta,
las observaciones se realizaron en una frecuencia central de operacién de 81.5 MHz. Las fuentes
seleccionadas se observaron por un afio con el fin de determinar el centelieo de cada fuente como
funcidn de su elongacién. El periodo de observacion comprendio del 10 al 21 de diciembre de 1978,
un periodo de intensa actividad solar para el cual se tenian observaciones de sondas espaciales y
otras observaciones disponibles. Empleando estas observaciones Gapper et al., (1982) generaron
mapas diarios del cielo mostrando el indice de centelleo asociado a cada una de las fuentes de
radio. Para generar un mapa se requiere observar el cielo 24 horas y las fuentes de radio se
observan una sola vez por dia al barrer el cielo de Oeste a Este, ya que el radiotelescopio que se
emplec para sus observaciones es un instrumento que observa el bdnsito de las fuentes por su
meridiano central. Ademas lo que se obtiene es un mapa bidimensional, el cual requiere de una
especial interpretacion para perturbaciones transitorias de gran escala que evolucionan en ¢l medio

interplanetario en tres dimensiones. Del andlisis de sus observaciones Gapper y colaboradores
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basandose en el hecho de que los incrementos en el indice de centelleo estan correlacionados con
el incremento en la densidad del plasma, lograron identificar y rastrear grandes regiones de plasma
comprimido que se desplazaban alejandose del Sol, las cuales se caracterizaban por tener zonas
posteriores a la regién de incremento de la densidad con una velocidad mas alta que el plasma
solar ambiente. De la comparacion de sus observaciones con ios datos obtenidos por la sonda
espacial Pionero fograron corroborar que los incrementos del centelleo si estaban correlacionados
con el incremento en la densidad del plasma solar. Ademas lograron rastrear perturbaciones en un
rango de 0.5-1.5 UA y las corretacionarcn con la ocurrencia de tormentas geomagnéticas intensas,
dando una posibilidad de hacer prondsticos de perfurbacicnes geomagnéticas mediante el rastreo

de ias perturbaciones de gran escala en su camino hacia la Tierra {Gapper et al, 1982).

Desde las primeras observaciones del viento solar empleande CIP realizadas por Hewish, Gapper y
Tappin, se hablan observado regiones semiesféricas de plasma o conchas de plasma
expandiéndose y alejandose del Sol. Dichas regiones presentaban incrementos del centelleo, pero
al seguir su evolucién éstas presentaban grandes regiones que las seguian asociadas con una
disminucién del centelleo (Gapper et al., 1982). Estas observaciones se interpretaron en términos
de uha conchas de plasma muy delgada y turbulenta que se desplazaba radialmente alejandose del
Sol la cual era seguida por un viento solar de baja densidad pero muy rapido, que era capaz de
generar un centelleo significativo (Tappin, 1987). Después de sus primeras observaciones de las
conchas de plasma, la pregunta obligada a responder era ¢gcual es el origen de estas
perfurbaciones transitorias de estructura esférica?. Hewish y colaboradores mantenfan la postura
de que las conchas eran de distinto origen a las regiones corrotantes y sugirieron que el rastreo
hacia atras sobre el disco solar de tales perturbaciones mostraria el lugar y la posible fuente de
origen de tales perturbaciones. Para la década de los 80's, existia un fuerte oposicion al modelc de
que las perturbacicnes transitorias del tipo conchas esféricas eran generadas por ocumencias de
rafagas intensas (Tappin, 1983; Hewish et al., 1985; Hewish y Bravo, 1986; Bravo et al., 1991), el

modelo opuesto proponia que las perturbaciones esféricas estaban asociadas a pequefios hoyos
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coronales evolucionando, los cuales repentinamente producian flujos rapidos de viento solar los

cuales generaban compresiones de densidad generando posteriormente las conchas de plasma.

Hewish et al., (1985) ampliaron sus observaciones hasta alcanzar a cubrir 2500 fuentes de radio
compactas, las cuales formaban una rejilla bien definida, que cubria un amplio rango en declinacion
y angulo horario del cielo. Con base en estas observaciones, el equipo de Cambridge logré hacer
mapas diarios de centelleo del cielo, lo cual les permitid detectar y rastrear perturbaciones
transitorias de gran escala. Tratando de encontrar la fuente en el Sol de las perturbaciones, Hewish
y colaboradores rastrearcn hacia el Sol las perturbaciones observadas. Hewish et al., {1985)
conciuyeron que los origenes de tales perturbaciones transitorias de gran escala eran flujos
intermitentes de plasma rapido que emergian de hoyos coronales. Ademés, mostraron que de sus
observaciones se derivaba una fuerte correlacién entre el centelleo y la densidad del plasma sotar
(N). Cuando ésta satisface que 3 < N < 40 cm™, la relacién se expresa mateméticamente como:
g=(N cm/9)°%, Del analisis de varias perturbaciones transitorias fipo concha esférica concluyeron
que conchas esféricas de grosores menores a 0.05 UA y moviéndose mas rapido que 1000 km/s no
podrian ser detectadas mediante centelleo usando radiotelescopios que hacen observaciones de

fuentes de radio estelares en transito sobre el meridiano local.

2.3.2 Haces corrotantes de viento rapido.

b snm e ata al saalallaw Ao miinden firmmban da cndia ~ebalaran doeanba das mArAr G milREARdA
WM TAAI I Wrl Al Pl v WMALAR A el IMIA W F AR ARIar AN W wEA s e R e

diferentes elongaciones, Houminer (1971) encontré una evidente correlacion en la ocurrencia de
incrementos significativos en el indice de centelleo de las fuentes y su recurrencia con un periodo
de 27 dias, lo que dio la primera evidencia de estructuras de ptasma corrotantes gue persistian por
mas de una rotacion solar. Esto dio una evidencia convincente de que algunos de los incrementos
en el indice de centelleo eran causados por haces de pfasma corrotantes con el Sol y ademas
identificd los haces corrotantes con la estructura sectorial magnetica del Sol que fue claramente
observada por medio de las sondas espaciales. Posteriormente, las imagenes en rayos X

proporcionadas por el Skylab mostraron estructuras de los haces de viento solar vinculados a HC,
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lo cual llegd a fortalecer las ideas ya existentes de que los origenes de los frentes de chogue
alingados con el campo magnético espiral y corrotantes con el Sol estaban asociados al flujo del
viento rapido provenientes de HC en latitudes medias y bajas. Siendo los HC regiones corrotantes
con el Sol, las estructuras formadas en el medio interplanetario por el flujo corrotante del viento
rapido que de elios emana es justamente [0 que se conoce como una region de interaccion
corrotante. Ampliando sus estudios Houminer y Hewish {1972) realizaron un estudio de 32 fuentes
de radic durante ocho meses y confirmaron los resultados de Houminer (1971) y ademas
encontraron una fuerte correlacion entre la velocidad del viento solar y el nivel de centelleo con un
retraso de entre 2 y 3 dias (el aumento en la velocidad registrada a la altura de la Tierra ocurria
después del aumento del centellec). Estos autores propusieron que el aumento en el centelleo
estaba relacionado con el incremento en la densidad del viento solar causado por la interaccion de
vientos rapido y lento. Ellos ubicaron los sectores alineados a lo largo de las lineas de campo
magnético interplanetaric sobre un rango de distancias de 0.5 a 1.3 UA. Esta fue la primera
evidencia experimental de la existencia de los frentes de chogue alineados con la espira! del campo

magnetico interplanetario, sugerido por Hundhausen {1971).

Rickett &t al., {1976) analizaron los datos correspondientes al periodo de 1973-1674 tratando de
correlacionar los hoyos cornales como fuente de los haces de viento solar rapido. Para su estudio
analizaron los datos de ocho fuentes de radio, fas cuales daban informacién de la posicién efectiva
en un rango de 0.4 a 1.2 UA y dentro de un rango de latitud heliografica de 60°S a 80°N y
procedieron a identificar la fuente de los haces rapidos de viento solar mapeandolos hacia atras
sobre el Sol y posteriormente procedieron a comparar estos posibles lugares fuentes con las
imagenes del Sol obtenidas por el Skylab. De su analisis Rickett y Sime concluyeron que existia
evidencia suficiente para asociar preferencialmente a los haces rapidos de viento solar con los HC
como su fuente de origen. Aungue no encontraron una correlacion uno a uno, debide a que se
observaron haces de viento rapido sin poderles asociar un HC y ademas en ocasiones se

observaban HC y no se les podlan asociar haces de viento rapido.




Nuevas observaciones de centelleo hechas por el grupo de Cambridge cubrieron e! periodo ded 17
de julio al 5 de agosto de 1979. Las observaciones se planearon con el objetivo de rastrear la
evolucidén de un haz corrotante, el cual presentd una extensidn en latitudes heliograficas altas. B)
estudio empled una rejilla de 900 fuentes de radio con el objetivo de permitir una definicién mas
precisa de las estructuras de densidad intensificadas o enrarecidas del viento solar respecto al
promedio. El analisis realizado por Gapper et al, (1982) mosird la presencia de estructuras
corrotantes de larga vida, tas cuales contenian sectores tanto de alta densidad como de baja, los

cuales se expandian a altas longitudes vy latitudes heliograficas.

Uno de los mas amplios estudios de haces corrotantes de larga vida lo realizé Woan (1994). Para
este estudio tomé observaciones de CIP con el arreglo de gran area de Cambridge. E| periodo de
observacién comprendié de marzo de 1990 a septiembre de 1993, En este estudio se incorpord una
técnica nueva para generar los mapas de densidad del plasma en el Ml a partir de las
observaciones del centelleo, lo que permiti¢ obtener una interpretacién mas clara de los mapas en
las ocasiones en que se presentaban varios haces corrotantes de viento solar. Con estas nuevas
observaciones y la comparacion con los datos de densidad del plasma en el medio interplanetario
obtenidos por et IMP-8 se corroboré la relacién entre el centellec detectado y la funcién de densidad

para plasma interplanetario determinada por Tappin {1986).
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CAPITULO 3

RADIOTELESCOPIOS EMPLEADOS PARA ESTUDIAR EL
VIENTO SOLAR MEDIANTE LA TECNICA DEL CIP.

3.1 El Arreglo Dipolar de Gran Area en Cambridge, Inglaterra.

El Observatorio Mullard de la Universidad de Cambridge, Inglaterra inici, a mediados de la década
de los 60's, la construccion de un arreglo dipolar de gran area con &l objetive de realizar estudios
del viento solar mediante ia técnica de centelleo interplanetario. En 1966, el observatorio sofar inicié
sus primeras observaciones estudiando un area del cielo entre -10°< & <+44° en declinacion (8) y un
rango entre las 10 y las 16 horas en ascension recta. El arreglo de gran area en Cambridge, tiene
como caracteristicas principales una area fisica de 21150 m? y su frecuencia central de operacion
es de 81.5 MHz con un ancho de banda de 1 MHz. La antena esta constituida por arreglos
horizontales de dipolos de onda completa que llenan una superficie fisica de 470 metros de longitud
en la direccién E-C por 45 metros de ancho en la direccion N-S. Los dipolos fueron configurados en
16 lineas paraielas alNeagas en 1a anection E-U, Ldud ilice 9% wiisuwyw Ui 100 Gipsiss. TOis ol
manejo adecuado de la fase de la sefial se formaron unidades de 16 dipolos, cada uno de {os
cuales se conectd en paralelo sobre una linea de transmision hecha de alambres paralelos de
cobre desnudo. La sefial de cada unidad en los arreglos lineales fue sumada vectorialmente por
pares, usando un combinador de potencia 2:1, los cuales dan una sefal de salida equivalente a la
suma vectorial de las sefiales de entrada en sus puertos. Para integrar la sefial de todas las
unidades en una red de transmision del tipo arbol, Ia linea de transmision principal fue hecha de
cable coaxial para enviar la sefial de 1a antena hasta los puertos de entrada de la matriz de Butler

de 16 puertos con la minima atenuacion de la sefal. Los 16 puertos de salida de la matriz se
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conectaron a 16 receptores superhetercdinos independientes, con el fin de tener la posibilidad de
observar, simultdneamente, fuentes de radio a diferentes declinaciones sobre el meridiana local. El
tiempo de observacion promedio de cada fuente al pasar por el lobulo de deteccién fue de
aproximadamente 2 minutos. Los 16 lobulos detectores se desplegaron sobre un rango en
declinacién entre -10° y 70°. Un diagrama del arreglo de la antena y ta configuracién a blogues de la

electrénica en el radiotelescopio de Cambridge se muestra en la figura 3.1.

Un amreglo de antenas dipolares de gran drea disefiado para detectar CIP presenta diferentes
opciones de operacion. Para la operacién del radiotelescopio de Cambridge se selecciond la opcion
interferométrica, por lo cual el arreglo se dividié eléctricamente en dos partes iguales scbre un eje
E-O. Cada seccién se manejé en la modalidad de interferémetro de fase N-S produciendo
simultaneamente una salida en seno y coseno para cada lébulo detector. La sefial en cada receptor
se procesd por medio de un centelleador de potencia total, el cual, primero filtra la sefal para
eliminar las componentes de baja frecuencia propias del paso de la fuente de radic a través del
l6bulo de la antena, iuego se suman las sefiales y finalmente se suaviza el resultado en un filtro
pasa-bajas. El centelleo registrado en cada fuente se promedio cada 10 segundos y se editaron los
datos para remover los datos contaminados por interferencia, ruidos de origen solar o centefleo
ionosférico. Los datos ya editados se procesaron para obiener ef valor “rms” del fiujo de centelieo
para cada fuente durante el dia. Para 1980 los estudios del viento solar aplicando la técnica de CiP
realizadne an la |Inivarcidan de Camhridaa dtilizarnn el indice da cantellan da una red de mas de
2500 fuentes de radio generando mapas de centelleo del cielo para cada dia, mostrando la
existencia de perturbaciones recurrentes vy transitorias de gran escala en el medio interplanetario.
Cabe mencionar que del estudio original de 2500 fuentes de radio (nicamente 900 presentaron un
centelleo intenso por lo que fueron posteriormente mas Utiles en la generacién de los mapas de

centelleo y en el calculo de 1a velocidad del viento solar.
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3.2 El Arreglo de Antenas Dipolares de Thaltej, India.

El primer intento por desarrollar una red de arreglos de gran 4rea en la India se inici a mediados
de 1984 y estuvo a cargo de S.K. Alukar del Physical Research Laboratory {PRL) en Ahmedabad.
Los objetivos principales por los cuales e PRL planed la construccidn de una red de tres

radiotelescopios fuercn Ios siguientes:

1) Estudiar las estructuras y la distribucién de las inhomogenidades de la densidad del plasma en el

medio interplanetario a distancias comprendidas entre 0.3 y 1 UA.

2) Realizar observaciones para catalogar las fuentes de radic estelares que presentasen centelleo
interplanetario en la frecuencia de 103 MHz con el fin de derivar la velocidad del viento solar a

diferentes distancias radiales y a diferentes latitud y lengitud solar.

El proyecto original consistié de tres amreglos de antenas dipolares en una configuracion triangular.
Uno de los amreglos se construyé en el poblado de Thaltej, Ahmedabad (23°N; 72°E); el sequndo
arraglo se desarrollé en Rajkot (22°N; 70°E) y el dltimo de los arreglos se ubicé en Surat (21°N;
72°6). Bl arreglo de Thaltej tuve inicialmente un area fisica de ~10,000 m?: los arreglos de Rajkot y
Surat contaron con una area fisicas de = 5000 m?. La separacion entre cada par de ameglos fue de

aproximadamente 200 Km. En la figura 3.2a se aprecia la configuracién del arregio de los tres

radiotelesconios ubicardas an al Fatardn da Riiarat India

El radiotelescopio de Thallej es un ameglo de antenas dipolares de gran drea, el cual consiste de
2048 dipolos de onda completa y la frecuencia central de operaciones es de 103 MHz con un ancho
de banda de 1 MHz. El arreglo esta dividido eléctricamente en dos partes iguales, la mitad norte y la
mitad sur. El arreglo total se configura por 64 lineas de transmisién en la direccién E-O. Cada mitad
estd conformada por 32 lineas de transmisi6n, cada una de ellas con 32 dipolos de onda completa
polarizados horizontalmente en la direccién N-S. El ameglo asi constituido genera 64 lbulos
detectores por medio de 2 matrices de Butler independientes. Cada una de las dos mitades del

amreglo tiene asociada una matriz de Butler la cual genera 32 haces desplegados en diferentes
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declinaciones sobre el meridiano local. Cada uno de los I5bulos detectores presentaba una area de
deteccion de 1.8° N-S por 3.6° E-O cubriende un 4ngulo en declinacion de +30° centrado en el zenit.
En la figura 3.2 (b) se presenta un diagrama a bloques de 1a electrénica empleada en el receptor del
arreglo de Thaltej. La sefial obtenida del arreglo de Thaltej fue muestreada a 20 Hz y digitalizada
usando un convertidor A/D de 12 bits para +5 voits, (Alukar et al, 1889) y los datos fueron

almacenados en una cinta magnética para su andlisis posterior.

