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INTRODUCCION

El objetivo de este trabajo es el de presentar un modelo sencillo para tratar de
predecir el maximo nimero de manchas solares para el ciclo solar nimero 23.

Con base en informaci6n geomagnética, correspondiente a un periodo comprendido
de 1868 a 1997 (11 ciclos de actividad solar), se establece una clasificacion de la actividad
geomagnética basada esencialmente en el tipo de fuentes solares que la producen.

Se analiza con detalle la evolucién temporal de estas fuentes solares y nos damos
cuenta de que dicha evolucion esta en gran medida gobernada por la evolucién temporal del
dipolo solar. '

Un dipolo solar intenso, da lugar a la presencia en ¢l plano de la ecliptica de flujos
de viento solar de alta velocidad. El viento solar de alta velocidad induce en la Tierra
actividad geomagnética del tipo recurrente, es decir, fluctuaciones geomagnéticas que
presentan una periodicidad bien clara de 27 dias. El viento solar de alta velocidad se origina
en los hoyos coronales polares del Sol. Cuando la presién magnética del dipolo es muy
intensa origina que la divergencia de las lineas de campo magnético del hoyo se incremente
dando lugar a que los haces de viento rapido que salen de ¢l puedan incursionar hasta bajas
latitudes solares pudiendo fluir aun en el plano de la ecliptica.

Por otra parte, un dipolo solar poco intenso, implica una divergencia pequeiia, por
tanto los haces de viento rapido no llegan a la ecliptica y la Tierra recibe (nicamente viento
solar de baja velocidad (v <450 Km./s), por lo que el nivel de la actividad geomagnética se
situa en la escala de “ dias quietos “. Los dias quietos son caracterizados por tener un indice
geomagnético aa menor que 20y. El indice geomagnético aa es un indice usado para medir
las fluctuaciones en la componente horizontal del campo geomagnético. Este indice se
comenzd a registrar desde 1868 en dos estaciones Unicamente, una situada en Inglaterra y la
otra en Australia.

Existen otros dos tipos de disturbios geomagnéticos los cuales no estan asociados
con alguna de las categorias de viento solar (viento rapido y viento lento). El primero de
ellos, conocido con el nombre de actividad de eventos de choque, estd asociado con la
ocurrencia en la atmdsfera del Sol de eventos “explosivos” muy energéticos, por ejemplo,
eyecciones de masa coronal (Zirker, 1977), las cuales llegan hasta las inmediaciones de la
rbita de la Tierra perturbando su campo magnético.

El segundo tipo de disturbios geomagnéticos es conocido con el nombre de
actividad fluctuante y estd asociado con los cruces de la Tierra con una heliohoja neutra
muy distorsionada.

La intensidad de cada una de estas clases de actividad geomagnética depende
exclusivamente de la fase del ciclo solar.

Estimar la longitud del ciclo 23 sirve para muchos propésitos, desde tratar de
predecir algunos efectos dafiinos de fenomenos solares sobre partes integrales de satélites
artificiales e incluso sobre los tripulantes de naves espaciales; hasta proveer informacion de
procesos fisicos que ocurren dentro del Sol.

Es bien conocido que cuando el Sol se encuentra en un maximo de actividad solar,
los flujos de energia provenientes de su atmosfera se incrementan, por ejemplo, la
precipitacion de particulas energéticas en la alta atmésfera terrestre aumenta provocando




que el nimero de auroras polares se intensifique también. La llegada de éstas particulas a la
atmésfera influye también de manera importante en las propiedades fisicas y quimicas de
las capas conductoras de la atmdsfera (la ionosfera). Cuando esta capa sufre alteraciones en
su composicién quimica se ven también alteradas las propiedades de reflexién de las ondas
electromagnéticas, este hecho provoca que las comunicaciones en la banda del radio se
vean fuertemente alteradas por periodos de varias horas (Tascione, 1994).

Es por esto y por otras razones que el tratar de predecir la amplitud de un ciclo solar,
en particular, es hoy en dia una tarea que preocupa a un considerable nimero de cientificos.

Cabe mencionar que con los resultados discutidos en el capitulo 4 se escribid el
articulo de investigacién “ Prediccion del maximo nimero de manchas solares del ciclo
solar 23” (ver apéndice c), el cual fue aceptado para su publicacién en la revista Annales
Geophysicae(1998).




CAPTULO 1

EL SOL

1.1 ESTRUCTURA SOLAR

El Sol es una esfera de plasma cuyas caracteristicas principales aparecen en la tabla
1.1. Para su estudio el interior del Sol se ha dividido en tres capas: El nucleo, la zona
radiativa, y la zona convectiva. Por otra parte el exterior solar, es decir, su atmésfera se
divide en: fotosfera, cromosfera y corona. Ver la Figura 1.1(Tascione, 1994).

En el nicleo la presion y la densidad tienen valores tan altos que dan lugar a
temperaturas del orden de los 15 millones de grados Kelvin, por lo tanto en esta zona se
lleva a cabo la fusién nuclear. En el nicleo, la energia se libera en forma de rayos y. El
transporte de energia hacia el exterior se produce mediante dos procesos:En primer lugar,
por radiacion (precisamente en la zona radiativa) y posteriormente el transporte es por
conveccion, es decir, la energia es llevada hacia arriba por el gas caliente ascendente, ésta
energia se difunde a medida que el gas se expande y se enfria descendiendo nuevamente. A
la capa donde el transporte se lleva a cabo de esta manera se le conoce precisamente como
la zona convectiva, ésta se extiende desde unos 8 décimos de radio solar hasta la parte
inferior de la fotésfera.

Como ya mencionamos (Tascione , 1994), la atmosfera del Sol se divide también en
varias capas:En primer lugar se encuentra la fotosfera, la cual se puede considerar como la
superficie del Sol, tiene un espesor de aproximadamente 300 Km y de esta zona proviene la
mayor parte de la luz blanca que observamos desde la Tierra. La temperatura promedio de
esta capa es de 6000 K. En fotografias con buena resolucion, la fotésfera se muestra como
una regién granulada, esto es asi ya que lo que estamos observando es la parte superior de
las enormes celdas convectivas. Por arriba de la fotosfera la densidad del plasma
disminuye rapidamente. La capa que va desde la parte superior de la fotosfera hasta una
altura de aproximadamente 2500 Km es la que recibe el nombre de cromosfera, comienza
en donde el gas alcanza una temperatura minima de 7000 K. En esta zona se disipa energia
mecanica generada probablemente por la conveccion y la rotacion, provocando que la
temperatura se incremente hacia el exterior, pasando por la llamada zona de transicion, que
es una capa delgada, sdlo algunas centenas de Km, en la que la temperatura aumenta
bruscamente de los 2.5x10* K hasta el millén de grados Kelvin.

Una vez que se ha alcanzado la temperatura del millén de grados, comienza la
ultima capa de la atmosfera solar:la corona. Debido a esta altas temperatura, la corona se
expande continuamente hacia el medio interplanetario formando el viento solar
(Hundhausen, 1972). En la atmésfera solar el campo magnético emergente genera patrones
muy complejos que dan lugar a una gran variedad de fendmenos, entre los mas conspicuos
estan las manchas solares y los hoyos coronales, éstos tltimos resultan de gran interés para
nuestro trabajo ya que ellos estan asociados con el viento solar de alta velocidad y por tanto
los discutiremos en secciones posteriores.




TABLA 1.1

Algunos parimetros sobre el Sol

Tgmpe ratura superﬁcia! media 5.8x10° K
Dismetro 1.4x10° Km.
Edad 4.5x10’ aiios
Masa 2x10% Kg.
Periodo promedio de rotacidn 27 dias
Distancia media a la Tierra 1.5x10® millones de Km.
Energia radiada 10™erg/s

Fotdsfera

Zona convectiva

Zona radiativa

Picles

Fig.1.1 Estructura solar




1.2 LA ACTIVIDAD DEL SOL

A continuacién se hard una breve descripcion de los fendmenos mas caracteristicos
de la actividad solar.

1.2.1. LAS MANCHAS SOLARES

Sin duda alguna, las primeras evidencias de la actividad del Sol que se observaron
en la Tierra fueron las manchas del Sol sobre la fotosfera. Las manchas solares son regiones
oscuras que se producen en la fotosfera. En estas zonas el campo magnético es muy
intenso (hasta 4000 Gauss en manchas de gran tamafio) (Noyes, 1982). Este fuerte campo
magnético inhibe el transporte de material, por lo tanto en ésta region el plasma es mas frio
comparado con sus alrededores y radia menos energia hacia el espacio, es por elle que estas
regiones se aprecian de color oscuro al ser contrastadas con los alrededores. Galileo fue el
primero en observar telescopicamente las manchas solares (1610). Pero curiosamente, fue
hasta casi dos siglos después que Heinrich Schwabe demostré que el fendmeno de
aparicion y desaparicion de las manchas es un fendémeno ciclico con un periodo de
alrededor de 11 afios y que se conoce como el ciclo solar. En general, el ciclo de la
actividad solar es el resultado de la formacién y evolucién de complejas regiones de campo
magnético en la zona convectiva. La interaccion entre los movimientos convectivos y la
rotacion diferencial tuercen las lineas del campo magnético alrededor del Sol. El campo
magnético es originalmente poloidal con direccion norte-sur (Figura 1.2a). El enredamiento
continuo de las lineas del campo debido a la rotacion diferencial da lugar a la formacién de
un campo toroidal (Figura 1.2b), este campo es llevado a la superficie por un fendmeno de
flotacién magnética (Beckers, 1981). Las columnas de material convectivo que sube o que
baja se tuercen debido al efecto de Coriolis, 1o que a su vez retuerce las lineas de campo
magnético. Estas torceduras se convierten en pequefias componentes poloidales (Fig. 1.2¢).
Los efectos combinados de muchas celdas convectivas en ascenso, restablecen, después de
22 afios, el campo dipolar original (el dinamo o-»; Krause y Radler, 1980).




(a) (b) ()

Fig 1.2. Esquematizacién de la transformacion del campo magnético poloidal en un campo toroidal (Noyes, [982)

1.2.2 LAS PROMINENCIAS SOLARES

En la cromosfera, se observan en el limbo solar y proyectindose hacia afuera unas
estructuras llamadas prominencias solares. Estas estructuras tienen la apariencia de flamas
rosadas que llegan a medir hasta 50 mil kilometros de altura y consisten de filamentos de
plasma los cuales siguen la forma geométrica de las lineas del campo magnético solar
(Giovanelli, 1984). Sus temperaturas son del orden de los 10 mil grados Kelvin, menor que
la temperatura promedio de la cromosfera, por ello al observarse sobre el disco solar se ven
oscuras en contraste con los alrededores y se les llama filamentos.