Durante los afos de operacién del arreglo de Thallej el nimero méximo de fuentes de radio
estelares detectadas fue de = 500, con lo cual se tuvo una cobertura limitada del cielo como para
generar buenos mapas de centelleo. Actualmente los trabajos con la red de los tres
radiotelescopios en Gujarat no han proseguido y el ameglo de Thattej es el unico con posibilidades

técnicas de seguir operando, aunque actualmente sus observaciones se encuentran detenidas.
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3.3 El Radiotelescopio de Ootacamund (Ooty), India.

El radiotelescopio de Ooty que pertenece al National Centre for Radio Astrophysics del Tata
Institute of Fundamental Research, ¢l cual inicié sus observaciones a partir de 1970, fue el primer
gran radiotelescopio en ia India con la capacidad de poder hacer observaciones continuas del cielo
encaminadas a realizar estudios de pulsares, cuasares, galaxias y estudios del viento solar. La
frecuencia central de operacidn del radiotelescopio en Ooty es de 327 MHz con un ancho de banda
de 4 MHz. El radiotelescopio esta constituido por un ameglo de 1056 dipolos polarizados en la
direccion N-3, instalados a todo lo largo de la linea focal de una estructura cilindrico parabdlica
asimeétrica. Cada dipolo es seguido de un amplificador de bajo ruide y de un controlador electrénice
de fase. Para lograr un manejo adecuado de la sefial recibida por los dipolos, la sefial en ¢l arreglo
linea! es combinada en 22 mdédulos, cada médulo constituido por 48 dipolos. La sefal de los
madulos es sumada y llevada hasta el laboratorio donde es captada por el receptor superheteradino
en una configuracién de potencia total. La ganancia del radiotelescopio en una configuracién de
potencia total presenta una razén de sefial a ruido de 25.5 para un ancho de banda de 4 MHz y un
tiempo de integracion de 1 segundo. Las dimensiones fisicas de la estructura cilindrico parabdlica
asimétrica son 530 metros de largo por 30 metros de ancho. La superficie reflectora esta hecha de
11000 cables de acero alineados paralelamente a todo lo largo del eje N-S y esta soportada por 24
marcos parabdlicos. Los marcos estdn separados cada 23 metros. Una de las caracteristicas

hdalame deal —cad*atot.
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inclinacion de 11°, para ajustarse a la latitud geografica de Qotacamund. Esto hace posible que el
eje de rolacién del radiotelescopio sea paralelo al eje de rotacion de la Tierra, permitiends que el
radiotelescopio observe continuamente a las fuentes de radio estelares con una simple rotacion
mecénica de su eje longitudinal en la direccién E-O por un pericdo de ~9.5 horas. Ademas, el 16bulo
detactor del radiotelescopio también puede ser direccionado en declinacion, introduciendo cambios
de fase apropiados entre los 1056 dipolos montados a lo largo de su linea focal. El disefio de este
radiotelescopio presenta grandes ventajas para realizar observaciones de fuentes de radio en una

amplia area del cielo, permitiendo hacer observaciones del viento solar mediante la técnica de| C|P




casi dptima, ya que permite rastrear continuamente una sola fuerite o rastrear discretamente varias
que presenten una ascension recta diferente, Disefiado y construido complstamente por hinddes, el
radiotelescopio de Ooty inicié sus operaciones en 1970 y desde entonces no a dejado de operar. En
1992 toda la electrénica de amplificacion de la sefal fue cambiada, permitiéndole incrementar su
sensibilidad y aumentando su tiempo de vida util hasta por mas de 10 afios. El grupe del National
Centre for Radio Astrophysics encabezado por el Dr. S. Ananthakrishnan, usando los datos
obtenidos con el radiotelescopio de Ooty realizd uno de los primeros estudios del viento solar
empleando observaciones de una sola estacion, logrando catalogar mas de 500 fuentes de radio
estelares que presentaron un centelleo interplanetario bien definido. Un bosquejo de la antena y la

configuracion a blogues del aeglo electrénico se muestra en la figura 3.3.
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focal de la antena se encuentra montado el arreglo de 1056 dipolos. La configuracién de la

electrénica es la empleada en los radiotelescopios para centelleo.
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3.4 El Arreglo de Gran Area en San Diego, California.

El radiotelescopio empleado para estudiar el viento solar, ubicado en la Jolla, California pertenece a
la University of California, San Diego (UCSD). El radictelescopio inicié su operacion en 1972 y esta
constituido por tres arreglos de antenas periddicas operando en una frecuencia central de 73.8 MHz
con un ancho de banda de 2 MHz, el radiotelescopio presenta una configuracién triangular, los
arreglos de antenas que lo constituyen estan situados en cada uno de los vértices de un tridngulo
casi equildtero cuyos lados miden aproximadamente 94, 94 y 74 km. El radiotelescopio consiste de
arreglos cuadrados de antenas periodicas. Cada arreglo de antenas esta formado por 256 antenas
peribdicas con un area fisica de ~4900m?. Cada arreglo genera una serie de lébulos detectores con
un didmetro de 3.5°, los cuales se desplegaron discretamente en 512 direcciones diferentes usando
varias matrices de Butler de 16 puertos. La sefial de cada una de las estaciones se transmite al
laboratorio para su andlisis. En el laboratorio, Ia sefial es recuperada y alimentada a un receptor de
potencia total a través de un filtro pasa-bajas, un filtro anti-aliasing {frecuencia de corte de 5 Hz). La
seﬁa'I de salida del receptor es captada por un convertidor analégico/digital con un muestreo de 64
milisegundos. Después, la sefial pasa a una graficadora y en paralelo se graba el registro en cinta
magnética digital (Armstrong y Coles, 1972). Las primeras fuentes de radio estelares con las que el
equipo de la UCSD trabajé fueron: 3C48, 3C144, 3C147, 3C161, 3C237, 3C273, 3C298, 3C458,
cada una de las cuales se observd diariamente entre 1 y 3 horas, proporcionando
anravimadominis 10 Lwae us uaws. LAs opservaciones desarrciladas diariamente en la UCSD
desde el aflo de 1972 han cubierto latitudes heliograficas en un rango de 60" a +80° y un rango de
distancia radial al Sol de 0.3 a 1.1 UA, permitiendo catalogar mas de 500 fuentes de radio estefares

para ser usadas en los mapas de centelleo.
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1.5 El Radiotelescopio de Toyokawa, Japon.

En 1970, el observatorio solar de Toyokawa, Japén inicid sus estudios en una frecuencia central de
70 MHz con el objetivo principal de detectar perturbaciones de gran escala en el viento solar en una
regién tan cercana al Sol coma 0.5 UA. Para la década de los 80's, con el objetivo de mejorar las
observaciones, ¢! RT recibié una modificacion en la electrénica, la cual fue disefiada para detectar
en una frecuencia central de 327 MHz. Logrando ampliar las observaciones a una region mas
cercana al Sol dentro de un rango minimo de 0.2 UA . E! RT empleado por el grupo japonés en
Toyokawa para estudios del viento solar tiene una estructura cilindrico parabdlica asimétrica. Ei
disefic estructural es muy similar al disefio del radiotelescopio de Ooty. El eje principal de {a antena
tiene una longitud de 100 m en |a direccién E-O. El seguimiento de las fuentes de radio se hace por
rolacién mecanica en ia direccién N-S, ademas de un movimiento del Iébulo detector en la direccion
E-O por medio de un control electrénico en la fase de la sefal recibida del los dipolos detectores.
Dos de las estaciones remotas ubicadas en Fuji y en Sugadaira son conectadas a la estacion base
en Toyokawa por medio de lineas telefonicas comerciales para la adquisicion de datos y para el
control automatico de las estaciones remotas. El radiotelescopio tiene la capacidad de observar
mas de 100 fuentes de radio durante un afio. Con el objetivo de lograr observaciones Gplimas de
cada fuente, los japoneses realizaron un programan de rastreo en el cual las fuentes de radio

catalogadas representaban un conjunto que presentan un buen centelleo.

3.6 El European Incoherent Scatter Radar (EISCAT).

El EISCAT es un sistema de radar con tres antenas que ha estado trabajando desde 1981, Los
abjetivos originales del sistema estaban relacionados con estudios ionosféricos, pero debido a su
limitado tiempe de trabajo en este campo se decidié abrir su tiempo de observacion para otros
trabajos de investigacion. Uno de los campos de esiudio para los que es empleado desde 1985 es

el estudio del viento solar en regiones polares. El EISCAT esta conformado por un sistema de
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frecuencia uitra alta (UHF) y un sistema de frecuencia muy alta (VHF). El sistema de UHF trabaja
en una frecuencia central de 931.5 MHz con un ancho de banda de 8 MHz, el pulso de transmision
pude asignarse en un rango de 1 microsegundeo a 10 milisegundos. El sistema de UHF se configura
con antenas parabélicas de 32 metros de diametro ubicadas en Tromse, Noruega; Sondakyli,
Finlandia; y Kiruna, Suecia. El sistema de VHF trabaja en una frecuencia central de 224 MHz y un
ancho de banda de 3 MHz. La antena del sistema de VHF esta configurado por antenas cilindrico
parabolicas de 40 por 120 metros. La distancia entre las antenas de Tromse-Kiruna y Kiruna-
Sondakyla es de aproximadamente 250 km, mientras que la distancia entre Tromse-Sondakyla es
de aproximadamente 400 km. Los receptores de Kiruna y Sondakylda son enfriados con Helio
liquido logrando que el sistema tenga una temperatura de ~30 K. Ei sisterna de Tromse tiene la
capacidad de funcionar como un sistema receptor y transmisor, con la desventaja de que la

temperaturg del sistema se incrementa hasta ~100 K.

El sistema de radar EISCAT inicié las observaciones de fuentes de radio estelares empleando la
lécnica del centelleo interplanetario desde 1985 (Burgois G., Coles W. A., 1985) y desde de 1990
se han realizado una serie de observaciones, incrementado notablemente su operacién para
estudiar &l viento solar. E! sistema de radar EISCAT en UHF emplea un receptor especial para
centellec que muestrea la sefial a intervalos de 0.01 segundos. Las observaciones de las fuentes
de radio hechas con el sistema EISCAT-UHF se pueden dividir en dos categorias (Breen, et al.,

1996):

a) Las fuentes de radio estelares de didmetro pequefic cercanas al Sol se rastrean con una sola
antena y las fluctuaciones de fa sefal en el receptor de potencia total se emplean para determinar

el indice de centellec de las fuentes observadas.

b} Las fuentes se puede observar simultdneamente con dos pares de antenas cuando la linea de
visitn de las antenas a la fuente intersectan la atmésfera solar en un plano radial ( esto es, un plano
pasando por el centro del Sol). Bajo estas circunstancias frecuentemente se da un alto grado de

correlacion entre las fluctuaciones observadas por las dos antenas y la funcidn de comelacion
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cruzada se emplea para inferir la velocidad del viento solar. Indicando al mismo tiempo cuando uno

0 mas haces de plasma estan controlando la comrelacién.

Con el EISCAT se ha logrado estudiar e viento solar en una regi6n entre 10-120 Rs empleando por
lo general un grupo de 20 fuentes de radio estelares (dependiendo de la época del afio), teniendo
como rango de saturacién en la distancia de observacién de las fuentes de radio un intervalo entre
18-30 Rs, dependiendo de la latitud solar y de la fase del ciclo de actividad solar. Lo mas cerca que
se han realizado observaciones es 11 Rs, y el rango tipico de observacién es de 20-100 Rs. Debido
a la gran distancia enire las tres antenas del sistema EiSCAT-UHF, éste es muy recomendable
para medir la velocidad del viento sotar (Bourgois et al., 1985; Coles et al., 1991b). Las mediciones
se basan en el hecho de que el centelleo observado en las diferentes estaciones esta
frecuentemente muy correlacionado cuando la linea de vision de las dos antenas pasa por la
atmésfera solar sobre un planc que cruza por el centro def Sol, de tal manear gue las dos antenas

observan un volumen de ia corona a la misma distancia radial.
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3.7 El Arreglo Dipolar de Gran Area en México.

A principios de la década de fos 90's fa comunidad cientifica que estudia el viento solar mediante 1a
técnica del CIP, mostrd gran interés por desarrollar una red mundial de observatorios solares que
permitiera estudiar de manera continua la evolucién de las perturbaciones de gran escala en el
medio interplanetario con el fin de establecer un sistema de alerta o prondstico de tormentas
geomagnéticas intensas. Apoyando este objetivo a mediados de 1992 se inicid el proyecto de
construccion de un arreglo dipolar de gran area en México con el objetivo principal de estudiar el
viento solar, El proyecto se ha desarroliade en el Institute de Geofisica de la Universidad Nacional

Auténoma de México, siendo la responsable cientifico del proyecto la Dra. Silvia Bravo.

La seleccién de las caracteristicas basicas del RT a diseriar se hizd con base en las experiencias y
resultados obtenidos con el RT de Cambridge. El equipo de México decidid construir un arregio de
antenas dipolares de gran area con caracteristicas similares al amegio de Cambridge, pero
aprovechando las ventajas de emplear tecnologia modema y una frecuencia de operacidn mas alta,
ademdas de presentar una latitud geografica mas baja que en Cambridge. El disefio prototipo de la
antena, sistema de receptores y la matriz de Butler de cuatro puertos estuvo a cargo del Dr. Michael
Thursby del Instituto Tecnologico de Florida, la implementacion y correcciones hechas por el Dr. M.
Thursby al disefio prototipo estuvieron a cargo del equipo de técnicos comisionado a este proyecto,
pertenecientes al Departamento de Fisica Espacial, Instituto de Geoflsica del cual el autor de esta
tesis es el responsable. kI proyecto también ha recibidé un apoyo continuo y muy relevante por

parie del Programa Universitario de investigacion y Desarollo Espacial (PUIDE-UNAM).

Debido al ruido electromagnético generado por la creciente actividad de los medios de
comunicacion, lo cual perjudica peligrosamente los estudios que se realizan en la ventana de radio,
y considerando que en México no existe oficiaimente una banda dentro del espectro de radio
asignada exclusivamente para fines cientificos, lo primero que se acordé, antes de iniciar ef disefio
det amreglo prototipe, fue el obtener oficialmente una frecuencia de operacion que estuviera libre de

interferencia electromagnética con la garantia oficial de {a Secretaria de Comunicaciones y
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Transportes (SCT), comprometiéndose oficialmente a mantener libre de interferencia la banda de
frecuencia asignada. La banda de frecuencia protegida asignada por la SCT para la operacidn del
arreglo es de 138.9 MHz a 140.4 MHz, esta banda de frecuencia se garantiza que estara fibre de
cualquier interferencia tanto naciocnal como extranjera y se reserva exclusivamente para estudios

cientlficos.
El proyecto del arreglo dipolar de gran érea se configuré en dos etapas:

1) La construccién de un arreglo dipolar prototipo que presentara todas las caracteristicas de
operacion del arreglo dipolar final, aunque constituido con un numero mucho menor de dipolos, lo
cual implica que el &rea de coleccién del arreglo prototipc sera una fraccion de area del arreglo
final. Las caracteristicas y la construccién del areglo prototipo se describira en detalle en una

seccién independiente.

2) La construccion del arreglo final se iniciara una vez que el areglo prototipo muestre su buena
operacién y el lugar de construccin seré en un sitio cercanc a la Ciudad de Morelia en Michoacan

que prasenta un minimo ruido electromagnético de fondo.
3.7.1 Caractaristicas del arreqlo dipolar de gran érea en México.

Las caracteristicas principales de operacion y configuracién del arreglo dipolar de gran area que se

ranctriird on Méxicn son 1as siouientes:

1) Frecuencia central de operacién: 139.65 MHz.

2) Ancho de banda: 1.5 MHz.

3) Elemento basico: dipolo de onda completa.

4) Numero de elementos: 4096.

5) Niimero de lineas E-O: 64, cada linea con 64 dipolos de onda completa.
6) Numero de receptores: 64

7) Numero de matrices de Butler: 2, de 32 puertos cada una.

8) Configuracién de la antena: interferométrica de fase N-S.
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El elemento basico de deteccion en arreglo es un dipolo de onda completa (A= 2.13 m) que estd
hecho con alambre de cobre deshudo (#14/AGW) conectado a una linea de transmision paralela,
construida del mismo tipe de material que el dipolo detector. La separacién entre la base de cada
dipolo sobre la linea de transmisién es de 2.13 metros y cada linea de transmision esta constituida
por 16 dipolos. Para mantener paralelos los conductores de cobre a una distancia de 2.5 cm. sobre
toda la longitud de la linea de transmisidn es necesario usar aisladores de plastico distribuidos cada
30 cm., lo cual permite mantener la impedancia de la linea de transmision constante a un valor de
=800 O, en la figura 3.4 se muestran las dimensicnes y detalles del ensamble de un dipolo a la linea
de transmisién. Las lineas de transmisién E-O se dividen en 4 unidades basicas de 16 dipolos cada
una, los dipolos en la linea de transmisién se encuentran polarizados horizontalmente en la
direccion E-O, la unidad basica tiene una longitud de 34.8 m. El arreglo total se constituye de 256
unidades con un total de 4098 dipolos, Cada unidad se acopla a la linea de transmisién por medio
de un balun. La funcidn del balun es acoplar la impedancia de la linea de transmisién de 800 Q a la
impedancia de la linea de transmision coaxial con valor de 50 Q. Para compensar las pérdidas de la
sefial de RF debido a la atenuacion en el cable coaxial, impedancia de acoplamiento imperfectas,
etc., se determind establecer dos etapas de amplificacién con ganancias tipicas de 20 dB. La
primer etapa amplificara la sefial que sale del balun hacia el primer nivel de los combinadores de
potencia 2:1 entre cada dos unidades basicas. El segundo nivel de amplificacién se establece en la
salida del segundo nivel de combinadores de potencia 2:1 en la linea de transmisién antes de
enviar la sefial hacia los receptores en el faboratorio via un cable coaxial {(RG/58, 50 Q), (ver
diagrama a bloques de la configuracién general en la figura 3.5). Con el fin de obtener 64 I6bulos
detectores se erﬁpleamn dos matrices de Butler de 32 puertos cada una. La malriz de Butler es un
dispositivo formado por acopladores hibridos de 3 dB los cuales funcionan come dispositivos
combinadores de la fase de la sefial recibida, (J. P. Shelton y Hsiao J.K., 1978). El tipo de receptor
que se empleard es un receptor superheterodino. Este tipo de receptores trabaja con una
frecuencia central y un ancho de banda especifico. Para nuestro receptor la frecuencia central es
da 139.65 MHz y tiene un ancho de banda de 1.5 MHz. La potencia de la sefial en esta banda se

acopla al receptor por medio de fa antena, la cual ha sido sintonizada previamente. La sefial de la



antena al entrar al receptor es amplificada por un amplificador de radiofrecuencia comercial de bajo
ruido con una ganancia tipica de 20 dB. En la etapa siguiente la sefial de radiofrecuencia se mezcla
con la sefial del oscilador local cuya frecuencia es de 139.65 MHz, obteniendo a la salida del
mezclador una sefal de frecuencia intermedia de 10,7 MHz. La sefial de frecuencia intermedia es
pasada por un filtro pasa-banda con frecuencias de trabajo de 8.9 a 12.7 MHz. En la siguiente
etapa la sefial es amplificada a través de tres amplificadores de frecuencia intermedia con una
ganancia caracteristica de 60 dB. Dicha configuracién de ampiificacién incluye un control
automatico de ganancia para mantengr el nivel de salida de la sefial estable ante cambios en la
temperatura de ruido del! sistema. La mayor ganancia recibida por ia sefial durante su
procesamiento en el receptor se obtiene en el amplificador de frecuencia intermedia que
comunmente determina el anche de banda del predetector. A 'a etapa de frecuencia intermedia le
sigue la seccion de deleccién, en la cual la sefial pasa a través de un circuito detector conformado
por un diodo para radiofrecuencia (1N4150). Las etapas siguientes de amplificacion y filtrado se
realizan con un arreglo de amplificadores operacionales 741. La dltima etapa consiste de un circuito
integrador cuya constante de tiempo es de 0.1 segundas, la sefial obtenida del circuito integrador
es p:lasada a través de un circuito buffer el cual permite acoplar la impedancia del receptor a un

sistema de registro analbgico/digital.
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3.7.2 El arreqglo dipolar prototipo en Tecloyucan, México.

Considerando que el radistelescopio esta disefado como un instrumento para observar unicamente
fuentes de radio en transito sobre el meridiano local, con una polarizacién de las unidades
detectoras en la direccion E-O, se requiere que la orientacién geografica del arreglo esté en un
rangc de precision del orden de segundos de grado. Una vez orientado el norle geografico se
procedio a limpiar, nivelar horizontalmente y orientar un area de ~1400 m? para iniciar la
construccion de! sistema de soporte del arregle de antenas. En el caso de obtener una crientacion
incorrecta del norte geografico e instalar ia antena con ésta orientacidon, los haces detectores del
arreglo ne se desplegaran sobre el meridiano local y algunas fuentes se observaran antes o
después de su transito sobre el meridiano y se genera un problema de seguimiento e identificacién

de las fuentes de radio detectadas.

Ei elemento basico de deteccidn del arreglo es un dipolo de onda completa (A=2.13 m), que esta
hecho de alambre de cobre desnudo del #14/AGW, el cual se conecta a una linea de transmision
formada por alambres paralelos de cobre desnudo del mismo calibre que e! dipolo. Para mantener
constante la distancia entre los conductores paraleios de cobre de la linea de transmision es
naecesario usar aisladores de plastico, lo cual permite también, mantener constante la impedancia y
la capacitancia de la linea de transmisién. En la figura 3.4 se muestran las dimensiones y detaites
del ensamble de un dipolo. La separacion entre los puntos de ensamble entre los dipolos es de una
longitud de onda. Cada unidad basica del arreglo prototipo se compone de 16 dipolos ensamblados
a la linea de transmision paralela, los dipolos se encuentran polarizados en la direccién E-O al igual
que la linea de transmision (ver figura 3.4). La longitud de la unidad basica es de 34.8 metros de
largo, para mantener su estructura es necesario distribuir aisladores de plastico sobre toda su
longitud. E! arreglo de cada linea E-O consta de cuatro unidades basicas, esto es, 64 dipolos de
onda completa constituyen una linea E-O. El arreglo prototipo se constituye de 16 unidades
basicas, farmando cuatro lineas E-O. Cada una de estas unidades se acopla via un balun toroidal a
ta linea de transmision principal (C. L. Ruthroff, 1959; C. Balanis, 1982), la funcién del balun es

acoplar la impedancia de la unidad con la impedancia del cable coaxial (RG/58). La sefial obtenida
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después del balun es alimentada a un ampiificados de bajo ruido con ganancia lipica de 20 dB
(primer etapa de amplificacién). Las sefales amplificadas de cada unidad son sumadas
vectorialmente por medio de combinadores de potencia 2:1. Las sefiales son sumadas en pares,
esto es, se suman fas sefiales de las unidades 1 y 2 (seccitn 5), las sefiales de la unidades 3 y 4
(seccién 6). Y en la etapa siguiente se suman las sefales de las secciones 5 y 6. Lo cual permite
combinar adecuadamente las sefiales recibidas en las cuatro unidades de cada iinea E-O en un
esquema electrénico tipo arbol. La sefiai obtenida de sumar las cuatro unidades se amplifica por
medio de un amplificador de bajo ruido con ganancia tipica de 20 dB para comegir las atenuaclones
de la sefial durante su transmisién. La sefial de cada linea E-Q es transmitida via un cable coaxial

hasta la caseta de registro donde es alimentada a su receptor respectivo.

Con la antena descrita anteriormente se puede trabajar en una configuracion de potencia total, esto
€s, sumando las sefiales de todas las unidades para alimentar un solo receptor, con io cual se tiene
un solo haz detector mirando hacia el zenit o una configuracidon para 4 haces, la cual se obtiene al
emplear una matriz de Butler de 4 puertos antes de alimentar los 4 receptores. Durante las
primeras pruebas hemos estado trabajande en la configuracion de potencia total, pero nuestro
objetivo es usar la configuracion con 4 haces, para Io cual es necesario emplear un dispositivo
electrénico especial. La matriz de Butler es un dispositivo formado por acopladores hibrides de 3
d8, los cuales funcionan como dispositivos combinadores de fase. La matriz se caracteriza por
estar constituida de 2 puertos de entrada (N es par) o igual nimerc de puertos de salida. La
matriz de Butler disefiada para el arreglo prototipo tiene 4 puertos de entrada. La funcitn de esta
mattiz es generar mediante combinaciones de las cuatro fase de entrada cuatro |6bulos detectores,
desplegados sobre el meridiano local en cuatro direcciones diferentes y fijas (J.P. Shelton y Hsiao
J.K., 1979). Estos I6bulos detectores presentan un ancho del haz de ~8° permitiendo hacer
observaciones del cielo en las declinaciones siguientes: +90° y +135°. Es importante mencionar que
la matriz de Bufler asigna correctamente las sefiales en sus puerlos de salida, si, las sefiales en los

puertos de entrada son iguales en amplitud y tienen la fase correcta, segin se requiera para

82



direccionar 108 |6bules. las pruebas de calibracién en esta etapa son de vital importancia para

obtener I6bulos correctamente direccionados y con las mismas caracteristicas de deteccion.

El receptor disefiado para el arreglo prototipo es el conocido como receptor superheterodino. Este
tipo de receptor trabaja con una frecuencia central y un ancho de banda especifico, para nuestro
recaptor la frecuencia central es de 139.65 MHz y un ancho de banda de 1.5 MHz. La potencia de (a
sefial en esta banda se acopla al receptar por medio del arreglo de antenas dipolares, las cuales
han sido sintonizadas en el ancho de banda requerido. La sefal de radiofrecuencia de la antenas,
previamente amplificada, se alimenta a la primer seccién del receptor constituida por un mezclador
de radiofrecuencia en el cual se mezcla la sefial de la antena con una sefal calibrada generada en
un oscilador local (139.65 MHz), obteniendo a la salida del oscilador local una sefial de frecuencia
intermedia de 10.7 MHz. La sefial de frecuencia intarmedia es pasada por un filtro pasa-banda cuyo
ancho de banda es de 8.9-12.7 MHz. La sefial filtrada es luego alimentada a un amplificader de
frecuencia intermedia, con ganancia tipica de 90 dB, el amplificador de frecuencia intermedia
cuenta con un control automatico de ganancia, necesario para mantener estable el nivel de salida
del receptor. La parte mds grande de la ganancia en un receptor superheterodino se obtiene en el
amplificador de frecuencia intermedia que cominmente determina ef ancho de banda del
predetector. La etapa siguiente es la de deteccién, en esta elapa la sefial de frecuencia intermedia
se pasa a través de un diodo detector (1N4150) para demodular la sefial de frecuencia intermedia.
Posteriormente la sefal es amplificada y filtrada en una serie de ampiificadores operacionales 741.
En {a (ltima etapa se integra la sefial y se acopla a un registro analégico/digital por medio de un

buffer, ver figura 3.5.




3.8 Observaciones Preliminares con el Arreglo Prototipo.

Una vez terminada la construccion del arreglo dipolar y la electronica de los receptores (4) se
presentd la necesidad de calibrar y ajustar a las mismas condiciones de operacidn los receptores
superheterodinos, por lo que se decidio iniciar las pruebas de calibracién bajo las condiciones

basicas de operacion siguientes:

1) La configuracién del arreglo en potencia total. Esto es, emplear un solo haz detector generado
por ia suma de la sefial colectada en cada uno de los 256 dipoios, la cual se envid a un solo
receptor y no se empled la matriz de Butler. El haz detector esta direccionade a 20° latitud norte y
presenta una seccién de deteccidn a potencia media de ~4° en la direcciéon E-O por ~10° en la
direccién N-S. Lo cual nos permitiria (en potencia) observar todas las fuentes de radio en el rango

de declinacién 15° < 5 < 25°.

2) E} tiempo de integracién de posdeteccién es de 0.1 segundo y el tiempo de integracitn a la salida
del receptor es de 1 segundo. Estas especificaciones en los receptores perrﬁitieron detectar ¢! flujo
total de las fuentes de radio, pero no, resolver el centelleo interplanetario que pudiera estar

presente en las observaciones.

Después de varios dias de observaciones y de muitiples ajustes en la electronica se logré realizar fa
ralibracién de los receptores hasta dejarlos en iguales condiciones de operacién. Lo gue permitio
gue se detectaran con toda certeza varias fuentes de radio. Una lista de las fuentes detectadas y su

posicion en el cielo se muestra en la Tabla 3.1

La razén sefhal a ruido promedio obtenida durante las observaciones preliminares es de ~15, El
factor de la razén seiial a ruido asociade a las observaciones preliminares ha sido fuertemente
afectado por el ruido electromagnético intenso que se presenta durante las horas de actividad
cotidiana {06-21 hrs.), ¥ como consecuencia de la ubicacién del arreglo dipolar prototipo dentro de
una zona muy cerca de la ciudad de México. Esto hace muy dificil el detectar fuentes de radio que

emiten débilmente (flujo < 10 Jy). En las observaciones preliminares solo es posible detectar las



fuentes de radio m4s intensas y en ciertas ocasiones hasta éstas son borradas por ef ruido intenso.

Un registro tipico de las fuentes registradas durante nuestras observaciones se da en la figura 3.7.

Tabla 3.1. Lista de fuentes observadas con el arreglo prototipo

fuente posicion (AR, DEC)
3¢ 31¢° (15" 21™, 20° 26")
3C 152 (5" 55™, 20° 21')
3C334 (16" 17", 17° 32')
PSR1937-21 {19" 49", 22° 00")
3C326 {15" 49™, 20° 16")
IC 465° {237 36", 26° 0")
3C 409° (20" 08™, 23° 25")
IC 443SNR (23" 16™, 22" 51°)
3C 450 (23" 16™, 23° 32')

En una variante de las observaciones se modificé el tiempo de integracion y se logré observar un
centelleo en el registro del flujo detectado. La figura 3.6 muestra un registro tipico del centelleo
detectado. Como se puede observar el centelleo no estd bien definido debido a que el tiempo de

integracién aun no es el comecto.
Actualmente se esta trabajando para poder alcanzar los siguientes objetivos:

1) Hacer una calibracion del flujo recibido en nuestra frecuencia de operacion para las fuentes de
radio detectadas y que se encuentran calibradas para otras frecuencias, tales como 81.5 MHz, 327

RALI= ANAO Mk~
enur tmmy G rmeaaey

2) Detarminar el tiempo de integracién especifico de la sefial para poder detectar con toda claridad
el centelleo interplanetario.

3) E! equipo técnico del PUIDE esta desarroliando una interfase de 4 canales y control automatico
de ganancia para poder observar simultaneamente con cuatro lébulos detectores. Lo cual permitira
calibrar la matriz de Butler prototipo.

Una vez alcanzados los objetivos planeados se espera ampliar significativamente el rango de
coveriura de nuestras observaciones con lo cual se lograra observar un nimero importante de
fuentes de radio ( ~ 20/dia) para poder iniciar un andlisis preliminar de las fuentes que presentan un
centellec definido.
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Fig. 3.6 a) Registro de una fuente de radio que presenta un marcado centelleo interplanetario. La observacion
se tomé con el arreglo dipolar prototipo de Teoloyucan, el periodo de observacién de la fuente de radio es de
aproximadamente 2 minutos. by Registro tipico de las fuentes de radio captadas con el atreglo de Teoloyucan.
Como se puede observar en el registro la fuente de radio 3C132 presenta un centelleo en el flujo observado,
pero éste no presenta la resolucién de muestreo adecuado come para que se observe bien definide. El registro

fue editado para poder comparar el flujo de varias fuentes de radio en la misma grifica.




3.9 Andlisis del Ruido Electromagnético Ambiental Detectado Durante los

Radiomonitoreos Realizados en Tulancingo, Charcas, Coeneo, y Teoloyucan.

Existen una gran cantidad de factores externos al disefio estructural, eléctrico y electrénico que
influyen en la eficiencia de operacion de los radiolelescopios y que son de vital importancia.
Algunos de los factores de més peso (considerando que los radiotelescopios trabajan, por lo

general, en una frecuencia central con un ancho de banda especifico) son:

a} El ruido electromagnético ambiental.

b) Las condiciones atmosféricas ambientales

c) El sitio geografico de instalacién.

Los faclores antes mencionados pueden variar de importancia dependiendo del pais en el que se
instale el radictelescopio. Para el caso de México, la importancia de los factores es en el orden

mostrado. Una semblanza de las condiciones impuestas en México sobre los tres factores antes

mencionados se da a continuacion.

a) El factor det ruido electromagnético ambiental en México.