1.2.3 LAS RAFAGAS SOLARES

Una rafaga, es basicamente un fenémeno explosivo que ocurre en las regiones
coronales cuyos pies estdn en regiones activas de la fotésfera. Estas ultimas estan situadas
en grupos de manchas solares. Cuando se observa una fotografia del Sol en rayos x, en la
corona las regiones activas se aprecian como zonas muy brillantes. La razon de su brillo
intenso es que la temperatura del material de esta zona es tan alta que éste emite en rayos x.
La posicién de una rafaga en el disco solar es uno de los factores que se toman en cuenta
para predecir si sus efectos causardn disturbios magnéticos en la Tierra. La energia de una
rafaga se libera principaimente en forma de radiacion y particulas de aita energia que
alcanzan velocidades de hasta 1/3 de la velocidad de la luz. La energia total liberada en una
rifaga varia en el rango de 10?8 a 10°? ergs integrada sobre las tres fases de la rafaga : fase
precursora, fase principal y la fase de recuperacion (Klecker, 1991), si comparamos esta
energia con la luminosidad del Sol (103 3 ergs), vemos que es solo diez veces menor.



1.2.4 LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL

Hace aproximadamente tres décadas, las grandes erupciones coronales, ahora
conocidas como eyecciones de masa coronal (CMEs), fueron descubiertas por
observaciones hechas con coronografo en los vuelos espaciales OSO-7 (Tousey, 1973) y
Skylab (Gosling et al. 1974). Hoy en dia las observaciones indican que son las eyecciones
de masa coronal y no las rafagas, las principales fuentes de liberacién de energia y masa de
la corona solar y ademds son causantes de los grandes disturbios interplanetarios. Las
rafagas, objeto de un intenso estudio durante décadas, no son necesarias para producir una
eyeccion de masa coronal, y cuando ocurren en conjunto con una CME son probablemente
un fenémeno asociado (Gosling et al. 1974) secundario.

Las primeras observaciones de CMEs hechas por el Skylab (Gosling et al. 1974),
dejaron poca duda de qlue €stas eran las responsables de la expulsidon de grandes cantidades
de material coronal(10"? kg) requerido para producir flujos transitorios de viento solar de
alta velocidad, el cual a su vez provoca tormentas geomagnéticas. La velocidad del material
eyectado de la corona tiene velocidades que oscilan entre 10 km/s y 2000 km/s (Harrison,
1991). Gosling et al. (1974), encontraron que aunque pocas CMEs estaban acompaiiadas
por rafagas Ha, éstas eran mas rapidas que las CMEs sin rafagas y estaban casi siempre
acompafiadas por explosiones de radio tipo II o I'V. Ellos sugirieron por lo tanto, dos tipos
de disturbios interplanetarios no recurrentes:1) aquéllos debidos a las CMES rapidas
asociadas con rafagas y explosiones de radio tipo Il o IV y 2 ) aquéllos debidos a las CMEs
lentas no asociadas con rafagas y explosiones tipo Il o IV.

Las rafagas solares son capaces de producir y acelerar una rica y compleja
poblacion de particulas caracterizadas por un amplio espectro de energias.

De un analisis de Ja radiacién electromagnética y de las particulas energéticas
observadas en rafagas, se sigue que no todas las especies de particulas son aceleradas hasta
su energia final al mismo tiempo. Al parecer existe una primera fase de aceleracion de las
particulas durante la cual se producen mayormente electrones no - relativistas. Existe
también una segunda fase en la cual se aceleran principalmente iones y electrones
relativistas. Actualmente no estd claro si las dos fases de aceleracién son producto de
diferentes mecanismos de aceleraciéon o si se trata de un mismo mecanismo pero con
algunas modificaciones.

La primera fase de aceleraciéon se caracteriza por la produccién impulsiva de
microondas la cual se asocia directamente a radiacidn sincrotronica de electrones con
energias que van desde varias decenas hasta varias centenas de kiloelectron-volts.

La segunda fase de aceleracion se caracteriza por la ocurrencia de “explosiones” de
radio tipo Il y tipo IV. Las explosiones de radio tipo II, se presume que son el resultado de
la conversién en radiacién electromagnética de ondas de Langmuir excitadas por haces de
electrones en el rango de energias de 10 a 1000 kiloelectron-volts.

Las “explosiones” de radio tipo IV, en general, son debidas a radiacion sincrotronica
de electrones relativistas.

Actualmente, la teoria mas aceptada que trata de explicar de donde surge la energia
necesaria para producir una eyeccion de masa coronal es la que se basa en la reconeccion
magnética Anzer y Pneuman (1982).



La estructura de una CME comiin consiste de un bulbo exterior bien definido cuya
densidad es mayor que la de los alrededores, el bulbo delimita una cavidad en la cual en
ocasiones se puede apreciar una prominencia eruptiva ( ver Figura 1.3 )

Cabe sefialar que la aparicion de prominencias, rifagas, y de las eyecciones de masa
coronal siguen al ciclo de las manchas solares (Nicholson, 1982).

84:48 .
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Fig. 1.3. Eyeccion de masa coronal del 14 de Abril de 1980 observada con ¢l coronografo del observatotio High Altitude
en 1a misién maximo solar (Harmrison, 1991)



1.2.5 LOS HOYOS CORONALES

En la corona solar, el campo magnético no es uniforme, como se puede distinguir en
fotografias del Sol tomadas en rayos x. En este tipo de fotografias, las regiones en donde
las lineas de campo magnético son cerradas aparecen como regiones brillantes (Noyes,
1982). El plasma de esta zona al ser confinado por las lineas del campo magnético resulta
mas denso comparado con el de los alrededores. Como ya lo mencionamos antes las zonas
muy brillantes indican las regiones activas; mientras que las partes que aparecen oscuras,
corresponden a las zonas en que las lineas del campo estdn abiertas extendiéndose hacia el
medio interplanetario, €stas zonas reciben el nombre de hoyos coronales.

La emision de rayos x de los hoyos coronales es muy baja debido a que el material
puede moverse libremente por lo que éste se enfria y escapa hacia el medio interplanetario
en forma de haces de viento solar (del cual haremos una descripcion detallada en la seccion
1.4)

Actualmente ya se ha comprobado que de los hoyos coronales pueden escapar haces
de viento solar que llegan a alcanzar velocidades de hasta 1000 Km/s (Zirker, 1977).

Durante épocas alrededor del minimo de actividad solar, la formaciéon de dos
grandes hoyos coronales en cada uno de los polos del Sol, es una caracteristica
inconfundible de la corona solar en ésta fase del ciclo. El periodo de vida de estos hoyos es
de varias rotaciones solares.

Por el contrario, en épocas de maximo solar (alta actividad solar), estos dos grandes
hoyos coronales desaparecen y pueden aparecer hoyos mas pequefios de naturaleza
altamente inestable con periodos de duracién generalmente cortos (de horas a dias) vy
ubicados en otras latitudes geograficas.

Cabe sefialar que existe una gran variedad de fenébmenos transitorios que ocurren en
la atmosfera solar y que son también indicadores de la actividad del Sol, pero en esta
seccién unicamente hemos mencionado algunos de los mas importantes y mas comunes.

1.3 EL VIENTO SOLAR

El viento solar, es un fenémeno que consiste en la expansion superalfvénica de la
corona solar hacia el medio interplanetario. La velocidad del viento solar a la altura de la
érbita terrestre oscila entre 350 Km/h (viento solar lento) y 1000 Km/h (viento solar rapido)
(Nicholson, 1982). El viento solar transporta hacia el espacio una fraccion de la energia
luminosa que genera el Sol, ésta energia representa alrededor de s6lo una diez mil
millonésima parte de toda la energia que emite el Sol en forma de radiacion, la cual es del
orden de 2x10* ergs, sin embargo, como veremos mds adelante esto es suficiente para que
el dominio del campo magnético terrestre se perturbe de manera considerable.

El plasma del viento solar estd constituido por particulas cargadas eléctricamente
que normalmente se encuentran atrapadas por el campo gravitacional del Sol. Debido a las
altas temperaturas que se registran en la corona (= 1 000 000 K), el plasma escapa hacia el
espacio con velocidades superalfvénicas (Hargreaves, 1979).



altas temperaturas que se registran en la corona ( = 1 000 000 K), el plasma escapa hacia el
espacio con velocidades superalfvénicas (Hargreaves, 1979).

El plasma que conforma al viento solar es poco denso, de hecho atraviesa el espacio
que separa al Sol y la Tierra practicamente sin colisiones; esto es despreciable si lo
comparamos con las moléculas que forman el aire de nuestro entorno las cuales avanzan
s6lo algunas millonésima de centimetro antes de que sufran alguna colisién con alguna
molécula vecina. A la altura de la érbita de la Tierra, la densidad del viento solar es de
alrededor de 10 particulas por centimetro cubico.

Cada particula que escapa del dominio gravitacional del Sol, se lleva una pequefia
fraccion de momento angular de la estrella, por lo tanto, la accién combinada de todas las
particulas del viento solar hace mas lenta la rotacién del Sol.

1.4 EL CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO

El plasma del viento solar tiene una conductividad eléctrica muy alta, es por ello
que cuando el viento solar fluye hacia el medio interplanetario, “arrastra” con él al campo
magnético del Sol. En teoria de plasmas, es un resultado clasico el hecho de que las lineas
de campo magnético se “anclan” practicamente a un plasma de conductividad eléctrica muy
alta, a este resultado se le conoce como el teorema de Alfvén (Priest, 1985).

De esta manera, cuando el viento solar llega a la Tierra también lo hace el campo
magnético del Sol, formando lo que se conoce como el campo magnético interplanetario,
que no es otra cosa que la extensién del campo magnético solar.

En forma bastante aproximada, el campo magnético del Sol es andlogo a un campo
dipolar durante el minimo solar. Como ya mencionamos, €l viento solar “extiende” éstas
lineas de campo de tal forma que, a grandes distancias del Sol, las lineas que emergen del
hoyo coronal polar norte estan separadas de las lineas que regresan al hoyo polar sur, por
una delgada hoja de corriente, es decir, una capa donde el campo magnético es nulo, a lo
largo de la cual puede fluir libremente una corriente. A menudo, a ésta delgada hoja de
corriente, se le invoca Gnicamente como “ la hoja neutra” y se encuentra basicamente a la
aftura del plano ecuatorial del Sol. Por efecto de la rotacion del Sol, las lineas de campo ya
en el medio interplanetario se deforman y dan lugar a lo que se conoce como espiral de
Arquimedes, lo cual se aprecia en la Figura 1.4. Conforme el Sol avanza hacia el méximo
de actividad, las componentes multipolares aparecen provocando que el campo magnético
interplanetario presente sectores de polaridad diferente, pues la hoja de corriente se
distorsiona mas y mas.

Ahora también se sabe que éste patron de sectores presenta una estructura
tridimensional. Si el flujo del viento solar fuera uniforme e igual en ambos hemisferios, la
hoja de corriente se encontraria cercana al plano de la ecliptica. Sin embargo, sabemos que
los ejes magnético y de rotacion del Sol no coinciden, y que la hoja de corriente no es plana
sino que presenta ondulaciones hacia abajo y hacia arriba dando la apariencia de una gran
faida de “bailarina” la cual permea el medio interplanetario, como se muestra en la Figura
1.5 (Friedman, 1986).