La comunidad cientifica que trabaja en el campo de la radioastronomia tiene acuerdos oficiales a
nivel internacional para usar ciertas bandas del espectro electromagnético en frecuencias de radio

con fines cientifinns | as handas en frarienriac da radin neatanidae nara raalizar nheansanién an

radioastronomia estan dadas en la Tabla 1, ver el apéndice A.

La construccién de un radiotelescopio en México presenta problemas dificiles asociados con la
seleccién de la frecuencia de operacién, ya que México es uno de los paises que no participa de los
acuerdos internacionales para proteger las bandas del espectro electromagnético restringidas
exclusivamente para fines cientificos y la reglamentacién interna para asignar frecuencias de

operacion es muy relajada.
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La asignacién y monitoreo de frecuencias de radio en México estd a cargo de la Secretaria de
Comunicacicnes y Transportes , la cual se encarga de administrar la asignacién de frecuencias de
radio para multiples servicios y usuarios, como son: telefonia, estaciones de radio y television,
banda civil, satélites, fuerzas armadas, etc. Uno de los problemas mas graves en México es gue la
SCT carece de programas de monitoreo para detectar usuarios ilegales y poder mantener asi el

control de las operaciones de comunicacion.

Debido a lo mencichado anteriormente, lo primero que se hizo antes de iniciar e! disefio del
receptor de! radiotelescopio fue obtener un certificado oficial de la SCT asignando una frecuencia
ceniral y un ancho de banda especifico dentro del rango 80 a 170 MHz. El rango de frecuencia
propuesto a la SCT se habla determinado previamente con base en los criterios cientificos del
proyecto, considerando que el objetivo principal del radiotelescopio es estudiar el viento solar
mediante la técnica del centelleo interplanetario. La frecuencia asignada por la SCT es de 139.65
MHz con un ancho de banda de 1.5 MMz, para recibir 1as 24 horas del dia, y el lugar de asignacion

es Tulancingo, Hidalgo.

b) Las condiciones atmosféricas ambientales.

Este factor considera la importancia de instalar el radiotelescopio en un sitio que no sea afectado
por condiciones atmosféricas ambientales adversas tales como: tormentas eléctricas, tornados,
lluvias intensas, nevadas, etc. Para la operacién de un radiotelescopio, es muy grave la ocurrencia
de tormentas eléciricas ya que éstas generan ruido electromagnético intenso que anula la
recepcion de las sefiales. Los tornados, las lluvias o nevadas intensas tienen efectos adversos
sobre la estructura de los radiotelescopios y sobre las lineas de transmision de energla y sefales,
ya que degradan la estabilidad de las estrucluras y favorecen las condiciones de corrosién de los
cables y conectores. En México, afortunadamente se pueden encontrar diversos silios que

presentan condiciones atmosféricas muy generosas para la operacitn de radiotelescopios.



¢) El sitio geoarafico de instalacion.

Este factor es muy importante para determinar el campo de visién del radiotelescopio. Para nuestro
arreglo el campo de vision es sobre el meridiano local, por lo que se requiere que en la direccion N-
$ geografica el campo de visiéh sea lo mayor posible. Es por esto que el lugar deberd estar limpio
de altas montafias con un angulo de visién desde el sitio de observacién no mayor a 5°. Para
desarrollar un arreglo dipolar de gran 4rea, es muy importante que et drea de instalacion de la
antena sea horizontal y plana para poder usar el suelo como pantalla de reflexién natural. En caso
de tener un terreno con una ligera pendiente la estructura de soporte de la antena sera immegutar y
esto implica la instalacion de una pantalla reflectora artificial, que incrementa los costos de
canstruccion de la antena. También se considera que el sitio no presente ndcleos urbanos con un
importante desarrclic industrial, debido a que la tecnologia empleada en las industrias ¢ la actividad
urbana es una fuente potencial de ruido electromagnético ambiental. Como una condicidn extra se
debe ubicar el arreglo de antenas dipolares lejos de las lineas de aita tension {22 kv.}. La distancia

minima a Ias lineas de transmisién debe ser de 5 km.

3.9.1 Técnica para realizar el radiomonitoreo.

3.9.1.1 Equipo y material.

El equipo y material requerido para hacer un monitoreo de ruido electromagnético ambiental se
determina con base en la frecuencia de operacién y el ancho de banda que se desea monitorear,
Con la experiencia de monitores previos, decidimos emplear para estas pruebas tres diferentes
antenas detectoras de alta ganancia y un Analizador de Espectros muy sofisticado. El equipo v el

material empleado durante tas pruebas se listan a continuacién:

1) Analizador de Espectros HP-8596E. El analizador de espectros es e instrumento basico para

realizar las mediciones de ruido electromagnético. La frecuencia de deteccion y la amplitud

esperada de la sefial de recepcion determinan la seleccién del tipo de analizador de espectros a
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usarse. El analizador de espectros empleado en estas observaciones presenta las caracteristicas

basicas siguientes:

a) rango de frecuencia: 9 kHz a 12.8 GHz, fraccionado en 4 bandas, 9 kHz a 2.9 GHz, 100 kHz a

29GHz 2.75a6.5GHzyde 6.0a 12.8 GHz.

b) rango de la amplitud: de +30 dBm sobre el nivel de ruido promedio mostrado.

¢) nive! de ruido electrénico promedio mostrado:

para 400 kHz - 2.9 GHz: < -125 dBm (30 Hz de RBW) y < -115 dBm (1 kMz de RBW).

para 2.75 - 6.5 GHz: < -127 dBm (30 Hz de RBW) y < -112 dBm (1 kHz de RBW).

para 6.0- 12.8 GHz: < -115 dBm (30 Hz de RBW) y < - 100 dBm (1 kHz de RBW).

donde: RBW es e! ancho de banda minimo detectable.

d) conectores de acoplamiento tipo N con impedancia de 50 ,

2) Convertidor de voltaje, 12 volts/comiente directa a 110 volts/60 Hz corriente alterna, para una

carga méxima de 800 Watts.

3) Tres antenas detectoras. disefiadas para trabaiar en una frecuencia central de 139.65 MHz v un
ancho de banda amplio. Los tipos de antenas utilizados son: una antena dipolar, una antena yagi y

una antena omnidireccional. La descripcion de la estructura de cada antena se da a continuacién.
a) Antena Yagi-Uda de 6 elementos.

El eje principal de la antena tiene una longitud de 1.5 metros, El je esta hecho de tubular cuadrado
de aluminio de 1 pulgada. El elemento detector y los elementos directores estan hechos de tubo de
cobre de ¥ de pulgada de didmetro, La separacion entre los elementos de la antena es la siguiente:

entre el reflector y el elemento detector se tiene una separacion de 0.15A; la separacién entre el



detector y el primer director es de 0.14. La longitud del elemento detector es de 0.476A y la longitud
de los elemenlos directores es de 0.467X, donde A=2.15 metros. Un ésquema de la antena Yagi-

Uda y su patron de radiacion se presenta en la figura 3.7.

b) La antena omnidireccional.

La base de esta antena es un conector tipo Nf hembra para montaje de chasis. Sobre las
perforaciones de 'a base del conector se montan los elementos radiales y sobre e! conducior
central se monta el elemento vertical. La longitud de los cuatro elementos radiales y el elemento
vertical es de 0.25% (0.537m). En la figura 3.8 se muestra la configuracién de fa antena

omnidireccional y su patrén de radiacién.
c) La antena dipolar.

La antena dipolar esta hecha de alambre de cobre de calibre 14 (1.63 mm). La base del dipolo es
un conector tipo N/hembra para montaje de chasis. La longitud del dipolo es de 0.5X (1.07 m). Un

bosquejo del dipolo y su patrén de radiacién se da en la figura 3.9.
4) Un cable coaxial RG 58/ 5002 con lengitud de 50 metros con conectores tipo N en sus terminales.

5) Una bateria portatil con voltaje de 12 volts /CD a 30 A,
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Fig. 3.7 Esquema y dimensiones basicas de la antena Yagi-Uda de 6 eclementos, empleada en los

radiomonitoreos y su patron de radiacién asociado.
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Fig. 3.10 Configuracién general de los instrumentos para realizar las pruebas de radiomonitoreo.
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3.9.1.2 Procedimiento Técnico.

La primera parte del procedimiento técnico consiste en ubicar los lugares que satisfacen por lo
general todos los requisitos mencionados. La ubicacién de estos lugares se realizé haciendo un
estudio de los mapas topograficos y climaticos de los Estados mas cercanos al Distrito Federal. La
siguiente etapa consiste en realizar trabajo de exploracién en {as zonas previamente determinadas
para seleccionar un lugar adecuado, tratando de satisfacer todos los requisitos necesarios. Una vez

ubicado el lugar, el precedimiento técnico de las pruebas es el siguiente:

1) La instalacion del campamento debe realizarse en un lugar alto y despejado que permita ubicar
visualmente las posibles fuentes del ruido electromagnético. La instalacién también toma en
cansideracion la instalacién de la fuente de voltaje v la proteccién del analizador de espectros ante
el calor excesivo del medic ambiente, Para temperaturas arriba de 40°C la calibracién del
analizador de espectros se distersiona, proporcionando valores incorrectos. La figura 3.10 muestra

un diagrama a bloques del arreglo técnico empleado para realizar [os monitoreos.

2) Calibracién del analizador de espectras. Para pruebas que se realizan en e! campo, la cafibracion
del instrumento es de vital importancia ya que debido a los cambios de temperatura y a la vibracidn

expuesta por el traslado del equipo, éste pierde su calibracion.

3) Instalacion de la antena detectora y acoplamiento de la linea de transmision al analizador de
espectros, La antena y la linea de transmision deberan permanecer io mas flias posible, para evitar

oscilaciones de la sefial inducidas por el movimiento.

4) Para el primer monitoreo se considera una frecuencia central de operacién de 139.65 MHz con
un ancho de banda de 10 MHz. Lo cual permite que tengamos una idea general de las frecuencias
que se reciben en ese iugar. Dado que las antenas son de alta ganancia en una direccién

especifica, el monitoreo se basa en un barrido del angulo azimutal.

5) De la primera cbservacién se identifican las frecuencias y direccion asociadas a las seilales con

potencia de recepcidn maxima y a continuacién se reduce el ancho de banda del receptor a 2 MHz




y se redliza olra serie de mediciones. Todas las mediciones son grabadas en la memoria del
analizador de espectros, anotando: lugar de ta prueba, dia, hora y las condiciones especificas de

las medicicnes.

6) La Gtima serie de mediciones se realiza direccionando la antena al sitio que presenta méaxima
potencia de emisién en la frecuencia mas cercana o dentro del ancho de banda de nuestro interés.
El ancho de banda del receptor se reduce a 1.5 MHz y la atenuacion del analizador se fija en su
limite inferior para comparar el ruide electromagnético con el ruido electrénico del analizador de

espactros, el cual fija un limite de resolucién de las sefales que se pueden recibir.,

7) Ei procedimiento mencionade en los puntos 3 al 6 se repiten para cada una de las antenas. En
algunos casos las sefiales de ciertas frecuencias se reciben mejor con alguna de las tres antenas,

debido a su sintonia, ancho de banda y ganancia.

3.9.2 Las observaciones realizadas en Tulancingo.

Los monitoreos en Tulancingo, Hidalgo (longitud: 98°22'08”; latitud: 20°04'58"), se realizaron el dia
28 de enero de 1997 a diferentes horas del dia. Las observaciones mostradas a continuacién son

observaciones tipicas de! ruido electromagnético que existe en este lugar.

La gréfica #1, muestra la sefiat recibida por la antena Yagi acoplada al analizador de espectros con
en -50 dBm, tiempo de barrido de 50 milisegundos, ancho de banda de resolucién de 100 kHz. El
nivel de ruido de la sefal captada es de -87 dBm sin mostrar la recepcién preferente de alguna

frecuencia.

La grafica #2, muestra la sefial recibida por a antena Yagi para una Fc = 139.65 MHz, AB = 2 MHz
y niveles similares de referencia. El nivel de ruido de la sefial captada por la antena es de -100

dBm, sin mostrar la recepcién preferente de alguna frecuencia.
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La grafica #3, muestra la sefial recibida por la antena dipolar para la misma Fcy un AB = 10 MHz ¥y

niveles similares de referencia. El nivel de ruido delectado por la antena es de -85 dBm, sin mostrar

la recapcidn preferente de alguna frecuencia.

La grafica #4, muestra la sefial recibida por la antena dipolar para un ancho de banda de 2 MHz ¥

niveles similares de referencia. El nivel de ruido es de -98 dBm, sin mostrar la recepcién preferente

de alguna frecuencia.

La gréafica #5, muestra la seilal recibida por la antena omnidireccional con ta misma F¢ y un AB = 10

MHz y niveles similares de referencia. El nivel de ruido de |la sefial es de -85 dBm, sin mostrar la

recepcién preferente de alguna frecuencia.

La grafica #6, muestra la sefal recibida por la antena omnidireccional con la misma Fcyun AB =2
MHz y niveles similares de referencia. El nivel de ruido de la sefial es de -100 dBm, sin mostrar la

recepcion preferente de alguna frecuencia.

3.9 .3 Las observaciones realizadas en Charcas.

Los monitereos en Charcas, San Luis Potos( (longitud: 101°06°37"; latitud: 23°07'47"), se reafizaron
el dia 29 de enero de 1997 a diferentes horas del dia, Las observaciones mostradas a continuacidén

son observaciones tipicas del ruido electromagnético que existe en este fugar.

La grafica #7, muestra la sefial recibida por la antena Yagi con una Fc = 138.66 MHz yun AB = 10
MHz, nivel de referencia de -50 dBm. El nivel de ruido encontrado es de -80 dBm, y se detectaron
tres sefiates. La sefial mas potente sobre el nivel de referencia se ubico en 143.8 MHz, con una

potencia de -85 dBm. El lugar de origen es la Ciudad de Matehuala.

La gréafica #8, muestra la sefal recibida por la antena Yagi en la misma Fc, un AB =2 MHz y el
mismo nivel de referencia. Ei nivel de ruido es de -92 dBm sin presentar una frecuencia preferente

de recepcion.




La grafica #9, muestra la sefial recibida por la antena dipotar con Fc y AB = 10 MHz, y el mismo
nivel de referancia. El nivel de ruido es de -87 dBm, sin presentar deteccién de alguna frecuencia

en especifico.

La grafica #10, muestra la sefial recibida por la antena dipolar con la misma Fc y un AB = 2 MHz. El

nivel de ruido es de -98 dBm, sin presentar deteccidn de picos en la sefial.

La gréfica #11, muestra fa sefial de fa antena omnidireccional con la misma Fc y un AB = 10 MHz.
El nivel de ruido es de -85 dBm, y se detectd una transmisién en la frecuencia de 143.88 MHz con

una potencia de -74 dBm. E! lugar de transmisién se ubico en la Ciudad de Matehuala.

La grafica #12, muestra la sefial de la antena omnidireccional detectando en la Fc y un AB =2 MHz.

El nivel de ruido detectado por la antena es de -102 dBm, sin detectar transmisiones especificas.

3.1 .4 Las observaciones realizadas en Coeneo.

Los monitoreos en Coeneo, Michoacan (longitud: 101°43'34"; iatitud: 18°49'11"), se realizaron el
dia 22, 23,28 y el 29 de enero de 1997 a diferentes horas de! dia. Las observaciones mostradas a
continuacién son observaciones tipicas de! ruido electromagnético asociado 2 la banda de

observacitn del radiotelescopio.

La grafica #13, muestra la sefal de la antena Yagi detectando en Fc y un AB = 200 MHz, El ancho
de banda de esta observacion fue muy grande debido a que en las mediciones de calibracion no se
habia detectado sefial de transmisién en un AB = 10 MHz, lo cual hizo surgir ciertas dudas en la
operacién del analizador de espectros. EL nivel de referencia para esta observacion es de 0 dBm.
El nivel de ruido asociado es de -72 dBm. Se lograron detectar dos transmisiones en 1a frecuencia
de 108 MHz (-64 dBm) y en la de 175 MHz (-64 dBm). E! lugar de emision se ubict en Zacapu,
Michoacan.

La grafica #14, muestra la sefial detectada por a antena Yagi con Fc = 139.65 MHz y un AB = 10

MHz. €l nivel de ruido es de -98 dBm, no logrando detectar ninguna transmision.
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La grafica #15, muestra la sefial detectada por la antena omnidireccional, para un AB = 10 MHz. El
nivel de ruido es de -85 dBm. Se confirmé la transmisién de sefial en la frecuencia de 143. 3 y

144.3 MHz, con una petencia de -72 dBm,

La grafica #18, muestra la sefial detectada por la antena omnidireccional con un AB = 2 MHz, Ei

nivel de ruido es de -100 dBm, sin registrar transmisiones.