Fig. 1.4. La espiral de Arquimedes. Una esquematizacién de la estructura sectorial del campo magnético interplanetario.
Los signos positivos corresponden al campo magnético dirigido fuera del Sol y los signos menos al campo dirigido hacia

el Soi (Tascione, 1994 ),

Fig. 1.5 . Esquematizacién del campo magnético hacia el medio interplanetario, donde sc aprecia la hoja de corriente
cléctrica entre campos magnéticos en la misma dircccién, pero de sentido opuesto, ¢s por ello que se le llama “hoja de
corriente ncutra”. Por ¢l efecto de la inclinacidn del dipolo solar y de la rotacidn, la hoja neutra adopta la forma de una

“falda de bailarina” {(Noyes, 1982)




Observando la Figura 1.5 vemos que la estructura sectorial del campo magnético
interplanetario es monitoreada por la Tierra cada vez que cruza la hoja neutra ondulada. En
cada cruce, la polaridad magnética cambia de positiva a negativa o viceversa, dependiendo
de si la Tierra se encuentre por arriba o por abajo de la hoja de corriente. Durante la fase de
minimo solar, la hoja de corriente casi no presenta ondulaciones y permanece en buena
medida sobre el plano del ecuador solar, por el contrario, en la fase de maxima actividad
solar, la hoja de corriente se deforma de tal manera que llega a alcanzar latitudes hasta de
60 grados. Cada once afios, pasando el mdximo solar, la polaridad del campo magnético
solar se invierte, dando lugar a un ciclo magnético solar de 22 afios (Schove, 1983).

Para finalizar ésta seccién comentaremos que el campo magnético interplanetario
presenta diversas irregularidades producidas por la expulsién de masas coronales y otros
eventos transitorios que llevan su propio campo magnético. Estas irregularidades aunadas a
la estructura de gran escala del campo interplanetario, modulan la llegada de los rayos
cosmicos a la Tierra, que al interactuar con la atmosfera terrestre producen una amplia
gama de complejos fenémenos también muy interesantes.
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CAPITULO 2
LA ACTIVIDAD GEOMAGNETICA

2.1 LA MAGNETOSFERA TERRESTRE

En su viaje por el medio interplanetario, el viento solar encuentra a manera de
obstaculo al campo magnético terrestre, al cual le es imposible penetrar, por lo que rodea a
la Tierra formando una especie de cavidad en forma de cometa (ver figura 2.1). El hecho de
que el viento solar no pueda penetrar en el campo geomagnético lo podemos explicar
utilizando la siguiente analogia, la cual esti basada en el experimento de Faraday: Cuando
una placa conductora se mueve con respecto a un campo magnético, se inducen corrientes
en la placa (ley de Faraday) y estas mismas corrientes crean un campo magnético y por
tanto también una fuerza en direccién tal que se opone al movimiento de la placa. Si la
placa tiene conductividad infinita (como lo es en el caso del viento solar), entonces un
ligero movimiento producira una corriente y una fuerza opositora infinitas y por tanto en el
limite la placa no se movera.

En condiciones normales, el frente de la cavidad se encuentra a una distancia de
aproximadamente diez radios terrestres (un radio terrestre es igual a 6 371 Km) de la Tierra,
y su cola se extiende mas alld de la 6rbita de la Luna, como a unos mil radios terrestres
(Hargreaves, 1979).

El frente de la cavidad magnetosférica del lado que da al Sol, se encuentra a una
distancia en la cual la presién del viento solar es igual a la presion del campo
geomagnético.

Si el plasma contiene N particulas por cm,3 , cada una de masa m, viajando a
velocidad v (cm/s) a un angulo  respecto a la normal a la frontera, el nimero de particulas
por segundo que golpean la frontera magnetosférica es Nvcosy. Si suponemos reflexién
especular, el cambio en el momentum es 2Nmv’cos’y dinas/cm?, el cual debe ser igual a la
presién magnética B?%/8n, este balance se produce a = 10 radios terrestres.

La magnetdsfera terrestre es una regién de plasma que contiene particulas cargadas
de un gran rango de energias, desde los cientos hasta los millones de electrén volts. En el
lado de la magnetdsfera que da hacia el Sol, se encuentra una regién muy extensa en la que
los valores de la densidad, velocidad, presion del gas y del campo magnético, sufren un
salto brusco, es decir estamos en la presencia de una onda de choque. Esta tltima se genera
porque el viento solar se mueve a velocidades superalfvénicas.

La frontera que define la terminacion de la magnetosfera, es conocida con el
nombre de magnetopausa (ver Figura 2.1), esta es una zona caracterizada por una gran
turbulencia. En la magnetopausa, la velocidad del viento solar decrece hasta los 250 km/s, y
la energia cinética se convierte en energia térmica de manera que la temperatura de esta
region se incrementa hasta 5x10°K, lo cual es de 5 a 10 veces mas alta que la temperatura
del viento solar.

La regién entre la onda de choque y la magnetopausa tiene propiedades distintas a
las del viento solar y a las de la magnetosfera, el plasma y campo magnético observados



aqui son mds bien de origen solar que terrestre. Esta regidn se conoce con el nombre de
magnetofunda (ver Figura 2.1).

Debemos destacar, como ya lo mencionamos en su momento, que el flujo del viento
solar no es un flujo constante sino que continuamente los valores de los parametros que lo
describen sufren fluctuaciones. De esta forma, es natural pensar que la magnetosfera
terrestre de alguna forma debe de responder a estas fluctuaciones, y la manera en que nos
damos cuenta de ello es por los medidores de campo geomagnético colocados en la
superficie terrestre que registran diariamente variaciones en sus medidas. Estas variaciones
continuas en la intensidad del campo geomagnético es lo que se conoce como actividad
geomagnética, la cual por razones ya expuestas anteriormente estd fuertemente controlada
por la actividad solar via el viento solar (Zirker, 1977).

Generalmente los sensores de la intensidad del campo geomagnético registran las
variaciones en la componente horizontal del campo. De esto ultimo daremos una
descripcion completa en las proximas secciones.

Magnetofunda

Onc'a de chogque
Magnetopausa

8]

Distancia en radiQs teiresires

Fig. 2.1. Esquematizacién de la estructura de la magnetdsfera terrestre {Otaola, Mendoza y Pérez, 1993)
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2.2 EL CAMPO MAGNETICO TERRESTRE

La existencia del campo magnético de la Tierra es conocida desde la antiguedad
mediante las aplicaciones de la brijula a la navegacion.
La intensidad del campo magnético terrestre es de carcter vectorial y sabemos que en el
hemisferio norte su proyeccion sefiala, aunque no exactamente, al norte geografico. Para
estudiar los componentes de la intensidad del campo magnético terrestre se toma como
sistema de referencia, en un punto de la superficie de la Tierra, un sistema cartesiano de
coordenadas XYZ en la direccién norte, este, y nadir, o sistema geografico, en el que el
norte es el norte geografico. La intensidad del campo magnético es se denota por F, su
proyeccion hornzontal se denota por H y los componentes sobre los ejes vienen designados
por XYZ. La direccidén de H seriala al norte magnético y el angulo que forma ésta direccion
con el norte geografico es D, la declinacién magnética. El dngulo entre F y la horizontal es
I, el angulo de inclinacién (Udias, 1986) (ver figura 2.2)

1 (Hortel

y (Es1e)

2 {Nadir}

Fig. 2.2, Descomposicion vectorial del campo geomagnético en el sistema de referencia geogrifico {Udias, 1986).

Para definir el campo magnético en un punto bastan tres cantidades que suelen ser
X, Y,Z, oF, Y,D.

La unidad en el sistema cgs mas usada para medir la intensidad del campo es un
submultiplo del Gauss: la gamma (y):
1y =107 Gauss

2.3 VARIACION DEL CAMPO GEOMAGNETICO EXTERNO

El campo magnético terrestre es en su mayor parte de origen interno. El magnetismo
interno de la Tierra se explica por la Hlamada teoria del dinamo. Para entender la teoria del
dinamo vale la pena recordar la estructura interna de la Tierra. La estructura interna de la
Tierra esta formada basicamente por tres capas: El manto, el nicleo externo y el nicleo
interno (ver figura 2.3). El nicleo externo es de naturaleza liquida, mientras que el nicleo
interno es sélido. En base a informacion sismica se ha podido determinar que la



composicion quimica de los dos nicleos es similar estando compuestos basicamente por
una aleacion de Fierro y niquel.

En el nicleo liquido, el cual estd girando respecto del manto sélido, se generan complejos
patrones de corrientes eléctricas.

Estas corrientes generan a su vez un campo magnético, parte del cual escapa hacia
la superficie de la Tierra originando el campo magnético que medimos y otra parte
interacciona con el nucleo liquido que estd en movimiento sosteniendo de esta manera la
accion del dinamo.

Sin embargo, existe también un campo externo producido fuera de la Tierra,
principalmente por la actividad del Sol. Las variaciones temporales del campo interno (
variacion secular) sélo son apreciables en periodos largos de tiempo: decenas a centenas de
afios, mientras que las variaciones del campo externo son de mas corta duracién (segundos
a afios) (Udias, 1986). Las variaciones externas se dividen en periédicas y no periodicas.
Las variaciones periddicas se aprecian mejor en los dias tranquilos, es decir, aquéllos en
los que las perturbaciones de la actividad solar son pequefias. Las variaciones periddicas
dependen de la influencia continua del Sol y de la Luna, por lo que su periodicidad esta
relacionada con los periodos orbitales de estos astros y de la rotacion de la Tierra. Ademas
de esto, hay que considerar a los asociados a la actividad solar cuando va de un mdximo a
un minimo a lo largo de 5 afios en promedio y a la rotacién de Sol que es
aproximadamente de27 dias.

En la Tabla 2.1 se presentan estas perturbaciones, sus periodos y sus magnitudes
caracteristicas.

Las perturbaciones magnéticas generadas por actividad solar, tienen su origen en la entrada
en la atmésfera terrestre de particulas provenientes del Sol a través del viento solar, la
consecuencia mas evidente de éstos son los espectaculares fendmenos luminosos conocidos
como auroras boreales y australes, los cuales solo son visibles en general a altas latitudes

geograficas (Hargreaves, 1977).