La grafica #17, muestra !a sefial detectada por la antena dipolar con AB = 10 MHz. El nivel de ruido

es de -86 dBm, sin detectar transmisiones.

La grafica #18, muestra la sefial detectada por la antena dipolar con AB = 2 MHz. El nivel de ruide

es de -101 dBm, sin detectar transmisiones.

3.9 .5 Las observaciones realizadas en Teoloyucan.

Las observaciones realizadas en Teoloyucan, Estado de México, incluyen observaciones realizadas
con las antenas dipolar, yagi, omnidireccional y el arreglo dipolar prototipe conformado por 256

dipolos. Las observaciones realizadas se analizan con base en las graficas siguientes.

La grafica #19, muestra la sefal detectada por la antena yagi en una Fe = 139.65 MHz y un AB = 50
MHz., nivet de referencia de 0 dBm, tiempe de muestreo de 20 milisegundos, El nivel de ruido es de
-75 dBm. Como se puede ver en la grafica, la antena yagi detecta varias transmisiones en este
ancho de banda las cuales se dan a continuacidn : 126.15 MHz (-66 dBm), 128.65 MHz (-84 dBm),
143.65 MHz (-70 dBm), 150.15 MHz (-50 dBm) , 152.65 MHz {-56 dBm), 154.15 MHz (-66 dBm),
161.15 MHz (-58 dBm), y 162.15 MHz { -54 dBm). La fuente de todas estas transmisiones se ubica

en la Ciudad de México.

La grafica #20, muestra la sefial de la antena omnidireccional en F¢ y un AB = 1.5 MHz, con tiempo
de muestreo de 45 milisegundos, nivet de referencia es de -50 dBm y el nivel de ruido es de -100
dBm. El nivel de ruido es de -100 dBm y se detectd la emisién de calibracion del generador de

radiofrecuencia en una frecuencia de 139.15 MHz (-62 dBm).
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La gréafica #21, muestra la sefial de la antena dipolar en fa Fc y un AB = 50 MHz, con tiempo de
muestreo de 20 milisegundos, nive! de referencia de 0 dBm. El nivel de ruido es de -76 dBm y se
detectaron tres transmisiones en las frecuencias siguientes: 150,15 MHz (-60 dBm), 152.65 MHz (-

60 dBm) y 161 MHz (-62 dBm). Las fuentes de emisién se ubicaron en la Cudad de México.

La grafica #22, muestra la sefial captada por el areglo dipolar de 256 dipolos en la Fc y un AB =15
MHz, nivel de referencia 0 dBm, tiempo de muestreo de 45 milisegundos. El nivel de ruido promedio
as de -52 dBm. No se detectd transmisién en este ancho de banda aunque el nivel de ruido

aumento en 20 dBm respecto de la sefial captada con la antena yagi.

3. 9.6 Las conclusiones del radiomonitoreo.

Los criterios para el analisis de los monitoreos de ruido electromagnélico ambiental y los que

determinan qué lugares son mejores que ofros para la instalacion del radiotelescopio son:

1) El nivel de ruido promedio detectado y la ausencia de transmisiones transitorias en el ancho de

banda de operacion.
2) Las condiciones atmosféricas, geograficas, efc. establecidas en parrafos anteriores.

Teniendo en mente las condiciones anteriores decidimos centrar el analisis en las observaciones
obtenidas con la antena omnidireccional en el ancho de banda de 2 MHz. La antena
omnidireccional se eligid con base a la mejor ganancia y el tener un patrén de radiacion que cubre
todo su entorno, permitiendo obtener un muestreo simultineo del ruido electromagnético que se

recibe de todas direcciones.

Las graficas #6, #12 y la #16 muestran la seiial detectada por la antena omnidireccional, para un
ancho de banda de 2 MHz durante los monitoreos realizados en Tulancingo, Charcas y Coeneo,

respectivamente. El nivel de ruido promedio detectado en estos lugares es:

Tulancingo: -97 dBm.

Charcas: -102dBm.
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Coeneo:  -100 dBm,

Como se puede ver el nivel de ruido promedic presenta sus valores mas bajos en Charcas y
Coeneo. Durante las observaciones realizadas con las otras antenas se logro detectar en Charcas
algunas emisiones esporadicas y ademas las condiciones geograficas y de infraestructura en este

lugar son adversas para el buen desarrolio del proyecto.

En Tulancingo, et crecimiento demografico e industrial estd en continuo aumento por lo que se

prevé un aumente en el nivel de ruido.

En Coeneo, los nicleos de pablacién son muy pequefios, la actividad principal es la agropecuania, y
la infraestructura esta lo suficientemente desarrollada para permitir un desarrollo adecuado del

proyecto.

Para tener una idea mas ciara de como varia en nivel de ruido en lugares cercanos a las grandes
ciudades, como en el caso de la Ciudad de México, analizamos las graficas 20 a 22. Como se
puede ver en la grafica # 19 el arreglo de anlenas dipolares detecta varias emisiones alrededor de
la frecuencia central de observacion. De la grafica # 22 se deriva un nivel de ruido de -50 dBm. Esto
es 50 dBm mas sobre el nivel de ruido detectado en Coeneo. Lo que implica que sefiales con
potencia por debajo de -50 dBm quedan sin resolucidn y por lo tanto no pueden ser detectadas. De
le anterior se concluye que Teoloyucan no es un lugar apropiado para construir un radiotelescopio.
Aunque si es un lugar apropiado para desarrollar la electrénica de los receptores y la sintonizacidn

de {a antena con las seflales mas intensas gue se pueden recibir.

Con base en el analisis anterior se concluye que el mejor lugar para instalar €l radiotelescopio es

Coenego, Michoacan.

En la figura 3.11 se muestra un mapa de la republica mexicana mostrando la ubicacién de los sitios

estudiados y la ubicacion de Coeneo en el Estado de Michoacan.
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CAPITULO 4

DETERMINACION DE LA VELOCIDAD DEL VIENTO SOLAR
EMPLEANDO OBSERVACIONES DE UNA SOLA ESTACION

4.1 Introduccion.

En varias secciones de los capitulos anteriores se hizo una presentacion detallada de los resultados
alcanzados al estudiar el viento solar mediante a técnica del centelieo interplanetario durante los
Oitimos 30 afios. La técnica clasica del centelleo emplea basicamente observaciones dei centelleo
de fuentes de radio desde tres o mas estaciones para determinar la velocidad y otras propiedades
del viento solar. Hace poco menos de 10 afios surgi6 una variante de la técnica la cual emplea una
metodologia que analiza observaciones cotidianas de las fuentes de radio estelares, realizadas
desde una sola estacién. La comparacién de resuitados entre las dos variantes de la técnica del
CIP han mostrado una buena comelacién. En términos cuantitativos, los resultados derivados de
ambas metodologia difieren hasta en un 10%:; los valores de la rapidez del viento solar
determinados por una scla estacion generalmente estan por debajo de los valores para la rapidez

del viento solar derivados con el método que emplea tres o mas estaciones.

En este capitulo presentaré de manera general la metodologia empleada para determinar la rapidez
del viento solar mediante cbservaciones de una sola estacidn, (desarrollada en el National Centre
for Radio Astrophysics, NCRA, India). El método se basa en un andlisis espectral, para lo cual se
determina el espectro de potencia de! centelleo observado y se ajusta a un espectro de potencia

tedrico derivado de un modelo.

Durante la estancia que realice en el Observatorio de Coty, (el cual pertenece al NCRA) participé en
el programa de observacion de fuentes de radio estelares y en el andlisis preliminar de las

observaciones realizadas entre diciembre de 1995 y febrero de 1996. El programa de observacion
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realizado en Coty tiene como objetivo ei estudiar de forma global qué fuentes de radio en el
hemisferlo sur se pueden usar para formar una rejilla con una buena definicion que permita obtener
buenos mapas de centelleo. Al final de mi estancia el equipo de trabajo det NCRA me cedio 30 dias
de observaciones y los programas de centelleo, desarrollado por ellos. con ¢ fin de iniciar un
analisis preliminar de las fuentes de radio del hemisferio sur y formar una base de fuentes de radio
que pueden ser empleadas para confrontar las observaciones que proximamente se realizaran con

el observatorio mexicano.

4.2 El Espectro de Potencia de las Fluctuaciones de la Intensidad.

El métodos de analisis de los datos de centellea, o mas precisamente de Jas series de tiempo que
contienen la informacion de las fluctuaciones de intensidad. se realiza con base en un analisis
espectral. El procedimiento empleado actualmente es el descrito por Rao, Bhandhari y
Ananthakrishnan (1974} con algunas modificaciones importantes imptementadas posteriormente
por S. Ananthakrishnan y P.K. Manoharan (1990). Los espectros de potencia son empleados para
determinar algunos parametros del viento solar y el indice de centelleo, mediante el procedimiento
de ajuste del espectro de potencia del centeliec observado al espectro de potencia tedrico derivado
del modelo que emplea un método iterativo para oblener el espectro de potencia modelo,

{Ananthakrishnan v Mancharan 1890

4.3 Las Caracteristicas Generales del Procedimiento de Observacion,

Las observaciones de centelleo analizadas en esta tesis fueron tomadas con el lobulo detector
central del radictelescopio de Ooty, el cual presenta una constante de tiempo de integracién en la
etapa de posdeteccitn de 50 milisegundos. La salida del receptor de! 16bulo central se alimenta a

un convertidor analdgico/digital de 12 bits que sirve de interfase para transmitir La informacitn a una
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astacion de trabajo en la que se monitorea el estado de operacion del radiotelescopio y la sefial de
las fuentes de radio observadas. Para informacion detallada del radiotelescopio de Qoty ver el
capitulo 3, seccion 3.4. La sefial del l4bulo central se registra en formato digital y en registro
analbgico, & cual se emplea como un monitor visual de la sefial captada por el RT. En ambos
registro también se incluye |a seftal de un IGbulo detector asociado que observa continuamente una
cierta region de cielo frio seleccionada aleatoriamente. Este l6bule asociado tiene como objetivo
principal monitorear la interferencia o el nivel de ruida asociado a la sefial. El registro del nivel de
ruido es muy util en el analisis y procesamiento de los datos ya que permite editar y remover con

seguridad los registros contaminados por interferencia.

La sefial del 16bulo central es muestreada y grabada en cinta magnética cada 20 milisegundos. Las
observaciones se dividen en registros de 2600 muestras, lo cual representa 52 segundos de datos.
Durante todo el tiempo de deteccidn se hace una evaluacion preliminar de las observaciones, para
lo cual se calcula la media y el valor rms de cada uno de los registros y se despliega en ia pantalla
del monitor del radiotelescopio, lo cual permite evaluar al momento el funcionamiento y estabilidad
del sistema. Cada una de las fuentes de radio se observa por lo general durante un promedio de 3
minutos, aungue el telescopio tiene la capacidad de observar continuamente una sola fuente de
radio por hasta 5 horas. Para fijar el nivel cero de referencia al iniciar las observaciones, se hize
una observacién con el Ibbulo detectar principal a cielo frio. El nivel de la sefal captada durante
esta observacion incluye el ruido del sistema alectrénico {que inducen un voltaje de offset a la
salida del sistema) y el efecto de radiacion de fondo asociada al cielo frio. La diferencia entre &l
nivel de referencia determinado por la intensidad promedio de la seiial de la fuente y el nivel de
referencia determinado por la intensidad promedio asociada a cielo frio, da una deflexion de la
sefial proporcional a la densidad de flujo asociado a ia fuente observada. (Para las observaciones
de centelleo, la calibracion de esta deflexion es innecesaria ya que no se requiere durante la
aplicacion del método). Para obtener una correcta evaluacion del indice de centellec es muy
importante contar con un buen registro de cielo frio como se puede observar de la ecuacién

siguiente:
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(1)

donde: g es & Indice de centelleo, I{t} es la intensidad de la fuente en un tiempo dado y presenta
una fluctuacién Al(t) alrededor de su media. La fluctuacion se define como:  Alt) = It} - <l{V)>,

donde los paréntesis triangulares representan el promedio de un conjunto de valores.

4.4 Procedimiento para Obtener el Espectro de Potencia del Centelleo.

La reduccién de las serie de tiempo de las fluctuaciones de las intensidades se realiza para cada
una de las fuentes de radio al finalizar el tiempo de observacitn diario. Cuando las fuentes son
observadas en el rango de elongacion de 4° a 7°, la sefial del Sol es captada por los l6bulos
detectores menores asociados al I6bulo detector principal causando oscilaciones de baja frecuencia
(<0.1 Hz) en el registro de 1a sefal. Para las observaciones de fuentes de radio a elongaciones
menores a 4° la sefial del Sol en los l6bulos menores es tan grande que préacticamente inhibe la
sefial da la fuente de radic registrada por el lébulo principal, cabe mencionar que la sefial
procesada en el receptor del radiotelescopio es la suma de las sefales captadas por el (6bulos
detector principal y por sus 16bulos iaterales asociados. Para ohservaciones a una frecuencia de
AT MUz ot faelen do Soio Sl praiivg B, £~ 17, 0N 8l TIN ae remover frecuencias asociadas al
centelleo ionosférico de baja frecuencia, a cada registro de 512 datos se le obtiene la media, la cual
es sustralda posteriormente a cada uno de los dalos del registro. Después de haber sustraido la
media se obtiene un registro con 2048 puntos, el cua! serd el registio base en todo el procedimiento

siguiente.

Antes de tomar la transformada de Fourier de los 2048 puntos en cada registro, los puntos en los
extremos del registro son disminuidos suavemente con una funcién de peso coseno para minimizar
ios efectos de truncamiento de los datos. Para mantener la estabilidad del proceso, se calada la

varianza antes y después de! ajuste y su razén se usa para comegir el espectro de potencia final,
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La transformada de Fourier se obtiene aplicando un algertme standard de la trasformada de
Fourier rapida para una serie de 2" puntos, donde: n es un entero. El espectro de potencia se
obtiene de los cuadrados de las amplitudes de los coeficientes de Fourier. Dado que los puntos
fueron muestreados a 50 Hz, 1a transformada de Fourier contiene todas las frecuencias en el rango
de +25 Hz y el espectro de potencia tendra una resclucion en frecuencia de 502048 Hz = 0.025 Hz.
Considerando que el espectro de potencia es simétrico alrededor de la frecuencia cero, para el
andlisis solo se retendra la parte positiva del espectro conteniendo 1024 puntos en un rango de
frecuencia de 0 a 25 Hz. Dependiendo de! tiempo de observacitn programado para cada fuente de
radio se obtienen varigs registros. Tipicamente se obtienen de 3 a 4 registros por fuente. Los
espectros de potencia asociados a cada fuente de radio y a un mismo intervalo de tiempo de
observacién se suman punto a punto para obtener un solo espectro de potencia integrado de 1024

puntos,

El siguiente paso en el procedimiento consiste en corregir el espectro de potencia integrado del
efecto que genera la constante de tiempo del receptor. Dicha correccién’ se logra dividiendo el
espectro de potencia entre la frecuencia de respuesta asociada con la constante de tiempo (1 = 1)
del receptor. Es importante mencionar que al sustraerse la media a los datos obtenidos antes de
aplicarse la trasformada de Fourier, se aplica sobre los datos un filtro pasa-altas, afectando

principalmente la parte de las bajas frecuencias del espectra de potencia.

La figura 4.1 muestra un espectro de potencia tipico de una fuente de radic centelleando. El
espectro es graficado con una resolucion en la frecuencia de =0.026 Hz en una escala
semilogaritmica después de haber sido corregida tanto por ei filtro pasa-altas como por el efecto de
la constante de tiempo. Como se puede cbservar de la gréfica 4.1, fa potencia del centelleo cae al
nivel del ruido promedio para frecuencias mayores a 5 Hz. El espectro de potencia de los datos
ocbservados contiene la contribucién debida a las fluctuaciones asociadas al centelleo, P(fla, y la
del ruido del sistema, P(fy,. El espectro de potencia de las observaciones, P(f)., se puede escribir
como: P(f, = P{f)g, + P{flus. La amplitud del espectro del ruido del sistema es mucho mayor que la

del espectro de polencia de las fluctuaciones asociadas al centellep, aunque esencialmente es
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ruido blanco. Luego entonces, P(f)y; es efectivamente constante con la frecuencia y se puede
estimar de las observaciones de cielo frio. La figura 4.2 muestra |a grafica del espectro de potencia
asociado a cielo frio, el cual, fue analizado de 'a misma manera que el espectro asociado a la
fuente de radio. El espectro de potencia mostrade en la figura 4.2 es esencialmente el espectro de
potencia del ruido del sistema. El aplanamiento caracteristico del espectro del ruido del sistema
muestra que el ruido del sistema es blanco. Como el ruido del sistema es blanco, éste puede ser
extrapolado para frecuencias bajas, con lo cual se puede sustraer el espectro del ruide del sistema
del espectro de potencia integrado para obtener anicamente el espectro de potencia del centelleo.
La figura 4.3 muestra una grafica de! espectro de potencia de la figura 4.1 después de haberle

sustraido la contribucidn del ruido del sistema.