CORTEZA DENSIDAD
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Fig. 2.3 . Estructura interma de la Tierra (Udias, 1986)
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TABIA 2.1

Frecuencias, periodos y amplitudes de las fluctuaciones del campo geomagnético

Fenomeno Frecuencia ( Hz ) Periodo ( Seg ) Amplitud (y)
Variacién  secular| =107 =18 =10

del campo

geomagneético

Variacién estacional| =1¢7* =107 =10’

del campo

geomagnético

Variacién diaria del| =107’ =10 =5xI10'
campo geomagnético

Tormentas =10° =10 <1y
geomagnéticas

Variacion diurna del | 1.16x10° 8.64x10° =2.5x10'
campo geomagnético

Perturbaciones =10’ =9x10° =10
ionosféricas

Micropulsaciones | 107 - 10' ' -1 =5x10/
Whistler =10’ =10* 35x10”

Seg: segundos
¥: gammas
Hz: Hertz

2.3.1 LA VARIACION SOLAR TRANQUILA

Las observaciones del registro continuo del campo magnético permiten descubrir en
los dias tranquilos, es decir, no perturbados, la presencia de una variacion periédica que
depende del tiempo solar local. Esta variacion se conoce con el nombre de * variacion solar
tranquila” y por la abreviatura Sq (solar quiet), su periodo predominante es de un dia solar
y tiene un maximo, positivo o negativo a las doce horas (Matsushita, 1967). La amplitud de
este maximo en la componente horizontal es de, aproximadamente, 100 nanoteslas,
mientras que en la componente vertical s6lo llega a unas 20 y. Las variaciones en el angulo
de declinacién oscilan entre 2 v 4 minutos de arco. La variacion solar quieta, depende
también de la latitud. En la Figura 2.4 se muestra una esquematizacién de la vanacién Sq
para tres latitudes distintas. En todos los casos el valor extremo (méximo o minimo)
corresponde a las doce horas solares. Para la componente horizontal H, el maximo
corresponde a puntos del ecuador magnético, mientras que en la componente vertical Z, la
variacién es practicamente nula en dicha posicién. y lo mismo sucede con la declinacion D.
La variacion de H, Z, D con respecto a la latitud magnética viene representada en la Figura
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2.5. La componente H tiene un maximo en el ecuador y un minimo para latitudes de cerca
de 30 grados. La componente Z de la variacion Sq es nula en el ecuador magnético y tiene
un maximo para latitudes entre 5 y 10 grados, negativo al norte y positivo al sur. A partir de
estas latitudes, la amplitud Z disminuye al aumentar la latitud. La forma y amplitud de la
variacién Sq varia también con la época del afio. Para estudiar esta variacion (Udias, 1986)
se divide al afio en tres grupos de 4 meses denominados D (noviembre, diciembre, enero y
febrero) ; E (marzo, abril, septiembre y octubre) y J (mayo, junio, julio y agosto). Los mese
D y J corresponden a los solsticios de invierno y verano y los E a los 2 equinoccios. Las
amplitudes de las variaciones de H y Z son mayores en los meses E y los méaximos
corresponden siempre a latitudes bajas. Las variaciones de D, que tienen un maximo en
latitudes altas, son mayores en los meses J en el hemisferio norte y en los meses D en el
hemisferio sur.

H taT D tmin) Z (aT)
80 6 30
30*N
S
-80 -6 -30 -

80 [\ 6 30
oe

=80 -8 - 30
8o [ 3
il AN
—— ;
=80 -1 E14) I

0 6 12 48 24 0 6 12 18 23 0 & 12 1B 24

Fig. 2.4. Variacion cn 24 horas para tres latitudes magnéticas de la variacién Sq observada en las componentes H, Dy Z
{Udias, 1986).
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Fig. 2.5. Distribucion del méximo dc la variacién solar tranquila para H, D v Z con la latitud magnética (Udias, 1986).



La variacién Sq es el resultado de un sistema de corrientes (deriva de iones)
fluyendo en la capa E de la ionosfera. Esta capa ionosférica es una regién comprendida
entre los 85 Km y los 140 Km medidos a partir de la superficie terrestre (Hargreaves, 1977
). El hecho de que la alta atmésfera presente una capa altamente conductora es el resultado
de una alta ionizaciéon de las moléculas de los gases que conforman esta region,
principalmente nitrégeno y oxigeno moleculares. Los agentes ionizantes son particulas
(protones y electrones) provenientes del Sol que presentan un amplio rango de energias y la
radiacion solar EUV y UV,

2.4 TORMENTAS MAGNETICAS

El término “tormenta magnética” se usa esencialmente para describir a las
perturbaciones no periodicas muy grandes del campo magnético terrestre.

Las tormentas magnéticas, observadas en los registros de magnetogramas, presentan
gran variabilidad y complejidad, lo cual a su vez refleja también lo complejo que es la
actividad solar. Sin embargo (ver por ejemplo Gonzalez et al. 1994), una tormenta clasica,
presenta una serie de caracteristicas bien distinguibles en los registros de magnetogramas.
En lo sucesivo trataremos de dar una descripcidn de tales caracteristicas.

Una tormenta tipica comienza con un incremento repentino considerable (de 5 a 30
v) en la componente H del campo geomagnético. Este inicio es el llamado comienzo
repentino (SC), el cual se da en un intervalo de tiempo del orden de minutos (ver Figura
2.6). Las tormentas débiles tienden a tener menos pronunciado y menos prolongados
comienzos repentinos. La subida subita del campo magnético es el resultado de un cambio
en la compresion de la magnetosfera producido por una onda de choque propagandose
adelante del viento solar. El SC es detectado en observatorios de baja latitud como un
incremento impulsivo en la componente H; dependiendo de la localidad y de la tormenta
particular, el SC puede ser, positivo, negativo o doble valuado. El tiempo de subida es el
tiempo que la onda de choque tarda en alcanzar todos los puntos de la magnetopausa y
transmitirse a la Tierra como una onda hidromagnética. Cuando un SC no esta seguido por
una fase posterior de tormenta decimos que sélo ha ocurrido un impulso repentino (SI).

Dentro de un intervalo de tiempo que va desde la media hora hasta las pocas horas
después del comienzo repentino, las medidas del campo magnético superficial comienzan a
mostrar un marcado decremento (de 100 y hasta rara vez 1000 y en la componente H). La
fase principal de la tormenta dura del orden de dias. Esta fase es causada por la presencia de
un anillo de corriente ecuatorial en la magnetosfera. El incremento en la corriente de anillo
esta bien correlacionado con el hecho de que el campo magnético interplanetario arrastrado
por el viento solar hacia la Tierra, lleva consigo una componente B, sur. Esto ultimo
permite obtener energia del viento solar a través de un acoplamiento entre los campos
geomagnético e interplanetario en la magnetopausa (Stern, 1996). Cuando este
acoplamiento sucede, la corriente de anillo aumenta, produciendo un campo magnético que
se opone al campo magnético terrestre y €s por eso que se presenta el decremento en la
componente horizontal.
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Como la onda de choque asociada con el viento solar usualmente involucra cambios
en la presion y direccion del campo, las tormentas tipicas muestran efectos de compresion
y ensanchamiento de la magnetosfera, pero éste no es siempre el caso, hay tormentas que
no tienen la fase principal.

La parte final, es la fase de recuperacién, ello consiste de un suave incremento del

valor del campo hacia sus valores normales, durante un tiempo caracteristico del orden de
dias. La fase de recuperacién frecuentemente se desarrolla mas rapido que la fase principal.
La fase de recuperacion resulta de un decremento en la poblacion de particulas cargadas
que forman el plasma del anillo de corriente. Una vez, que el mecanismo que alimenta de
particulas cargadas al anillo de commiente deja de operar, entonces la poblacién de particulas
de esta zona se difunde por varios mecanismos. Las tormentas con SC son seguidas por
eventos transitorios que se originan en el Sol, viajan a velocidades superaifvénicas por el
medio interplanetario y por tanto generan ondas de choque. Los eventos transitorios mas
comunes son las eyecciones de masa coronal.
Las tormentas que no presentan comienzo repentino son producidas por la llegada de una
region donde interaccionan haces de viento rapido de un hoyo coronal y el viento mas lento
del medio circundante. No trae asociado un choque a la altura de la dérbita terrestre y por
ello no se observa el SC. La componente B, esta dada por las ondas de Alfvén que se
propagan por las lineas de campo abiertas del hoyo y se amplifica cuando el viento rdpido
se encuentra con el lento. Estas tormentas muy rara vez alcanzan valores negativos grandes
de H en su fase principal.

El término “subtormenta” magnética, denota un proceso mediante el cual la energia
extraida del viento solar v almacenada en la magnetosfera es disipada. La fase principal de
una tormenta magnética frecuentemente parece ser la superposicion de muchas
subtormentas, cada una de las cuales contribuye a alimentar de particulas al anillo de
corriente. La subtormenta es la principal inestabilidad de la magnetésfera y es muy comun,
con frecuencia se observa casi dianiamente y rara vez estd ausente por muchos dias. La
subtormenta ocurre casi en la media noche local y su manifestacion son las auroras
(Hargreaves, 1977).
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Fig. 2.6. Esquematizacién de las fases de una tormenta magnética tipica con comienzo repentino (Udias. 1986).

20



2.5 INDICES GEOMAGNETICOS

Para caracterizar la actividad geomagnética, se usa una gran variedad de indices
geomagnéticos. La asociacidén internacional de aeronomia y geomagnetismo (IAGA) de
hecho tiene registrados 19 indices geomagnéticos, algunos de ellos son indices especiales
disefiados para caracterizar aspectos especificos de los disturbios del campo mientras que
otros son promediados para dar lugar a indices globales o “planetarios”, estos uitmos
proporcionan una medida del nivel global de los disturbios magnéticos (Siebert, 1971;
Mayaud, 1967, 1968, 1972; Svalgaard, 1976). En la siguiente seccion discutiremos el
significado de varios indices geomagnéticos Mayaud( 1977).

La Figura 2.7 muestra una reproduccion de un magnetograma de la variacion de la
componente horizontal del campo geomagnético en una estacién de media latitud (30° N).
El registro se extiende sobre 12 intervalos de tiempo universal de tres horas. Una tormenta
geomagnética comenzé a las 9 horas tiempo universal y el nivel del campo durante la noche
inmediata disminuyo considerablemente comparado con su nivel normal. La variacién Sq
es indicada con la linea a trazos. Durante cada intervalo de tres horas, la componente
horizontal presenta variaciones irregulares.

a a T 100nT

Fig. 2.7. Magnetograma de la componente de la componente horizontal del campo geomagnético en una
estacién de media latitud. E! registro cubre doce intervalos de tres horas. Una tormenta magnética comienza alrededor de
fas nueve tiempo universal. La linea punteada muestra la variacion Sq (Mayaud, 1967},

Dentro de cada intervalo de tres horas, las variaciones irregulares presentan un
maximo y un minimo absolutos; parte de esta variacién es debida sin embargo, a la
variacién Sq y por lo tanto debe eliminarse. Notamos que cada intervalo presenta una
amplitud (marcada con a en la Figura 2.7), definida como la diferencia entre el maximo y el
minimo relativo de cada intervalo. La amplitud a es una medida de las fluctuaciones que se
cree son causadas por la interaccién de! viento solar con la magnetésfera durante el

intervalo de tres horas.
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Para construir un indice planetario o global, las amplitudes se promedian sobre
algunos observatorios seleccionados en ambos hemisferios.

En lo sucesivo, y sin tratar de adentrarnos en la deduccion de cada indice,
discutiremos algunas generalidades de los mas usados comunmente.

El indice K

Este es un indice que se mide en intervalos de tres horas, disefiado para medir las
variaciones irregulares en los magnetogramas estandar. Se adoptd en septiembre de 1939.
El indice K es una medida de la radiacion corpuscular solar con base en la intensidad de la
actividad geomagnética causada por las corrientes eléctricas producidas en la ionosfera por
tal radiacién.