Del andlisis del espectro de potencia del centelleo y de las condiciones para iograr un espectro de
potencia del centelleo suavizado con una estabilidad estadistica a lo largo de todas las frecuencias

se requiere:

1) promediar un nimero de puntos adyacentes, teniendo cuidado de no borrar las caracteristicas

asociadas al filtro de Fresnel a frecuencias bajas.

2) obtener suficiente resolucién en la region de frecuencias bajas (~0.1 Hz en la region de 1 Hz)

3) adecuada resolucién en la region de frecuencias altas (~1 Hz de resolucion en la regién de

i da 4fM 1
frostoncil 200 gy

4) puntes espectrales igualmente espaciados a lo largo del eje logaritmico de las frecuencias.

5) estabilidad estadistica uniforme sobre todo el espectro.

Para alcanzar las condiciones mencionadas en (1), los puntos espectrales adyacentes pueden ser
promediados de tal manera que se obtenga un espectro de potencia distribuido uniformemente a io
largo del eje de las frecuencias que dard una resolucién alta, a bajas frecuencias y resclucién baja,
a altas frecuencias. La condicion (2) es para asegurar que las caracteristicas del filtro de Fresnet en
la region de frecuencias bajas no sean suavizadas en extremo. Las condiciones (3} v (4) aseguran

que se apliquen las mismas condiciones estadisticas a los espectros durante el proceso de ajuste
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al modelo. Para alcanzar las condiciones mencionadas, el método adopta un proceso de
promediamientc en el cual el nimero de puntos promediados (N) a cualquier frecuencia es
directamente proporcional a la frecuencia, esto es: N = s x f, donde s es constante. Luego entonces
el nimero de puntos promediados se incrementa linealmente con la frecuencia. Con este proceso

se consigue:

1) una resolucién de ~0.1 Hz a una frecuencia de 1 Hz.
2) una resoiucién de ~1 Hz a una frecuencia de 10 Hz.
3) un espectro final conteniendo solo 40 puntos distribuidos uniformemente a lo largo de! eje

logaritmico de las frecuencias.

4) El error fraccional asociade a la regidn donde cae la potencia del centelleo al nivel del ruido
permanece aproximadamente constante. En la figura 4.4 se puede apreciar el espectro de potencia

del centelleo después de haber aplicado el métads de promedio estadistico uniforme.
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4.5 El Espectro de Potencia Tedrico.

El objetivo principal de esta seccidn es mostrar de manera detaliada el méiodo para derivar i
espectro de potencia tedrico que es empleado en el ajuste del espectro de potencia del centedleo
observado. Es conveniente examinar en detalle los cambios en la forma del espectro de potencia
modelado al cambiar los parametros involucrados en el modelo. De la teoria del centeileo
desarroliada para el caso de dispersibn débil se sabe que la intensidad observada esta
directamente relacionada con el espectro de densidad electrénica del medio. Luego entonces, la
forma del espectro de intensidad en la regidn de dispersion débii es determinada por el espectro de
la densidad de electrones. Aunque también el fillro de propagacion de Fresnel, la distribucién de la
velocidad, la funcién de visibilidad de la fuente, modifican la forma del espectro de potencia
observado. En las siguientes secciones se mostrard la manera en que ia forma del espectro de

potencia modelo es sensible a estos pardmetros.

4.5.1 Los parametros del modelo.

La forma del espectro de las fluctuaciones de la densidad de los electrones derivada por varios
experimentos predice que el espectro de potencia del centelleo es una ley de potencia. Esto puede
ser visto claramente de la parte de! espectro de potencia correspondiente a altas frecuencias (la
porcion da las bajas frecuencias es fuertemente atenuada por la funcién filtro de Fresned, ver figura
4.0 y @.3). Uesae 10S pnmeras observaciones y andlisis realizados (Readhead, 1971, Rao et al.,
1974; Coles, 1978; Armstrong y Coles, 1978) y de los experimentos realizados con sondas
espaciales {Woo y Armstrong, 1979) se logré obtener un modelo para la potencia de dispersion o
intensidad de la turbulencia, como funcién de ia distancia radial al Sol, y la cual se aproximaba a
una simple ley de potencia de la forma R? . Entonces para una fuente de radio de didmetro finito e}
espectro de potencia del centelleo (Manoharan, 1991), se puede evaluar numéricamente a ﬁani-ne
la ecuacion 6, donde: f es la frecuencia temporal, r, es el radio clésico del elecirén, A es la longitud
de onda de observacién, z es la distancia desde la Tierra hasta el punto mas cercano de

aproximacién de la linea de visidn Sol-Tierra, V, (z} es la componente de la velocidad radial del
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viente solar proyectada sobre el plano ortogonai a la linea de vision, z es la distancia a ta pantalla, q
= (qFet qz,.)“2 es el nimero de onda espacial, R es la distancia entre el Sol y la pantalla situada a lo
largo de ia linea de visitn (esto es la distancia heliocéntrica a la capa dispersora), y | V(a, z.80) | es
la funcibn de visibilidad de la fuente. Para una derivacidn detallada de la ecuacion & ver

Mancharan, 1991,

Ecuacién 6
P(N)=Qrr, A ]‘lp;% c:m“a’qy4 senz(qzzék) ! V(q,z,t?o)l2 R*#g°
-0 p -

Como se puede observar en la ecuacion anterior, el modelo del espectro de potencia del centelleo
esta en funcién de la longitud de observacién (A}, la longitud de la trayectoria de propagacion (z), la
intensidad de la turbulencia R*® , la pendiente de [a ley de potencia que se asume para el especiro
de potencia (o), la velocidad det viento solar V(2), y del tamafio de la fuente de radio (8q). Es
importante recalcar que |a evaluacitn del espectro modelo se realiza integrando sobre fa linea de

vision y bajo la aproximacién de dispersion débil.

4.5.2 La geometria de la proyecclén do la velocidad.

El patron de difraccion espacial {producide por el plasma an al madin intarslanzinnis) 58 Siaie
en una serie de tiempo de la intensidad de la fuente observada debido al movimiento de las
imegularidades a la velocidad de! viento solar. Para evaluar el espectro de potencia tedrico del
centelleo, se debera considerar |a rapidez a la cual se mueve el medio al cruzar la linea de vision y
de capa a capa. Por lo tanto, es importante considerar la proyeccién geométrica de la velocidad.
Considerando que el nimero de onda espacial esta relacionado con la velocidad del viento solar en
la forma qx = 2n § IV (2), entonces, diferentes valores de ta frecuencia espacial g, contribuirin a
generar una frecuencia temporal f para diferentes punlos sobre la linea de wision, y

consecuentemente la velocidad proyectada cambiara de capa a capa. Ademas se debe considerar
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que la velocidad proyectada sobre el planc ortogonal a la linea de visidn es pesada por fa funcién
filtro de Fresnel, la funcién de visibilidad de la fuente, el nivel local de turbulencia y por el espectro
de turbulencia de 'a densidad de los electrones. En &l modelo desarrollada por el grupo de NCRA la
proyeccion de fa velocidad no es considerada, pero se han realizado cafibraciones que muestran
que la velocidad derivada por el modelo puede subestimar la velocidad del viento solar en un

fraccion del 15 al 20 %, cuando se considera una distribucion esférica simétrica del viento solar.

4.5.3 La funcién de pesg de la linea de vision.

Observaciones de centelleo en varias frecuencias (Readhead, 1971; Rao, et al., 1974; Coles, 1978,
Armstrong y Coles, 1978) y experimentos realizados por sondas espaciales {Woo y Armstrong,
1979) han mostrado que p = 4, o sea que la potencia de dispersién varia como R*. Luego
entonces, para una distribucidn del viento solar esférica simétricamente, las capas dispersoras a
diferentes distancias del So! presentan diferentes potencias dispersoras. B cantelleo observado en
la Tierra considera el efecto dispersor del medio interptanetario integrade a todo lo largo de toda la
linea de vision. En la figura 4.5 se muestran varias funciones de peso de la potencia dispersora
para varias elongaciones, considerando una fuente de radic puntual y una frecuencia de
observacion de 327 MHz. Las linea verticales punteadas en la grafica indican la posicion de
méaxima aproximacién a la linea de visién. como se puede observar ba méxima contribucion del
centellea proviene de las capas ubicadas en la region de maxima aproximacion a la Iinea de visidn
Como la fuente se acerca al Sol, la mayor parte de la dispersién ocurre en una delgada capa del
medio. Para cuando la fuente se aleja del Sol (g = 60°), la funcién de peso se ensancha y enfonces

el medio se deberd considerar como la suma de capas dispersoras delgadas.

4.5.4 El efecto de los parametros del viento solar sobre el espectro de potencia.

Para simplificar y comprender mejor como se modifica la forma del especiro de potencia modelo al
variar los parametros del viento solar, se considera que Ia fuente de radio es de tamafio puntual, y
que el viento solar tiene una distribucion esférica simétrica. Los especiros se calculan a partir de Ia

ecuacién B y con el fin de comparar los cambios en la forma del espectro modelo al variar los
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parametros; éstos son normalizados a un nivel de potencia arbitrario. Un andlisis de los parametros

involucrados se da a continuacién.
a) El indice de la ley de potencia,

Para analizar cualitativamente los cambios en la forma del espectro al variar el indice de la ley de
potencia es necesario fijar los parametros siguientes: elongacién solar constante (£ = 20°),
velocidad del viento solar de 400 km/s. Los cambios en la forma del espectro de potencia al variar
el indice de la ley de potencia se muestran en la figura 4.6. Como se puede ver de la figura el
espectro de potencia se escalona hacia abajo en la region de alta frecuencia cuando el valor del
indice aumenta. Esto significa que la potencia de dispersidn cae mas rapidamente con la frecuencia

temporal para un medio con un indice de valor mas grande.

En general, el espectro de potencia para una fuente puntual ideal presenta una porcién plana a
bajas frecuencias, f < f-, causada por la funcién del filtro de Fresnel al actuar sobre el espectre de
potencia, {el fitro de Fresnel actia como un filtro pasa-altas). En la regidn determinada por la
frecuencia del primer minimo de la funcién filtro de Fresnel (f), ocurre una region de fransicidn que
se conoce como la rodilla de Fresnel, las otras oscilaciones generadas por € filtro de Fresnel son
suavizadas por el efecto de integracién a lo largo de la linea de visién. Para frecuencias mayores a
fr el espectro tiene la forma de una ley de potencia, apareciendo como una linea recta en una

arafica Inaaritmica fan pea samdissts 0 G

b) La rapidez del viento solar.

En la figura 4.6 se puede observar que los cambios del indice de la ley de potencia en un rango
entre 3.0 y 3.9 no afecta la frecuencia de la rodilla de Freshel. Aunque se aprecia un pequefio
desplazamiento hacia adelante o hacia atrds en la frecuencia dependiendo de a. Para nuestro
interés tiene mucho mayor significado el saber que la frecuencia de la rodilla de Fresnel es

proporcional a la velocidad del viento solar. Lo anterior se debe a que el espectro de potencia
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temporal como funcién de la frecuencia f esta relacionado con el nimero de onda espacial o, porla

relacion,
Q=211 Ve2)

donde V{z) es |a velocidad del viento solar proyectada, en una capa a una distancia z, y a lo largo
de la direccion x perpendicular a la linea de vision. Entonces, los cambios en ia velocidad escalan el
espectro en frecuencia y éste se expande o se contrae dependiendo de si la velocidad aumenta o
disminuye respectivamente. La figura 4.7 muestra el efecto sobre el espectro de potencia al variar
la rapidez del viento solar considerando una fuente puntual ideal, un indice & = 3,3, una elongacién

de £ = 20°, graficados en una escala logaritmica.
¢) La razén axial.

Varios estudios realizados con la técnica de centelleo para multiples estaciones (Blessing vy
Dennison, 1972; Coles y Kaufman, 1978; Kojima, 1879, Coles y Burgois, 1983) han mostrado que el
patrén de las irregularidades no es isotrépico, y ademas se ha encontrado que las irregularidades
en el viento solar responsables del centelleo parecen estar elongadas a fo large de las lineas del
campo magnético interplanetario o sobre la velocidad del viento solar. La estructura espacial del
patrén de las iregularidades se puede aproximar por una elipse, con el patrén alineado en la
direccién radial desde el Sol. La razén del eje mayor al je menor de la elipse. se denomina razdn
axial (RA). Para el caso en que RA = 1, se dice que el palrén es isotrbpico, mientras que para el
caso en que RA adquiere otros valores se dice que el patron es anisotrépico. Coles y Kaufman
{1978) mostrarcn que en fa region de dispersion débil (r > 40 Rg) el patron es esencialmente
isotrépico. En la figura 4.8 se muestra como la anisotropla'afecta la forma del espectro. Para la
evaluacion se considera que la velocidad del viento solar es de 400 Kmis, el indice de 3.3 y una
elongacion de 20°. De la gréfica se aprecia como al incrementarse la razén axial afecta la rodilla de

Fresnel haciéndola mas suave y tendiendo a borrar ios otros minimes de la funcién filtro de Fresnel.
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d) La velocidad aleatoria.

La presencia de un rango de velocidades en el viento solar (componentes de la velocidad ateatoria)
tiena una contribucién en el centelleoc. El ensanchamiento de las velocidades se puede deber a la
naturaleza fisica del medio dispersor y se puede expresar como una distribucion de probabilidad de
la velocidad en el plano X-Y sobre el cual se pesa cada una de las pantallas para las diferentes
velocidades. El efecto de la velocidad aleatoria sobre la forma del espectro de potencia es analego
al efecto de considerar un medio extensc. Y se puede apreciar que afecta a la forma del espectro
en la misma manera en que lo afecta el efecto de la razén axial. Una dispersion de |a velocidad de

(Av / v) = 25 % suaviza la rodilla de Fresnel en la manera que lo hace una razén axial de RA = 1.1.
e) El tamafio de la fuente de radio.

£l tamario anguiar de la fuente de radio bajo observacién tiene un importante efecto sobre la forma
del especiro de potencia del centeileo. El especiro de potencia de una fuente extendida es el mismo
que el de una fuente puntual pero filtrada por el cuadrado de la funcion de visibilidad. Para una
distribucion de brille Gaussiana y simétrica B(8 ) = exp (—le2 e’o) el cuadrado de la visibilidad esta
dado por |1V(g, z.80) |? = exp (~* Z 6%), donde: 8, es el radio de la fuente a un nivel de e 2 El
anche completo a mitad del maximo medio es de 65 = 2.35 8, Luego entonces, el efecto del
tamafio de la fuente es insertar una funcién de filtro, atenuando las frecuencias por arriba de
qs=1/z8, La figura 4.8 muestra el efecto det tamafio de la fuente sobre la forma del espectro de
potencia para una ¢ = 20°, velocidad de 400 Km/s, indice de a = 3.3, y RA = 1.0. Sg puede observar
aue la lev de ootencia del asnarctra a frarnanciae 2ling 27 2uoT LSO POt sl Jo visibiluad ae
la fuente. Cuando el tamafio de la fuente es menor a 150 milisegundos de arco, solo la parte de la
ley de potencia de las frecuencias altas es afectada y la visibilidad de la fuente tiene poco efecto
sobre la rodilla de Fresnel del espectro. Para el caso en que el tamaiio de la fuente es mayor a 150
milisegundos de arco, entonces, la rodilla de Fresnel se ve afectada. Es muy importante mencionar
que durante el proceso de ajuste del espectro de potencia observado al espectro de potencia
tedrico se puede cometer un errar sistematico si se observan fuentes de didmetro grande y de las
cuales se desconoce su tamafio las cuales coinciden con los espectros de potencia
observacionales que presentan una razén sefial a ruido baja (< 15 dB). Por lo tanto, para fuentes de
radio de tamafo mayor a 150 milisegundos de arco, se debera de contar con el conocimiento
anticipado de! tamafia de la fuente antes de proceder a realizar el ajuste de los espectros para
prevenir errores sistematicos en la estimacion de los parametros.
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Figura 4.1 Espsctro da potencia lipico de una fuente de radic que presenta un centelleo definido.