Cada observatorio asigna un entero de 0 a 9 para cada intervalo de tres horas en
cada dia, comenzando en 000, 0300, 0600, 0900, 1200, 1500, 1800, 2100... tiempo
universal. Se adopta una escala permanente por cada observatorio. Esta escala define
el indice K de la siguiente manera (Mayaud, 1977):

A cada intervalo de tres horas se le asigna un rango R (R se mide en y), el cual esta
dado por la diferencia entre el valor superior y el inferior de la variacién diaria regular en
cada intervalo de tres horas. La variacidn diaria regular, esta representada por una curva
suave, considerando la estacion, el ciclo de las manchas solares, y la fase de la luna. R se
puede obtener para cada uno de los elementes magnéticos D, H, Z, X o Y. Aunque en 1963,
la IAGA recomendé que no se usara la componente Z para medir el indice K, debido a que
los efectos causados por anomalias magnéticas internas son muy grandes en la componente
Z.

En 1938, la escala para K adoptada por el observatorio estandar de Niemegk (52°
04”N, 12° 40 “ E) fue la siguiente:

R= 5 10 20 40 70 120 200 230 500 ¥

Por lo tanto, si R es mas pequeiio que 5y, K =0 ; si R es mas grande que 5y y
menor que 10 v, K = 1; etc..finalmente si R es mds grande que 500 v, K = 9. Notese que la
escala construida asi es logaritmica.

El indice K, refleja principalmente la actividad de la zona auroral, por lo que las
estaciones mas cercanas a la zona auroral son mucho mas sensibles, y registran disturbios
mas grandes que las estaciones ubicadas en latitudes mds cercanas al ecuador durante un
mismo evento. Por lo tanto y con objeto de que todas las estaciones asocien a un evento el
mismo valor en K, existen tablas de conversion para cada observatorio.

Cada observatorio tiene su propia calibracién para asociar los valores a K. La Tabla
2.1 muestra el limite bajo para R y el correspondiente valor de K, para los observatorios
representativos .
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TABLA 2.1

Definicién de la escala de K para 6 cbservatorios representativos

Limite inferior de R en nanoteslas para cada valor de K

K 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9

observa
torio
Godhavn | () 15 30 60 120 210 360 600 1000 1500
Sitka 0 10 20 40 80 140 240 400 660 1000
Huankayo ¢ 6 12 24 48 85 145 240 400 600
bFrtdtriﬂG 0 5 10 20 40 70 120 200 330 500

urg
Tucson 0 4 8 16 30 50 85 140 230 350
Honolulu {0 3 6 12 24 40 70 120 200 300

Tabla obtenida de Mayaud (1977).

El indice K es una medida de los disturbios magnéticos locales. Una manera de
representar disturbios magnéticos globales seria promediar los indices K de todas las
estaciones, sin embargo, ésto no seria satisfactorio, ya que la distribucion geografica de los
observatorios no es uniforme.

Indices K; y K,

El indice K, también tri-hora fue disefiado por Bartels (1949) para medir la
variacién “planetaria” de la actividad geomagnética. La manera en que se construye es la
siguiente: Primero, el indice K es llevado a una forma estandarizada, el ilamado indice K.
este indice esta libre de las variaciones locales propias de cada estacién. El indice K varia
continuamente en el rango de 0.0 a 9.0. pero esta dado en tercios de entero. Por ejemplo, el
intervalo 1.5 a 2.5 se divide en tres partes iguales, designandolas por los simbolos 2-, 24 y
2 +, por lo tanto K puede tomar en este intervalo los valores 2-, 29 o bien 2.. Por lo tanto el
indice K puede tomar 28 valores: 0p, 0+ 1-, 1o, 1+ , ..., 9., ¥ %0.

El valor del indice K para cada intervalo de tres horas es el promedio del indice K
de doce estaciones comprendidas en la banda de latitud de 48° y 63°. 0y denota dias
excepcionalmente quietos, y 9o representa a las tormentas mds intensas, ambos grados
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ocurren muy raramente. Un cambio, por ejemplo, de 2. a 2, representa un incremento
notable en la actividad geomagnética.

Un nuevo indice K, de caracter global se ha desarrollado recientemente como un
intento por mejorar el K, El K, no es mas que el promedio de dos indices: Kyone ¥ €l Ksur,
derivados de estaciones en el hemisferio norte y sur respectivamente. Una de las mayores

ventajas de este indice es que es derivado de observatorios que estan mejor distribuidos
geograficamente.

Indices ap, Ap

Los indices tipo K tri-hora estin definidos en una escala cuasilogaritmica, por lo
tanto, no son convenientes para derivar un indice que nos indique las variaciones diarias.
Seria mejor tener un indice geomagnético que variara en una escala lineal. Con este

propodsito se construye el indice magnético ap. Este Gltimo se deriva a partir del indice K,
mediante el uso de la tabla 2.2.

TABLA 2.2

Valor del indice ap para un valor dado de K

SiK, =0, 0. L I L. 2 2 2, 3. 3 3. 4. 4 4,

=ap= 0 2 3 4 5 6 7 9 12 15 18 22 27 32

Si Kp = 5 50 54 6. 60 6. 7. 70 7. 8. 80 8, 9. 90
=ap = 39 49 56 67 80 94 111 132 154 179 207 236 300 400

Tabla tomada de Mayaud (1977)

El indice Ap se define como el promedio de los 8 indices diarios ap, y es por lo
tanto un indice diario.

Los indices ak, Ak

Mediante un procedimiento similar, se construyen los indices ak y Ak. El indice ak
se obtiene a partir de indice K con el uso de la Tabla 2.3.
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TABLA 2.3

Valor del indice ak para un valor dado de K

SiK = 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9

=ak= 0 3 7 15 27 48 80 140 240 400

Tabla tomada de Mayaud (1977)

El indice Ak también es el promedio de los ocho indices diarios ak, por lo tanto, Ak
también es un indice diario.

Existen también los indices am y aa, de los cuales discutiremos algunos detalles en
la siguiente seccién. Estos indices tienen una importancia capital en el tema central de este
trabajo, debido a que se correlacionan bien, como lo veremos mas adelante, con algunos
parametros dinamicos del viento solar (Zirker, 1977).

Los indices am, aa

El indice am, a groso modo se obtiene de la siguiente forma (Mayaud, 1977): Los
indices K medidos en los observatorios ubicados en el hemisferio norte se estandarizan y se
promedian por cada observatorio, a cada uno de estos promedios se les asigna un peso de
acuerdo a la localizacion geografica de cada observatorio y finalmente se obtiene un
promedio pesado. Lo mismo se hace para los observatorios magnéticos del hemisferio sur.
Finalmente, el indice am no es mas que la media aritmética de estos dos promedios
pesados.

Por lo tanto, el indice am es una medida “global” de las perturbaciones en el campo
geomagnético, inducidas como ya mencionamos anteriormente por el viento solar. De
hecho, este indice estd correlacionado especificamente con la velocidad del viento solar
como lo podremos comprobar mas adelante en la siguiente seccion.

El indice aa es similar en su deduccién al indice am, sélo que es derivado
exclusivamente de dos observatorios situados en localidades antipodales aproximadamente,
una en Inglaterra y otra en Australia.
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2.6. EL INDICE am : UNA MEDIDA DE LA VELOCIDAD DEL VIENTO SOLAR

El hecho de que la actividad geomagnética depende de los parametros del viento
solar, especialmente de la velocidad, fue notado por primera vez en los trabajos de Snyder
(1963) y desde entonces ha sido continuamente confirmado. La Figura 2.8 muestra que en
promedio, el indice am es aproximadamente proporcional al cuadrado de la velocidad del
viento solar. Vale la pena remarcar el que un indice que fue concebido desde hace 40 afios
(Bartels, 1938) responda tan claramente a un factor extra-terrestre.
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Fig. 2.8. Dependencia del indice am con la velocidad del viento solar usando informacion del intervale temporal
1965 - 1973, Mdés de 9000 intervalos de tres horas fueron usados. El drea de los circulos negros ¢s proporcional al nimero
de intervalos de tres horas usados en el promedio. Una relacidon potencial potencial con exponenie casi de 2.25. Similares
resultados han sido repenados por Murayama y Hakamada (1975) y por Crooker ct al. (1977).
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La actividad geomagnética ha sido continuamente monitoreada desde hace casi dos
siglos (ver Figura 2.9)
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Fig. 2.9. Promedios anuales de la actividad geomagnética de 1781 hasia 1977. A partir de 1868 ci indice aa ¢s
monitoreado de forma sistamatica (seccion 2.6). Antes de 1868 el indice ha sido calculado a partir de dates de la
declinacion magnética dados por Wolf (1884). Note que no hay informacion magnética disponible de 1805 a 1813. Wolf
usé ¢l despliegue de auroras como una medida de Ia actividad magnética (Zirker, 1977).
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CAPITULO 3

FENOMENOS DEL CICLO SOLAR Y SU RELACION CON LA ACTIVIDAD
GEOMAGNETICA

3.1 UNA CLASIFICACION DE LA ACTIVIDAD GEOMAGNETICA

En el capitulo 2 quedé manifestado que la actividad geomagnética; es decir, las
continuas fluctuaciones en la intensidad del campo magnético terrestre, son la firma de la
respuesta de la magnetosfera a los cambios en los diferentes parametros del flujo del viento
solar. Ahora sabemos que entre ¢l flujo del viento solar y la magnetdsfera existe una
compleja interaccién, que da lugar a su vez a un no menos complejo intercambio de energia
de todo tipo.

Los efectos de estos intercambios de energia se manifiestan, como ya vimos antes,
incluso en la atmosfera superior. Eventualmente, particulas con un amplio rango de
energias y traidas por el viento solar, se precipitan en las capas superiores de la atmosfera
produciendo una gran variedad de fenémenos, desde las auroras hasta la ionizacién de las
capas superiores.

En este capitulo enfocaremos nuestros esfuerzos a tratar de establecer una
clasificacidn de la actividad geomagnética, basados esencialmente en el tipo de fuente solar
que a ella da lugar. El hecho de poder, en principio, establecer la fuente solar de cada
disturbio geomagnético, sienta lo que pudieran ser las bases para la prediccién del impacto
de la actividad solar en la Tierra, en particular algunos disturbios geomagnéticos muy
intensos, como son las tormentas magnéticas. Durante una intensa tormenta magnética, se
alteran considerablemente las propiedades fisicas y quimicas de la capa ionosférica, entre
ellas, la reflexidén y refraccion de las ondas electromagnéticas, es por ello que en periodos
de una fuerte tormenta magnética las comunicaciones se ven interrumpidas stibitamente. (J.
K. Hargreaves, 1979).

Usaremos el registro del indice geomagnético aa, el cual se comenzd a registrar de
manera sistematica a partir de 1868 (ver Figura 2.9), de manera que si lo extendemos hasta
1997 estaremos cubriendo doce ciclos solares. La idea basica de la clasificacién es
sencilla: Usaremos el hecho de que ¢l indice aa e¢std estrechamente correlacionado con la
velocidad del viento solar (seccidn 2.6), de esta manera, un cierto rango de valores del
indice aa se puede asociar con viento solar rapido o viento solar lento.

En un analisis previo (Legrand y Simon, 1981) la actividad geomagnética quedé
dividida en cuatro categorias:
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1.- Actividad de eventos de choque

Este tipo de actividad geomagnética se origina por la llegada de flujo de viento
solar proveniente del Sol que tiene asociado una onda de choque, recordemos que este tipo
de eventos generalmente son provocados por transientes solares especialmente las
eyecciones de masa coronal (Kahler, 1992).

2.- Actividad recurrente

Este tipo de actividad es ocasionada por un haz donde interaccionan viento rapido
que tiene su origen en los hoyos coronales polares y el viento lento, es por ello que este tipo
de actividad presenta marcados patrones repetitivos de 27 dias (periodo de una rotacion
solar) (Stmon y Legrand, 1985). Este tipo de actividad también se conoce con el nombre de
actividad de haz.

3.- Actividad de “ dias quietos «

La actividad de dias quietos es provocada principalmente por viento solar de baja
velocidad (V < 400 Km/s ) el cual proviene en la mayoria de las veces de la hoja neutra de
corriente y de zonas aledaiias a ella (Kojima y Kakinuma, 1990).

4.- Actividad fluctuante

Este tipo de actividad geomagnética estd asociada principalmente a los encuentros
de la Tierra con la hoja neutra (Mendoza y Pérez - Enriquez , 1993}, por lo que es de
esperarse que este tipo de actividad se intensifique en la fase ascendente del ciclo solar que
es precisamente cuando la hoja neutra est4d mas distorsionada.

Haciendo una distribucion por porcentajes de la actividad geomagnética a partir de
1868 obtenemos lo siguiente( Tabla 3.1 ):

29



TABLA 3.1

Distribucion de la actividad geomagnética recurrente y de dias quietos a partir de
1868 hasta 1980

Tipo de actividad Categoria del flujo | % del nivel de Porcentaje del total
geomagnética de viento solar actividad de los dias
geomagnética
15 % 8.5 %
Choque Eyecciones de masa
coronal
principalmente
Flujo de viento solar |35 % 67 %
Recurrente de alta velocidad
repetitiva)
Dias quietos Flujo de viento solar | 15 % 7.1 %
de baja velocidad (v
<400 km/s )
Fluctuante Encuentros de la 35% 17.5 %
Tierra con 1a hoja
neutra

A continuacidén, compararemos cada tipo de actividad geomagnética con el ciclo
solar en la busqueda de una posible correlacidn.

3.2 LA ACTIVIDAD DE EVENTOS DE CHOQUE Y EL CICLO SOLAR

En los registros de informacién geomagnética, los eventos de choque se reconocen

de acuerdo a los siguientes criterios (Legrand y Simon, 1985) :

1.- Se seleccionan tormentas magnéticas que tengan duracién entre dos y tres dias y que
tengan comienzo repentino en su primer dia. Alguna vez el viento solar proveniente de los
hoyos coronales también puede generar tormentas con SC y esto causaria problemas en la
clasificaciéon de la actividad geomagnética, debido a que se pudieran clasificar en los
eventos de choque a un tipo de tormentas que no fue generada por un fenémeno transitorio.
Pero las tormentas con comienzo repentino generadas por haces de viento provenientes
del hoyo coronale presentan un marcado patrén de repeticion.
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2.- Por lo tanto, se descartan también como eventos de choque a las tormentas que
presenten una periodicidad de 27 dias (periodo de una rotacidn solar).

De acuerdo a estos dos criterios, alrededor del 43 % de las tormentas con comienzo
repentino (SSC) han sido seleccionadas como indicadores seguros de actividad de eventos
de choque.

Como resultado, tenemos el nimero anual de eventos de choque, por lo tanto se
puede calcular el nivel de actividad de “ eventos de choque” (la suma anual del indice aa de
las tormentas seleccionadas). En la Fig 3.1 se muestran la actividad de eventos de choque y
los ciclos solares de 1868 hasta 1980.
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Fig. 3.1. El nimero de manchas solares. v los niveles de actividad de eventos de choque de 1868 a 1980 (Legrand y
Simon, 1983)

A continuacion, discutiremos algunas particularidades del cambio en los niveles de
actividad de eventos de choque y como es que se relacionan estos cambios con las
diferentes fases evolutivas del ciclo solar.

1.- Durante fos 112 afios bajo estudio de la actividad magnética, la actividad de
eventos de choque ocurrié durante el 8.5 % del total de dias y gener6 unicamente el 15 %

de toda la actividad geomagnética (ver Tabla 3.1}
2.- La actividad de eventos de choque, siempre permanece en niveles bajos
alrededor del minimo solar y se puede considerar que hay cierta correlacién con el ciclo de

las manchas solares (ver Figura 3.2).
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Fig. 3.2. El nimero de manchas solares {valores anuales) contra la distribucién de la actividad de eventos de
coque. Los afios numerados son atos con un nivel sobresaliente deesie tipo de actividad (Legrand y Simon, 1985).

3.- A través de observaciones usando centelleo de fuentes de radio (Hewish, 1985) y
de estudios de la localizacion de fenémenos tales como rafagas se ha podido determinar
que los eventos transitorios que tienen mas probabilidad de llegar a la Tierra se originan en
una banda alrededor del meridiano central comprendido entre 60° este y 60°0este -

4.- En la Figura 3.3 se muestra la distribucion estadistica de 192 tormentas
“severas” (aa > 100 y). La mayoria de estas tormentas severas (88 %)ocurren dentro de un
intervalo de seis arios, el cual comienza en el afio previo al maximo solar. El pico de la
distribucién de las tormentas severas no coincide con el maximo de manchas, sino que es
en el afio previo al maximo solar en donde ocurre el maximo de las tormentas severas; un
pico secundario también se aprecia en el tercer afio después del méximo numero de

manchas solares.
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- Fig. 3.3 Distribucion anual a ambos lados del afio de miximo nimero de manchas solares de 192 tormentas
severas (Legrand y Simon, 1985).

5.- En la Figura 3.2 se despiiega el nimero de manchas solares contra el nivel de
actividad de eventos de choque. Si bien es cierto que podemos apreciar una ligera relacion
entre €stas dos variables no podriamos, por ejemplo, usarla para evaluar el nivel de la
actividad de choque a partir del nimero de manchas solares. Podemos apreciar algunos
afios durante los cuales esta categoria de actividad es especialmente alta. Esto ocurre una o
dos veces en el ciclo, ya sea en el afio previo al maximo solar o bien durante el tercero o
cuarto ario después de éste ultimo. Debemos aclarar que este aumento en el nivel de la
actividad de eventos de choque no es caracteristica exclusiva de los ciclos solares muy
activos, sino que también se presenta en ciclos de baja actividad solar. Por ejemplo, en
1882, durante un ciclo de baja actividad (Rpmax = 60) y un afio de moderada actividad de
manchas solares (R = 60), la actividad de choque alcanzé el mismo nivel que se alcanzé en
1947 (R = 152). Aumentos similares pueden notarse en eventos separados. La gran
tormenta severa de esta serie ocurrio el 22 de septiembre de 1909, el indice aa alcanzé los
546 y durante las primeras doce horas de la tormenta y cabe destacar, que el nimero de
manchas solares de ese mismo afio fue unicamente de 44.

Una cierta dispersion puede notarse también en la Figura 3.4, donde se compara el
nimero de rafagas por afio (rafagas para las el indice de rafaga CFI > 9) contra el numero
anual de manchas solares R (Dodson y Hedeman, 1971, 1975, 1981). El comportamiento
es similar al de la actividad de choque.
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Comparando la suma del nivel de actividad de eventos de choque durante el ciclo
entero con €l maximo numero de manchas solares del ciclo, observamos también una
relacién(Figura 3.5). En particular, el ciclo 19 tuvo una gran actividad solar, pero por
ejemplo, otros ciclos no tan activos (Rpax = 139, 64) muestran el mismo nivel de actividad
de eventos de choque.

Ahora, si consideramos el nimero de tormentas severas por ciclo, ello nos sugiere
algun limite inferior en el nimero de manchas solares para ciclos de baja actividad que no
presentan tormentas severas. Los ciclos cuyo maximo nimero de manchas oscila entre 40 y
50 no presentan tormentas severas (Figura 3.6). Un resultado concerniente a auroras de baja
latitud confirma esto ultimo. Las auroras de baja latitud observadas en latitudes
geomagnéticas abajo de los 50° grados son eventos corrientemente descritos en las cronicas
histdricas contemporaneas. Este tipo de auroras estd asociado con eventos de choque y su
ocurrencia a bajas latitudes es el resultado de disturbios magnetosféricos altamente
energéticos. No se reportan auroras de baja latitud entre 1792 y 1831, es decir, durante
ciclos que ahora sabemos son de baja actividad. El afio de 1804 fue afio de maximo y sélo
hubo 46 manchas solares, de igual forma, en 1816 también afio de maximo, inicamente se
presentaron 47 manchas solares
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6.- Las tormentas severas muestran un marcado efecro estacional (Figura 3.7), es
decir, ocurren pocas tormentas severas en junio y diciembre pero ocwrren €n mayor numero
en marzo y septiembre. Este efecto estacional tiene un origen terrestre. La direccion
promedio del dipolo terrestre es perpendicular a la linea Sol-Tierra en marzo y septiembre y
alcanza la maxima inclinacién de 23° en junio y diciembre. Boller y Stolov (1970) han
mostrado que la probabilidad de ocurrencia de las inestabilidades de Kelvin- Helmholtz en
la magnetopausa se incrementa cuando cos® y decrece, y es el angulo entre el eje del
dipolo terrestre y la iinea Sol- Tierra. Estas inestabilidades son un probable mecanismo para
la transferencia de energia del viento solar hacia la magnetdsfera.
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Fig. 3.7 Distribucién mensual de las tormentas severas entre 1868 y 1980 (Simon y Legrand, 1985)

En conclusién, diremos que la contribucién de la actividad de eventos de choque al
total de la actividad geomagnética es escasa. Este tipo de actividad muestra un marcado
efecto estacional el cual es de origen terrestre. Dentro de los eventos de choque hemos
seleccionado una serie de eventos particularmente intensos: las tormentas severas (aa > 100
¥), las cuales ocurren durante un intervalo de seis afios que comienza en el afio previo al
afio de maximo solar. Ademas, estos grandes eventos también suceden en ciclos solares de
baja actividad, es decir, no son exclusivos de los ciclos muy activos, como pudiera
pensarse.

3.3. LA ACTIVIDAD RECURRENTE Y EL CICLO SOLAR

En esta seccién, discutiremos la clase de actividad geomagnética a la cual hemos
llamado actividad recurrente. Este tipo-de actividad contribuye en un 35 % al nivel de
actividad geomagnética durante todo el periodo de estudio (112 afios, aproximadamente 10
ciclos solares) y concierne al 67 % del total de dias (ver Tabla 3.1). La actividad recurrente
ocurre con mayor frecuencia durante la fase descendente del ciclo de las manchas solares
(Legrand y P. A. Simon, 1980) (ver Figura 3.8). Este tipo de actividad geomagnética es
facilmente distinguible en los registros magnéticos porque presenta patrones de recurrencia
con periodicidad de 27 dias (una rotacién solar).

La actividad recurrente, como ya se menciond, esta asociada con una serie de haces
de viento solar de alta velocidad, razén por la cual a menudo también se le conoce como
actividad de haces (Simon y Legrand 1985). Los haces de viento solar de alta velocidad se




originan en los hoyos coronales polares, segin lo indican las medidas de la velocidad del
viento solar mediante las técnicas de centelleo interplanetario (Kojima y Kakinuma, 1990)
y también esto ha sido comprobado por medidas del satélite Ulises (Marsden et al., 1996).
Ademas, es también sabido que es la topologia del campo magnético, la que controla en
gran medida la divergencia de este haz de viento (seccion 3.3.1).