Fuente: cielo frio

fecha: BB/0S/08

P L T 1 L)
o o I—— I
t
e =i0 | -
n
[o4 -13 |- -
i
8 .|l
{dB) nivel de ruido promedio

pert. ) (1 ] [ ]

0.0 30 1Y) 19,0 mp 280
' Frecuencia {Hz)

Figura 4.2 Espectro de potencia del riudo asociado a las observaciones, que contieng la
contribuciona de una region de cielo friv y ia del sistema electrénico.
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Fuente: 3C273
fecha; 88/09/08, elongacion = 20
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Figura 4.3 Especiro de potencia del centelleo después de haberle sustraido la contribucion def
ruido del sistema.
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Figura 4.4 Espectro de potencia después de haber aplicade ef mélodo de promedio estadistico
uniforme.
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Figura 4.5 La funciones de peso de la pofencia dispersora para varias elongaciones, considerando
una fuente de radio puntual y una frecuencia de observacion de 327 MHz.
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Figura 4.6 En la grdfica se puede ebservar como el espectro de potencia del centelleo para una
fuente de radio puntual se modifica al variar el indice de Ia ley de potencia. Ef indice de la ley de
potencia para el especlro de ia parte superior es de @ = 3 y se incrementa en 0.3 para los
especlros siguisntes. El espectro de la parte inferior presenta un Indice de o = 3.9, El espectro se

calculo para e = 20 y una rapidez de 400 km/s,
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Figura 4.7 El espectro de potencia modelo para una fuente de radio puntual mostrando el efeclo de
la rapidez de! viento solar. EI especlro en la parte inferior presenta una velocidad de 300 knv's, el
espectro superior presenta una velocidad de 550 knvs. Y se derivé empieando una e = 20° y una

fey de potencia de ot = 3.3
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Figura 4.8 Espectro de polencia modelo para una fuente de radio puntual mostrando el efecio de fa
razén axial. El especlro en la parte superior presenta un AA = 1.0 y el espectro de la parte inferior
presenta una RA = 1.6. El espectro se derivé emplenadounae=20°y a=3.3.
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Figura 4.9 Espectro de potencia modele mostrando el efecto def tamaho de la fuente de radio. El
espectro de fa parte superior es para una fuenle con un tamafio de @ = 0 {fuente puntual ideaf}, y el
de la parte Inferior presenta 8 = 150 msa. Y se considerd que V = 400 ks,
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4.6 La Estimacion de los Parametros del Viento Solar y el Ajuste del Modelo.

En secciones anteriores se ha mostrado la manera de estimar la velocidad del viento solar
mediante observaciones de centelleo rutinarias de una sola estacién mediante el modelamiento
detallado de! medio interplanetario. Con el fin de evaluar el espectro modelo de manera realista se

requiere del conocimiento de las propiedades siguientes:

1) La naturaleza de la distribucion del viento solar (generalmente, los modelos asumen una

distribucion esférica simetrica).

2) El indica de ia ley de potencia (o).

3) La rapidez del viento solar (v}.

4) La razén axial (RA) del patrén de las irregularidades.

5) La componente de la velocidad aleatoria.

6) El tamafio de la escala interna (Si).

7) La distancia a la panialla (z) o la elongacion solar ().

8) El tamafio de la fuente de radio (6,).

El espectro lemporal de ias observaciones del centelleo contienen informacién sobre estas
propiedades y un modelo de muitiples parametros puede ser ajustado a él para derivar los

parametros del viento solar.

4.6.1 Suposiciones necesarias,

Del andlisis de la variacién de la forma del espectro de potencia tedrico al variar los parAmetros se
puede notar que varios paramelros afectan de igual manera la misma region del espectro de
potencia. Por ejemplo, la redilla de Fresnel del espectro es usada como una referencia durante el
procedimiento para determinar la rapidez del viento solar, pero la frecuencia de la rodilla de Fresnel
es afectada tanto por la rapidez como por fa anisotropia del medio. Ademas un incremento en el
valor de la razén axial suaviza la rodilla de Fresnel y la desplaza hacia bajas frecuencias. Luego

entonces, si se trata de ajustar el espectro variando tanto la velocidad como la razén axial, se
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puede dificultar e! poder arribar 2 una solucién Onica. Entonces, una estimacion mas realista dela
velocidad se puede obtener si se restringe el valor de la razan axial a un rango de valores realista.
lo anterior se presenta para ofras pardametros del modelo. Con el objetivc de obtener una

estimacion realista de la velocidad estimada, se ha supuesto las siguientes condiciones:

a) Una distribucion esférica simétrica para el viento solar.
b} Un indice de Ia ley de potencia « =3.3+£ 0.5

€) Un medio isotrépico ( RA = 1)

d) Una velocidad aleatoria cero.

La validez de las suposiciones se discute a continuacion:

A) La potencia de dispersion.

Como ya mencionamos fa potencia de dispersién o el nivel local de turbulencia, varia con la
distancia heliocéntrica coma R™. De las observaciones realizadas en Qoty se ha logrado denvar un
valor de p=4.4+0.2, (Manoharan P.K., 1991). Observaciones realizadas con sondas espaciales han
mostrado que B =~ 4 (Readhead, 1971; Coles, 1978; Armostrong y Coles, 1878, Woo y Armstrong,
1979). En la practica el espectro de potencia no depende crilicamente del parametro B, aunque al
incrementarse o disminuir el valor de B tiene el efecta de escalar hacia arriba 0 hacia abajo el
espectro. En el cémputo del modelo se considerd una la ley de potencia que varla como R* para

la turbulencia local,
B) Criterios para fijar el rango del indice de la ley de potencia.

Uno de los parametros mas importantes para cafcular un espectro de potencia carrecto es el indice
de la ley de potencia a, del espectro de 1a densidad de electrones. La forma de la ley de potencia
afecta la forma del espectro, principalmente en ta regién de frecuencias mayores a la frecuencia de
la rodilla de Fresnel. Desde el punto de vista cuantitativo, la pendiente del espectro de potencia cae
con una pendiente de (-o) para frecuencias de f > F Luego entonces, al variar libremente el indice

de la loy de potencia se puede lograr ajustar la parte del espectro comespondiente a las altas
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frecuencias. Para propésitos del ajuste, se ha restringido la variacion del indice de la ley de

potencia dentro de un rango determinado de las observaciones disponibles.

Los estudios de centalles de fase (Woo y Armstrong, 1979} indican una ley de potencia can un
indice de o =~ 11/3 para distancias > 15 Rg, lo cual también fue derivado de las observaciones
realizadas por la sonda Venera 10 (Yakovlev et al, 1880). Aunque cabe mencionar que las
observaciones del satélite ISEE 1 y 2 han sugerido un modelo con una ley de potencia con un doble
indice; 3.55 y 3.0, para la region por arriba de la frecuencia de transicion y por abajo de la misma,
respectivamente (Celnikier, et al., 1987). De las observaciones con centelleo realizadas por Coles
{(1978), Coles y Burgois (1983) y Scott B. et al., (1983) se ha derivado un indice para la ley de
potencia de a = 3, para el rango de numero espacial de 0.002 a 0.010 xm” y o = 3.6 para el rango
del namero espacial entre 0.016 a 0.05 km™'. Tomando en cuenta ias anteriores observaciones, el
valor adoptado durante el procedimiento de ajuste para el indice de la ley de potenciaes o =331

0.5.
C) El rango para la razén axial.

Obro de los pardmetros relevantes en la razén axial la cual representa el grado de anisotropia del
patrén de las irregularidades de la densidad electrénica. La anisotropia surge como resultado de ta
elongacion de las imegularidades a lo largo de las lineas de flujo o de las lineas de campo
{LaynIBicy, UEPENQIENdo de |a distancia al Sol, la RA puede tomar valores mayores o menores a (a
unidad. Un valor de la razén axial mayor que 1, se interpreta como que las irregularidades estan
elongadas en la direccién del viento solar. Al incrementarse la razén axial, la rodilla de Fresnel
tiende a redondearse y las oscilaciones de Fresnel tienden a atenuarse hasta desaparecer. Este
efecto es similar al inducido por el incremento de la velocidad aleatoria. Durante el procesc de
ajuste se debe de cuidar el no dar valores extremos a la razdn axial, lo cual se puede detivar en

una estimacién errénea de la rapidez, ya sea sobreestimandola o subsestimandola.

Observaciones realizadas con miltiples estaciones (Coles y Kaufman, 1978; Scott, Coles y Burgois,

1983) han mostrado que para regiones R > 40 Rg el valor de la razén axial esta entre 1.0 y 1.3,
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Estudios de centellec realizados con el Very Large Array radiotelescope (VLA) han mostradc un
decremento rapido para la razén axial en rangos de 1 a 4 para distancias de 2 a 13 radios solares,
(Armstrong et al., 1986). De experimentos de propagacion realizados entre los vehiculos ISEE 1y 2
{Celnikier et al., 1987) se confirmé el comportamiento isotropico del medio interplanetario a la altura
de ia Tierra. Aungue, Kojima (1979) obtuvo un valor promedio de la razén axial de 1.7 y la

distribucion de la razén axial presento un picoen RA=1.2,

Los resultados mencionados sugieren que para la region del medio interplanetario donde r > 40 Rg,
el patron de las irregularidades se puede considerar como isotropico (RA = 1). Pero para el caso en
que se pretenda ajustar observaciones dentro de un rango de distancia 40 R, < r < 60 R,, algunas
ocasiones es recomendable tratar con valores de la razon axial dentro de un rango de 1.1 a 1.3

hasta lograr el mejor ajuste de los espectros.

D) El rango para las velocidades aleatorias.

El medio interplanetario es turbulento y su campo de velocidades puede ser muy complicado a
causa de la dispersién de la velocidad o de las componentes aleatorias de la velocidad. Las

componentes aleatorias de la velocidad se debena :

1) diferentes velocidades asociadas a diferentes haces a lo largo de la linea de vision ( lo cual

implica que la velocidad entre capa y capa pueds ser significativamente diferentel

2) Los movimientos turbulentos de las irregularidades.

Las observaciones de centelieo registradas a la altura de 1a Tierra son el producto de 1a integracion
de todos los efectos, incluyendo el efecto de las componentes de las velocidades aleatorias a lo
large de la linea de vision. De las observaciones de centelleo con multiestaciones (Vitkevich y
Viasov, 1970; Erker y Little, 1971; Scott, et al., 1983) se ha derivado que las velocidades aleatorias
disminuyen al alejarse del Sol, y el efecto es poco considerable para distancias mayores a 40 Rg.

Como ya se ha mencionado el procedimiento de ajuste para observaciones a distancias menores a
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40 Rg es mas caomplicado. Por lo general durante el analisis se considera una velocidad aleatoria

cero.

4.7 El Procedimiento de Ajuste.

El procedimiento de ajuste de! espectro de potencia modelo al espectro de polencia del centelleo se
alcanza por medio de un método iterativo desarrollado por 5. Ananthakrishnan y Manoharan (1990)
y programado por P. K. Manoharan (1981), el cual muestra graficaments tanto al espectro
observado y el espectro modelo. El programa usa la ecuacién 11 para calcular el espectro modelo y
el conjunto de pardmetros asociados. El programa presenta los espectros de polencia en una
escala logaritmica y permite variar dinamicamente los parametros permitiendo deslizar el espectro
de potencia tedrico hasta logras ajustarlo al espectro de potencia del centelleo observado. Cuando
se inicia el procedimiento de ajuste el parimetro de la elongacién solar es fijo para cada
observacién, y el didmetro de la fuente se puede fijar con base en las obsan..raciones de las fuentes
realizadas con el telescopio VLA (observaciones de afta resclucion en longitudes de onda métricas).
Generalmente el indice de la ley de potencia se fijan en a =3.3, y la razén axial toma el valor de RA
= 1.0, y la velocidad aleatoria toma el valor de cero. En los casos en los que se descanoce el
tamafio de la fuente de radio, aun se puede aplicar el algoritmo, pero se estard restrinaidn =
observaciones gue presentan una razon sefial a ruido mayor a 25 dB. Con una razon sefal a ruide
mayor a 25 dB se puede, por lo general, reafizar un facil ajuste de los espectros de potencia. En las
figuras 4.10 se muestra un par de ejemplos del ajuste de los especlros de potencia tedricos a los
espectros de potencia del centelleo observado para las fuentes de radio CTA21 y 3C287, los cuales

muestran ligeras variantes en los valores de los parametros.
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Figura 4.10 A} Ejemplos de ajustes. Los espectros de potencia del CIP de la fuente de radio

altura de la linea de -10 dB es la barra de error que corresponde a 20.r

v

CTAZ21 (1988) se muestran con lfnea gruesa y los modelos se muestran ¢on iinea delgada, Ef
ajuste se realizé para la misma fuente en diferentes elongaciones. La barra vertical ubicada a la
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Figura 4.10 B) Lo mismo que en la figura 4.10 A, pero para ia fuente de radio 3C287 {1988},
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4.8 Observaciones y el Analisis de Datos.

Para mostrar coma se puede derivar la rapidez del viento solar empleando observaciones del
centelieo de las fuentes de radio con un radictelescopio, se emplearon los registros obtenidos por e
radiotelescopio de Qoty durante el mes de enero (1996} y el software desarrollado en el NCRA, los
cuales me fueron cedidos gentimente por el Dr. S. Ananthakrishnan durante mi estancia en el
NCRA. A continuacion presentaré los detalies de las observaciones, la reduccién de los datos y el

estudio realizado.

La escaia de tiempo que presenta el centelleo interplanetaric a 327 MHz es de ~0.1 s, Para registrar
el centelleo se hace necesario que el sistema de receptores utilice al menos un tiempo de
integracion para fa sefial de 50 milisegundos. El tiempo de muestreo fue a intervalos de 20
milisegundos y se almacenaron en la computadora en bloques de 2600 datos, lo cual comesponde
a series de tiempo de 52 segundos. Cada fuente fue observada por ~3 minutos y el espectro de
cada uno de los blogues de 52 segundos se integré y promedi6 con los otros espectros derivados
para los otros bloques asociados a fa misma observacion. Durante las observaciones se tuvo
cuidado de menitorear cada media hora una regién de cielo frio con el fin de tener una buena

calibracion de la sensibilidad del radiotelescopio o la posible interferencia sobre las observacicnes.

El programa de observacion de fuentes de radio asignado al radiotelescopio de Qoty para el mes de
enero de 1996 comprendié un estudio general de todas las fuentes que se lograron detectar dentro
de un rango de elongacién de 10° s € < 55° lo cual permite monitorear el medio interptanetario en
una regién entre 0.2 y 0.8 UA. Para el estudio se considerd como pase El Catdlogo Molonglo y
Texas de fuentes de radio estelares (Large et al, 1981; Ghingo & Owen, 1978), el cual contiene
~12000 fuentes de radio. De! catalogo solo se programaron para observarse ~5000, tas cuales
presentan una densidad de fluo mayor gue 15 Jy. Considerando que la capacidad del
radiotelescopio para observar es de 150 a 200 fuentes por dia fue necesario optimizar el metodo de
observacién para lo cual se decidit estacionar al radiotelescopio en una cierta ascensién recta y

moaver & lobulo bariendo el meridiano local, de tal manera que fuentes de radio con ascension
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recta grande fueron observadas progresivamente en épocas posteriores. Del total de fuentes de
radio programadas para observacion durante enero se logré observar en 27 dias aproximadamente
a 1500. La mayoria de las fuentes se observarcn una sola vez por un tiempo promedio de 3
minutos y solo algunas que se emplean para calibrar e telescopio se observaron repetidamente. La
posicion de las fuentes de radio en el cielo se localizaron en un rango de ascension recta entre las
14 y las 24 horas y el rango en declinacion cubrid de +20° < & < 43, y una elongacién de 7°<e <

80°, (ver figura 4.11).

FUENTES DE RADIO OBSERVADAS !
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Figura 4.11 Mapa de las fuentes de radio observadas durante ¢l mes de enero de 1996 con al
rodintaiosooniz 2o Dol Lo ssdyur Ja Uz jas iUBIES Caen en una regién de 15 hrs SAR 524 hrs, y
un intervalo en declinacién de 20° < & < 452 Las fuentes fusron seleccionadas de tal manera qua se
pudiera cubrir con un misma cantidad de observaciones todo un rango de distancias heliocéntricas
comprendido entre 0.1 UA <r <1 UA.

A un total de ~1500 fuentes de radio observadas durante el mes de enero se les obtuvo su espectro
de potencia de centelleo para determinar si las observaciones presentaban la calidad requerida
para proceder a estimar una rapidez del viento solar asociada a dicha fuente. Las condicicnes de
calidad con base en la necesidad de mostrar de manera sencilla como trabaja el método

comprenden:

1) Una razén sefial a ruido mayor a 15 dB.