Cabe también sefialar que debido al tipo de fuente solar que da origen a esta
actividad, el incremento o decremento de la misma no esta asociado con la ocurrencia o
ausencia de eventos transitorios en la atmosfera del Sol, sino que estd relacionado con la
rotacion del Sol, de manera que los haces de viento alcanzan la magnetésfera terrestre de
manera periodica. Por supuesto que para explicar el perfil temporal de la actividad
recurrente también debemos tomar en cuenta la oscilacién anual del eje solar respecto al
plano de la ecliptica, de esto tltimo daremos los detalles en secciones posteriores.

Antes de discutir, los detalles de la actividad recurrente, consideramos necesario
revisar brevemente algunos aspectos de las condiciones fisicas de las fuentes de viento
solar y del comportamiento ciclico del campo magnético del Sol.

3.3.1 ELVIENTO SOLAR Y LA TOPOLOGIA DEL CAMPO MAGNETICO
SOLAR

Las medidas in situ realizadas por satélites orbitando la Tierra suministran los
parametros del medio interplanetario a esta distancia del Sol (ver por ejemplo Bruno et al.,
1986) y las medidas hechas mediante la técnica del centelleo interplanetario de las fuentes
de radio nos proporcionan la distribucién de la velocidad del viento solar alrededor del
disco solar a una distancia relativamente corta del Sol en comparacion con la distancia a la
orbita de la Tierra (Kojima y Kakinuma, 990 et al., 1980 ). Podemos mencionar
brevemente que las técnicas de centelleo se basan esencialmente en el hecho de que
irregularidades en la densidad de electrones del viento solar dispersan las ondas de radio
provenientes de fuentes lejanas, las ondas de radio dispersadas interfieren con otras durante
su propagacion hacia la Tierra y esto provoca que se produzcan patrones de difraccion en el
plano del observador, los patrones de difraccién derivan con la velocidad del viento solar,
por lo tanto estudiando la evolucién temporal de los patrones de difraccion podemos
cuantificar la velocidad del viento solar. Mas recientemente también el Satélite Ulises ha
estudiado la distribucion de la velocidad del viento solar a lo largo de la latitud heliografica
(Marsden et al., 1996).

Para estudiar la topologia del campo magnético se usan comiinmente dos series de
datos solares: el campo magnético fotosférico y la distribucién espacial de la densidad
coronal, para estudiar la topologia del campo magnético. Las medidas por el efecto
Zeeman, principalmente en la parte central del disco solar, de la componente longitudinal
del campo magnético fotosférico se usan con frecuencia para establecer un modelo de
campo Y asi poder proponer el mecanismo basico del origen de su comportamiento ciclico
(Hoeksema, 1984). La distribucién de la densidad en la corona solar se obtiene a partir de
la observacién con un corondgrafo del limbo solar en luz blanca. La alta densidad existente
es el origen de la dispersion Thompson de la luz fotosférica (Hundhausen et al., 1981).

Por otra parte, las observaciones en el limbo de la linea verde ( Fe XIV) coronal
usando coronografo permite la deteccion de los hoyos coronales (Waldmeier, 1981).
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En la figura 3.9 se muestra una esquematizacién de un modelo de campo dipolar del
Sol sometido a la presién del flujo de plasma solar. Podemos apreciar a la altura del
ecuador solar una zona de aita densidad coronal : el casco coronal, en esta region, el plasma
solar es atrapado por las lineas cerradas del campo magnético del Sol, es decir, en esta
zona, la presién magnética domina sobre la presién del plasma. Podemos también apreciar
en ambos polos del Sol, regiones en donde las lineas del campo magnético son abiertas: los
hoyos coronales polares, en los cuales se originan los haces de viento solar de alta
velocidad.

i
2 i 4

Fig. 3.9. El modelo de campo solar dipolar sometido a la presion interna del flujo de plasma solar {(Pneuman and
Kopp, 1971). El drea achurada muestra la zona de alta densidad corenal , mientras que las zonas blancas comresponden a
las de baja densidad coronal. La superficie de transicién que separa a la corona (lineas sdlidas de campo magnético) estd
representada por la iinea punteada, esta linea punteada determina la distancia Alfvénica critica (radio de Alfvén). El radio
de Alfvén se incrementa de los polos hacia el ecuador. Las flechas muestran la direccidn del viento solar (Simon y
Legrand, 1993).

Conforme el plasma fluye del Sol hacia ¢l medio interplanetario, en forma radial a
primera aproximacion, llega el momento en el que el viento solar alcanza una velocidad
critica (la velocidad de Alfvén). A la distancia medida desde el Sol en ia cual el plasma
alcanza esta velocidad critica se le conoce como /a distancia Alfvénica critica. A partir de
ella el plasma fluye hacia el exterior arrastrando consigo al campo magnético
interplanetario.

La distancia critica Alfvénica esta determinada por la condicidn

B, = 4aN, V%, (1)

donde B, N, y V, son respectivamente los valores del campo magnético, la
densidad del plasma y la velocidad del viento evaluados a la distancia critica Alfvénica. En
la corona, la intensidad del campo magnético decrece cuando se incrementa la altura. Por lo
tanto, la topologia del campo magnético, de acuerdo a su estructura convergente o



divergente controla la altitud de la zona de transicion y consecuentemente la distribucion de
la velocidad del viento en el medio interplanetario.

Como se muestra en la Figura 3.9, los factores claves en la topologia del campo son
por un lado el dipolo solar, y por otro lado la hoja neutra, que contiene plasma confinado
entre regiones de campo magnético de polaridad opuesta. Este modelo se aplica bien a
tiempos de minimo solar.

Ahora bien, como se muestra en la Figura 3.10, en el centro de la hoja neutra la
velocidad del viento solar alcanza un minimo y en el plano de la ecliptica, la velocidad del
viento se incrementa cuando se incrementa la distancia angular hacia los polos del Sol
(Kojima y Kakinunuma, 1990), pero el gradiente no es constante.
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Fig.3.10. Dependencia latitudinal de la velocidad del viento solar para el afio de 1985 (Kojima y Kakinuma, 1990)

De acuerdo a nuestra seleccidn de dias quietos (seccién 3.1), cualquier viento con
una velocidad inferior a 400 Km/s es un viento lento: su fuente es por lo tanto la parte
central de la hoja neutra vy zonas aledarias, definiendo de alguna manera lo que puede
llamarse “ la zona de viento lento”, que consiste bisicamente en una franja que tiene un
ancho aproximado de 20 ° en latitud (Figura 3.10). En la figura 3.10 podemos notar que el
espesor de esta franja depende fuertemente del gradiente mismo de la velocidad del viento
solar. Por lo tanto, la velocidad del viento solar fluyendo en el plano de la ecliptica depende
exclusivamente de dos parametros, los cuales, conciernen a la hoja neutra; estos
parametros son la distancia angular al plano de la ecliptica y el espesor de lo que hemos
definido como “ la zona de viento lento”. Por un lado, si la hoja neutra estd sobre el plano
de la ecliptica, la velocidad del viento que impacta a la Tierra es minima; por otro lado, st
esta hoja de viento lento es muy delgada e inclinada, entonces en el plano de la ecliptica
también detecta viento solar de aita velocidad (Simon y Legrand, 1986).
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3.3.2 LA DINAMICA DEL HOYO CORONAL POLAR

Se ha sugerido la presencia de un haz de viento solar ripido en ambos hoyos
coronales polares por Bohlin (1977); Hundhausen (1981); Hakamoda y Akasofu (1981);
Xue - Pu Zhao y Hundhausen (1981, 1983); Newkirk y Fisk (1985); Coles et al. (1980).

El tltimo articulo es probablemente el mas interesante para nuestro propésito, en ¢l
se discute la distribucion latitudinal anual de la velocidad del viento solar de 1972 a 1979
de acuerdo a medidas derivadas de centelleo interplanetario de fuentes de radio, comparada
con la posicién de las fronteras del hoyo coronal polar ( ver Figura 3.11 ).

Dentro de los aspectos importantes derivados del estudio de Coles et al. (1980)
podemos mencionar los siguientes.

1.- Las fronteras del hoyo coronal polar no cambian tanto como las fronteras del haz de
viento polar, esto quiere decir que el haz polar polar tiene una dinamica diferente a la del
hoyo polar que le dio origen. Esto sugiere que la evolucién de la topologia del campo
magnético se pueda dar sin inducir variaciones apreciables en el tamaiio de hoyo polar.

2.- El 4ngulo sélido que subtiende el haz polar es mas grande que el angulo que subtiende
el hoyo polar. La expansion del haz polar ha sido estudiada por Munro y Jackson (1977)
con informacion de la corona blanca. Coles et al. (1980) proporciona una cuantificacién del
“ factor de expansién” que caracteriza el grado en el cual el haz polar se expande hacia el
medio interplanetario de una manera mas rapida que la radial. De acuerdo a su andlisis, éste
factor de expansién evoluciona con el ciclo solar y fue casi constante, por ejemplo, de 1974
a 1977.

De una comparacién entre la velocidad del viento medida por Coles et al. (1980)y
la velocidad medida por satélites orbitando la Tierra (King, 1977) podemos estudiar con
mas detalle la evolucién de la actividad del haz de viento durante el mencionado periodo (
1974-1977).

Con las técnicas de centelleo, 1a velocidad del viento se puede medir en el medio
interplanetario a gran distancia de Ia Tierra. En su articulo Coles et al. (1980) destaca que
durante el intervalo mencionado, las fronteras del haz polar llegaron hasta los 30° de latitud
solar, lo cual parece no ser suficiente para fluir en el plano de la ecliptica.

Podemos de hecho separar lo que seria el viento polar (viento observado arriba de
30° de latitud) del viento ecuatorial (viento observado abajo de 30° de latitud), cuando
comparamos las velocidades de estas dos clas¢s de viento con la velocidad del viento
medida por satélites a la altura de la 6rbita de la Tierra (Figura 3.12) podemos notar que en
1972 y 1977 el haz de viento polar no alcanzé a la Tierra, pero que, entre 1973 y 1976 la
Tierra recibié viento solar proveniente de los hoyos polares, posiblemente debido a la
extension del hoyo polar, esto ocurri6é exactamente en 1974.
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Fig. 3.11. Contome de 500 Knv/s en la velocidad promedio del viento solar en comparacion con las fronteras
latitudinales de los hoyos polares medidas a partir de diferentes técnicas (Coles er al., 1980).
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Fig. 3.12. De 1972 a 1979, velocidad del viento solar en ¢l medio interplanctario medida por centelleo de
fucntes de radio. Viento polar (linea scgmentada y con cruces), viento ccuatorial (linca punicada y con circulos) en
comparacion con la velocidad del viento solar aicanzando a la Tierra medida por satélites (linea sélida y con cuadrados)

(Simon y Legrand, 1985).
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3.3.3 UNA EXPLICACION TEORICA DE LA DINAMICA DEL HOYO CORONAL
POLAR

Whang (1983), establecié un modelo de un hoyo polar axisimétrico confinado en la
capa polar dentro de 30° de colatitud heliografica (Figura 3.14). De acuerdo con este
modelo, a una unidad astronémica, la velocidad del viento solar se incrementa con la
latitud heliografica. Consecuentemente, cualquier incremento de la velocidad del viento en
el plano de la ecliptica es debido ya sea a una inclinacién del eje del dipolo solar o bien a
un incremento en el factor de divergencia del haz polar. La inclinacion del eje del dipolo
solar es minima alrededor del minimo solar (Hoeksema, 1984) y permanece estable
durante este periodo (Hundhausen, 1977). Por lo tanto , para explicar el incremento de
velocidad del viento solar en €l plano de la ecliptica necesariamente debemos recurrir a un
incremento en ¢l factor de divergencia.