2) Un espectro de potencia del centelleo de forma suave.
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Considerando estos factores solo el 37 %, esto es ~ 560 fuentes de radio observadas conformaron
el banco de datos que se anaiizd finalmente. Una lista de estas fuentes con sus parametros
asociados de posicién, elongacion, rapidez de viento solar estimada, se da en el Apéndice B. En
una revision preliminar se logré observar que el 32% de las observaciones estaban influenciadas
por eventos transitorios en el viento solar. Como los mejores resultados del ajuste de los especiros
de potencia de centelleo se obtienen para el caso de viento solar quieto, se decidié descartar todas
las velocidades estimadas de viento solar mayores a 600 kmi/s. El banco de datos de fuentes de
radio se redujo a 379 fuentes, las cuales se emplearon para estimar el comportamiento del viento
solar quieto como funcién de la distancia heliocéntrica. Una lista de las fuentes de radio asociadas
con velocidades de viento solar menores que 600 km/s y ofros parametros relevantes se dan en el
Apéndice B. Como producto de la gran dispersion de las observaciones y con el interés de obtener
una estimacién del compertamiento de la rapidez del viento solar quietc al variar fa distancia
heliocéntrica, fue necesario hacer un promedic de observaciones por intervalos de clase de 0.1 UA

en distancia heliocéntrica y asignande el valor promedio al valor minimo del intervalo de clase.

La figura 4.12 muestra un histograma de frecuencias para las observaciones promediadas,
asociadas a viento solar quieto, que se realizaron a diferentes distancias heliocéntricas cubriendo
un rango de 0.1 UA <r < 0.8 UA, Como se puede observar en el histograma de frecuencias todo el
intervalo de distancia se cubrié de manera uniforme, aungue la regién comprendida entre 0.5 UA <
| =~ 0. UA presento un ligero incremento en la frecuencia de observacién. Después de haber
promediado la rapidez estimada para intervalos de 0.01 UA, se grafict el comportamiento del viento
solar quisto como funcién de la distancia heliografica estimada. Como se puede observar en la
figura 4.13, el viento solar quieto promedio presenta un valor de 400 km/s para el intervalo de 0.1
UA <r <08 UA, esto e5 = (20 Rs - 170 Rs), aungue presenta su caracteristica varabilidad. La
regién de aceleracion del viento solar, ~ {r < 20 Rs) qued6 fuera de estas observaciones ya que las
fuentes de radio programadas no se acercaron lo bastante, lo mas cerca gue se ohservt fue ~ 0.12

UA = 258 Rs.
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Figura 4.12 Histograma de frecuencias para las observaciones promediadas, asociadas a viento
solar quieto, que se realizaron a diferentes distancias heliocéntricas cubriendo un rango de 0.1 UA
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Figura 4.13 La grdfica muestra los valores de la rapidez promedio del viento solar estimados para
intervalos de clase de 0.01 UA, para un rango en distancia heliocéntrica de 0.1 UA<r< 0.8 UA, £}
vafor promedio oblenido para la rapidez del viento solar es de 400 kmvs.
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CONCLUSIONES GENERALES.

Ei trabajo desarroilade en esta tesis ha permitido mostrar de una manera detallada el desarrolio y
estado actual de los estudios del viento solar quieto y las perturbaciones transitorias de gran escala
que en & se presentan empleando principalmente la técnica del centelleo interplanetario. Ademés
se presentd el desarrollo tecnolbgico y las varantes de radiotelescopios que se emplean para
realizar estudios del viento solar. En la parte finazl se presentd el arreglo dipolar prototipe de
Tealoyucén y las observaciones preliminares obtenidas con &l. Para finalizar se aplicé el método de
andlisis espectral a las observaciones realizadas en Ooty para dar un ejemplo concreto de como se

estima la rapidez del viento solar.
Con base en este trabajo se pueden concluir los puntos relevantes siguientes:

1) Actuaimente se tiene una gran variedad de técnicas para estudiar el viento sclar, algunas de
gllas desamolladas para hacer observaciones en la banda optica, banda ultravioleta, Rayos X,
banda de radio y otras para realizar mediciones in situ empleando satélites y sondas espaciales.
Pero la mayoria de técnicas empleadas para realizar observaciones presentan sefias limitaciones
tanto en el range espacial de deteccion come en el tiempo de observacian. Por ejemplo, los
satélites y sondas espaciales estan [imitados, en su mayoria, a realizar observaciones sobre
regiones cercanas al plano de la ecliotica (~ +10°) v nar al Hrn Aa Aatactoros no 2U2ECN Sllldiar ue
manera global perturbaciones transitorias de gran escala. En el caso de los coronografos mas
sofisticados, como es el caso de los tres corondgrafos del SOHO los cuales cubren un rango de
visién de 1.1 hasta 32 radios solares, lo cual deja un amplio margen de! medio interplanetario sin

cubrir.

2) La técnica del centefleo interplanetario ha mostrado ser una herramienta muy util para estudiar
de manera sistemética y continua el viento solar en un amplio rango de distancias heliocéntricas y
un amplic rango en declinacion. Ademas, el costo econdmico de las observacicnes estd muy por

debajo de los costos de los satélites. Durante los Gltimas 30 afios se ha desarrollado un programa
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mundial de observacion del viento solar mediante la técnica del centelleo interplanetario que
permitié hacer un estudio detallado de la evolucién del viento solar con el ciclo de actividad solar y
una identificacion clara de las perturbaciones transitorias de gran escala que se presentan en el

viento solar.

3) Actualmente, se estd desarrollando un programa mundial de prondstico de tormentas
geomagnéticas con base en las observaciones y rastreo de perturbaciones transitorias de gran
escala en el viento solar obtenidas por varios radiotelescopic en el mundo que emplean la técnica
del centeileo interplanetario. Motivada por estos trabajos, la Dra. Silvia Bravo inicid el proyecto de
construccién de un armeglo dipolar de gran area en México. Actuaimente la primer etapa del
proyecto que consistid en construir un arreglo dipolar prototipo se ha concluido. Como se puede
apreciar de los registros de deteccion de fuentes de radio el disefio del radioletescopic esta en
optimas condiciones y la gente involucrada en el proyecto de construccion ha adquirido la
experiencia necesaria para iniciar la construccion del radictelescopio final que se construird en

Coeneo, Michoacan.

4} La técnica de centelleo interplanetario que emplea observaciones de una sofa estacién para
estimar la rapidez del viento solar ha mostrado los mismos resultados que si se empleara un
arregio de tres radiotelescopios. Ademds presenta ventajas importantes sobre la lécnica standard.
Una de ellas, tal vez la mas importante es de caracter econdmico. Dehido a Ine rararz:
presupuestales en |a ciencia (a nivel mundial)se ha iniciado una politica para optimizar los recursos
destinados a los nuevos proyectos de investigacion, por lo cual es mas viable construir un solo
radiotelescopio que un arreglo de tres o mas. Y pensande a largo plaze es mucho mas barato dar
mantenimiento a un solo radiotelescopio. Por oftra parte el procesamiento de los datos se hace mas
facil debido a que se tiene una calibracién Unica y se puede realizar un andlisis preliminar
automatico de las observaciones para monitorear la estabilidad del sistema electronico del

radiotelescopio.
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Apéndice A,

Las Bandas en Frecuencias de Radic Protegidas por Acuerdos Internacionales,

previos a ia Word Administrative Radio Conference de 1979.

Tabla 1*
Banda de Frecuencia Proteccion Usos
21850-21870 kHz Exclusivo-Primario Continuo
37.75-38.28 MHz Secundario ‘

73-74.6 MHz Exclusive-Primario (283} “
150.05 - 153 MHz Traslapado-Primario (solo en 1) *
322-328.6 MHz Notificacién de uso *
406.1-410 MHz Primaric trasiapado con activo *
608 - 610 MHz Exclusive-Primario (2) *
1350 - 1400 MHz Notificacidon de uso Corrimiento al rojo del
hidrégeno”
1400 - 1427 MHz Exclusivo-Primaric Hidrégeno
1611.5 - 1612.5 MHz Notificacién de uso Hydroxyl
1660 - 1670 MHz Primario traslapado con activo Hydroxyl
1720 - 1721 MHz Notificacidn de uso Hydroxyl
2670 - 2690 MHz Notificacién de uso Continuo
2680 - 2700 MHz Exclusivo-Primaric Continuo
4825 - 4835 MHz Notificacién de uso H,CO
4950 - 4990 MHz Natificacién de uso Continuo
4990 - 5000 MHz Exclusivo- Primario (2), traslapado Continuo
con activo en regiones 1&3
5750 - 5770 MHz Notificaciéon de uso Continuo
10.6 - 10.68 GHz Primario traslapado con activo Continuo
10.68 - 10.7 GHz Exclusivo-Primario Continuo
14,485 - 14.515 GHz Notificacion de uso H,CO
15.35 - 15.4 GHZ Exclusivo-Primario Continuo
22.21 - 22.26 GHz Primario traslapado con activo H.,O
23.6 - 24 GHZ Exciusivo-Primario Continuo & Ammonia
31,2 -31.3 GHz Notificacion de uso Continuo
| 313-315GHz Exclusivo-Primarin Contings
36.458 - 36.488 GHz Notificacion de uso H*
52 - 54.25 Ghz Bandas pasivas pero sin notificacion Continuo
58.2-59* de uso para radioastronomia
64-65"
86 - 92 GHz Primario traslapada con active Lineas numerosas
101 -102 GHz Banda pasiva pera sin nofificacion de Continuo
uso para radioastronomia
115.16 - 115.38 GHz Notificacién de uso CO
130 - 140 GHz Primario traslapado con aclivo Continuo
182 - 185 GHz Banda pasiva pero sin natificacién de H,0
uso para radioastronomia
230 - 240 GHz Primario traslapada con pasivo cO

En las regulacién de radio internacional, el mundo estd dividido en tres regiones. La regién 1
comprende Europa y Affica, la region 2 es el Hemisferio Occidental, y la region 3 es Asia y

Australia.

* Tomada de Krauss J. D., Radio astromomy, McGraw-Hili, 1986.
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Apéndice A’.
Las Bandas

Internacionales en la Word Administrative Radio Conference de 1979,

en Frecuencias de Radio Protegidas por Acuerdos

(WARC-79).

Tabla 2*

Banda de Frecuencia Proteccién (nota) Uso
13360 - 13410 kHz Primario traslapado con activo (2) Continuo
25550 - 25670 kHz Exclusivo- primario (especial) -

37.5-38.25 MHz secundario (2} .
73-746 MHz Exclusivo-primario en regién 2, "
Notificacion de uso en region 183 (2)
150.05 - 153 MHz Primario traslapado con activo sdlo en .
la Regién 1, Australia e India (2)
322 - 328.6 MHz Primario Traslapado con Activo (2) Continuo & Deuterio
406.1 - 410 MHz Primario Traslapado con Activo (2) Continuo
608 - 614 MHz Primario en Regién 2, En africa se Continuo
permite para estaciones comerciales.
secundario en regiones 183 (2)
1330 - 1400 MHz Notificacion de uso (2) Hidrégena
1400 - 1427 MHz Primario-banda_pasiva (1) Hidrégeno
1610.6 - 1613.8 MHz secundario (2) _Hydroxyl
1660 - 11660.5 MHz Primario traslapado con activo (2) Hydroxyl
1660.5 - 1668.4 MHz Primario (secundario activo) (2) Hydroxyl
1668.4 - 1670 MHz Primario traslapado con activo (2) Hydroxyl
1718.8 - 1722.2 MHz Secundario (2} Hydroxyl
2655 - 2690 MHz Secundario (2) Continuoc
2690 - 2700 MHz Primario-banda pasiva (1) Continuo
I35 - 5257 Wiz Nouncacion de uso {2) CH
3332-3339"
3345.8-33525"
4800 - 4990 MHz Secundario (2) Continuo & H,CO
4990 - 5000 MHz Primario traslapado con active (2) Continuo
10.6 10.68 GHz Primario trastapado con activo (2} Continuo
10.68 - 10.7 GHZ Primario-banda pasiva (1) Continuo
14.47 - 14.5 GHz Secundario (2} H,CO
15.35 - 15,4 GHZ Primario-banda pasiva (1) Continuo
22.01-22.21 GHz Notificacion de Uso (2) H,O
22.21 -22.5 GHz Primario trasiapado con active (2) H.0
22.81-22 86 GHz Notificacion de Uso (2} NH,
23.07-2312" -
23.6-24 GHz Primario-banda pasiva (1) Continuo & Ammonia
31.2-31.3 GHz Notificacion de uso (2) Continuo
31.3-31.5 GHz Primario-banda pasiva (1) Continuo
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315-31.8GHz Primario-banda pasiva en regién 2(1) Comtinuo
Primario {secundaria activa) en region
1&3 (2)
36.43 - 36.5 GHz Notificacion de uso H*
42.5-43 5 GHz Primario traslapado con activa (2) Continug & SiC
48.94 - 49.04 GHz Primario traslapado con activa (2) (o]
51.4 5425 Ghz Nofificacidn de uso y banda pasiva (1) Continuo
58.2-59°
64 -B65"
7277 -72.91 GHz Notificacién de uso {2) H,CO
86 - 92 GHz Primario-banda pasiva (1) Lineas numerosasg
93.07 - 93.27 GHz Notificacion de uso (2) HNN"
97.88 - 98.08 GHz Primario traslapado con activa (2) (o]
105 - 116 GHz Primario-banda pasiva (1) Co
140.69 - 140.98 Ghz Primario traslapado con activa {2) H,CO
14468 - 144,98 “ DCN
145 45 -145.75" H,CO
146.82 - 147.12 * CSs
150 - 151 GHz Secundario (2) NO, H-CO
164 - 168 GHz Primario-banda pasiva Continuo
174.42 - 175.02 Ghz Secundario (2) C:H
177 -177.4 ~ HCN
178.2-1786 HCO®
181-181.6 ° HNC
182 - 185 GHz Primario-banda pasiva (1) HO
186.2 - 186.6 GHz Secundaric {2) HNN*
217 -231 GHz Primario-banda pasiva (1) co
250 - 251 GHz Primario-banda pasiva (2) NO
257.5 - 258 GHz Secundario (2) NO
262.24 - 262.76 GHz Primario traslapado con activa (2) C.H
265 - 275 GHz Primario traslapadc con activa (2) HCN, HCO®, HNC
278 - 280 GHz Notificacién de uso (no permitida) HNN"
343 - 348 GHz Notificacion de use (no permitida) CO
Notas:

(1) Todas las emisioness en la banda entre frecuencias listadas estan prohibidas.

(2) Se hace un llamado urgente a los administradores para tomas desiciones practicas

para proteger el servicio de radioastronomia de las interferencias perjudiciales. Emisiones

del espacio y de estaciones aereas pueden ser fuentes de interferncia particularmente

serias para el servicio de radioastronomia.

* Tomada de Krauss J. D., Radio astromomy, McGraw-Hill, 1986.
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Apéndice B.

Parametros relevanies de las observaciones reafizadas con el radiotelescopio de Qoty, India,
destacando la rapidez estimada para el viento solar empleando el método de andlisis espectral.

Elongacion Distancia No. de Rapidez Promedio del | Desviacién Standard
Solar heliocéntrica | observaciones | viente Solar (km/s) de la Rapidez
| (grados) (UA) Promediadas Promedio {km/s)
7 0.122 1 400 50
10 0.174 1 450 50
11 0.191 3 375 75
12 0.208 4 387 80
13 0.225 6 466 65
i4 0.242 6 466 50
15 0.259 3 358 60
16 0.275 8 453 55
17 0.293 7 367 40
18 0.309 5 390 90
19 0.326 4 362 80
20 0.342 5 430 35
21 0.358 7 417 50
22 0.374 6 400 50
23 0.391 3] 3N 44
24 0.407 4 408 70
25 (.423 4 400 75
26 0.438 10 474 60
27 0.454 12 368 60
28 0.469 & 383 25
29 0.485 8 458 50
30 0.5 15 395 55
31 0.515 15 479 50
32 0.53 [ 433 70
33 0.545 7 410 70
34 0.56 7 385 60 |
1< Q.57 i 320 65
36 (.588 7 425 60
37 0.602 13 447 45
38 0.616 16 457 63
39 0.629 9 367 45
40 0.643 22 443 70
41 0.656 15 403 70
42 0.669 20 360 65
43 0.682 16 423 35
44 0.695 11 350 45
45 0.707 14 405 60
46 0719 3 399 70
47 0.731 17 408 60
48 0.743 7 392 70
49 0.755 4 431 70
31 0.777 4 450 45
53 0.799 1 400 50
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