La actividad recurrente, es una forma de monitorear el factor de divergencia del haz
polar. La maxima divergencia del haz ocwrre cuando la actividad recurrente es maxima; el
maximo de la actividad recurrente ocurre justamente a la mitad del periodo de vida del
hoyo polar (Waldmeier, 1981) (Figura 3.13). Ademas, debemos destacar que la divergencia
del haz no depende de la extensién latitudinal del hoyo polar sino més bien depende de la
intensidad del dipolo solar, esto iltimo nos dice que es realmente la evolucion de la
topologia del campo poloidal quien juega un papel fundamental en la expansion del viento
solar hacia el medio interplanetario.

Y SO
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Fig. 3.13. Extensidn latitudinal de los hoyos polares de 1940 a 1978 (Waldmeier, 1981). Las drcas de los hoyos
estin representadas por el sombreado achurado ) . Las regiones con doble achurado muestran ¢l histograma de la actividad
recurrente (nivel anual)(Simon y Legrand, 1985).

En el modelo de Whang (Figura 3.14), la geometria de las lineas del haz estén
dispuestas de tal forma que alcanzan el plano de la ecliptica. La presion magnética juega
un papel fundamental ya que la divergencia del haz del viento polar depende directamente
del gradiente de campo poloidal entre los polos magnéticos y la frontera del hoyo polar, a
mayor gradiente mayor divergencia del haz y viceversa.
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Fig. 3.14. Modelo de un hoyo polar y la distribucién de velocidades del viento solar de acuerdo a Whang (1983)

Anteriormente discutimos que la geometria del hoyo coronal y la divergencia del
haz no son fendémenos relacionados. Dentro de hoyos del mismo tamarfio, pueden ocurrir
haces con diferentes topologias.

La conclusion mas importante es que el nivel de la actividad del haz de viento polar
esta estrechamente relacionado con el gradiente de campo magnético, 0 mas propiamente
con la intensidad del dipolo solar. Esto significa que la dindmica del hoyo polar esta
determinada por la evolucion del gradiente del campo. El maximo de este gradiente se
presenta dos o tres afios antes del minimo de manchas solares.
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3.4 COMPORTAMIENTO CICLICO DEL CAMPO MAGNETICO DEL SOL Y EL
CICLO DE LA ACTIVIDAD GEOMAGNETICA

Se puede establecer un modelo del comportamiento ciclico del campo magnético
con base en un analisis de dos series de datos separadas: datos del campo magnético solar
monitoreada desde 1967 (Hoeksema, 1984), datos sobre la corona solar, principalmente de
observaciones en la linea verde, desde 1940 Waldmeier { 1981 ) y observaciones de la
corona en Juz blanca desde 1963 (Hundhausen et al 1981., Newkirk y Fisk, 1985).

El mecanismo basico para el origen del ciclo magnético es la inversion ciclica del
dipolo solar y la evolucién de la intensidad junto con la distribucion espacial de las
componentes multipolares. Por lo tanto podemos identificar dos fases en la evolucién del
ciclo del campo (Figura 3.15).

3.4.1.-LA FASE DIPOLAR

Durante la “fase dipolar”, la fuente principal de la topologia del campo magnético es
el dipolo solar mismo. Durante esta fase, la hoja neutra esta en el plano det ecuador y se ve
poco distorsionada (Figura 3.16 a y b).

El “nacimiento” y el “crecimiento” de los hoyos coronales polares es la
consecuencia de la migracion hacia los polos del campo fotosférico que surge en bajas
latitudes (Howard y Labonete, 1981; Bene volenskaya, 1995). Este proccso contribuye al
aumento de la intensidad del dipolo solar y también al alto grado de estabilidad de la
corona,que se refleja en el largo periodo de vida de los hoyos polares ( airededor de 7 y §
afios ).

90°N
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Fig. 3.15. Ciclo del campo poloidal esquematizado por la forma en heliocoordenadas de la heja neutra (linea
s6lida) separando ¢l campo de polaridad positiva (regién achurada) del campo de polaridad ncgativa (region en blanco). (a
) y ( b) muestran la fase dipolar : El dipolo solar tiene
su polaridad positiva en el hemisferio sur y la hoja neutra ¢std poco ondulada. Entre () ¥ (f} lo cual representa el
comienzo y el final respectivamenic de la fase multipolar, la dircccion del dipole se invierte (drea achurada estd ahora
completamente en ¢l hemisferio norte  (f)). Durante (d) ¥ (€) en el tiempo de la inversion del dipolo. es decir, en el
“nacimiento * del dipolo, fuente del proximo ciclo poloidal, las componentes multipolares generan hejas neutras *

secundarias “{Hoeksema, 1984)
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La fase dipolar toma lugar durante un intervalo de 5 a 6 afios correspondiente a la
fase declinante del ciclo solar.

En esta fase las dos fuentes principales de la distribucién del viento solar en el
plano de la ecliptica son en primer lugar, la hoja neutra que es la fuente del viento lento
que a su vez da lugar a los dias geomagneticamente “ quietos,” y en segundo lugar, estan
los hoyos polares en donde se originan los haces de viento de alta velocidad los cuales a su
vez son la fuente de las tormentas geomagnéticas recurrentes (Figura 3.16). Ambas
categorias de actividad geomagnética alcanzan su maximo durante esta fase.

La importancia de las tormentas recurrentes generadas por el haz polar de
viento solar de alta velocidad depende de la intensidad del dipolo solar y de la inclinacion
del eje solar. Las tormentas recurrentes alcanzan su maxima duracién en Marzo y en
Septiembre durante la maxima heliolatitud de la Tierra. El maximo de las tormentas
recurrentes ocurren 2 o 3 arios antes det final de la fase dipolar.
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Fig. 3.16. Distribucién promedio durante el ciclo de manchas solares de tas componentes de la actividad
geomagnética. En la parte superior esquemaltizacion de la forma tipica en heliocoordenadas, de la hoja neutra durante la
fase dipolar (izquierda) y durante la fase multipolar (derecha). Las lineas verticales separan las dos fases. En el centro: el
nivel anual en nT (escala de fa izquierda) de 1a actividad recurrente (linea solida, 1), la actividad fluctuante (linea solida
segmentada, 2), la actividad de eventos de choque (linea segmentada a trazos iguales, 3)y la actividad de dias guictos (
linea punteada, 4). Abajo : El nimero anuai de dias quietos (escala de la izquierda). El ciclo de tas manchas solares tiene
una duracion dc 11 afos, el minime m ocurre en ¢l afo cero (0) u once (11) y ¢l méximo M en el ado 4. El ciclo del
campg poloidal es ef origen del ciclo de la actividad geomagnetica. Durante la fase dipolar (izquierda), las tormentas
recurrentes (1) son generadas por la gran divergencia del haz polar la cual es maxima en el aflo 10. Los dias quietos son
generados por la hoja de viento lento, la cual estd en un plano perpendicular al ¢je del dipolo solar. El pico en ¢i nimero
de dias quietos ocurre en el aflo m o m + 1, La actividad de eventos de choque se intensifica durante la fase muitipolar
(Simon y Legrand, 1985).

El “espesor “ de la hoja de viento lento y su inclinacion en ef plano de la ecliptica
dependen respectivamente de la intensidad del dipolo solar y de la inclinacién del mismo.
Por ejemplo, con un dipolo muy intenso e inclinado, la hoja de viento es * muy delgada *y
esta inclinada més de 7° en el plano ecuatorial. Por lo tanto, unicamente una pequefia parte
de la hoja neutra contribuye al flujo de viento lento en el plano de la ecliptica, y en
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consecuencia el nimero de dias quietos cae a valores bajos. Con un dipolo poco intenso, la
hoja de viento lento es relativamente  gruesa “, mas de 14.4°, y por lo tanto el mimero de
dias quietos es comunmente superior a los 300 dias por afio. La ocurrencia del méximo
nimero de dias quietos al final de la fase dipolar sugiere que la inclinacion de la hoja neutra
con respecto al plano de la ecliptica es minima durante este tiempo.

3.4.2.- LA FASE MULTIPOLAR

Durante la fase multipolar, la cual ocurre durante el intervalo de cinco a seis afios
que comienza en promedio 2 afios después del minimo solar, tiene lugar la “inversién” del
dipolo solar. De acuerdo a Hoeksema (1986), esto no consiste en una simple rotacién del
dipolo sino que, como lo muestra el analisis del campo magnético, “El dipolo solar
desaparece durante la fase ascendente del ciclo de las manchas solares y se restablece
después del maximo”. “Las componentes multipolares gradualmente incrementan su
magnitud alcanzando su maximo valor al afio siguiente al méximo de la actividad solar”.
Por lo tanto, durante esta fase, la propiedad principal de la topologia del campo poloidal es
su complejidad multipolar (ver figura 3.16 ¢, d, e, f). La hoja neutra presenta alta distorsién
y por lo mismo cruza de 2 a 4 veces por el ecuador solar con una alta inclinacién. Algunas
veces la situacién es mas compleja y pueden aparecer incluso mas de dos hojas neutras. El
espesor de la hoja de viento lento crece (Newkirk y Fisk, 1985). Esto puede ser una
consecuencia de la distnbucion espacial muy complicada de los polos magnéticos y por
supuesto un dipolo poco intenso.

El nuevo dipolo emergente, durante la fase multipolar sera el pardmetro clave del
proximo ciclo del campo poloidal que comienza precisamente al final de la fase multipolar
del ciclo en curso.

Durante la fase multipolar los hoyos coronales de media latitud formados por la
compleja topologia del campo magnético muestran poca estabilidad (Newkirk y Fisk, 1985
). Por lo tanto, durante esta fase la distribucién en el plano de la ecliptica de la
velocidad del viento solar depende enteramente de la forma y del espesor de la hoja de
viento lento. Debido a la alta “ distorsion “ de la hoja de viento lento (figura 3.15d y e), el
area de las fuentes de viento lento que tienen lugar en el plano de la ecliptica decrece y por
lo tanto el nimero de dias quietos disminuye pero no a valores tan bajos, ya que como
notamos arriba, durante esta fase el espesor de la hoja de viento lento aumenta y compensa
la distorsion.

Por otro lado, al estar la hoja neutra muy distorsionada, los encuentros de €sta con el
plano de la ecliptica se incrementan, ocasionando con ello que la actividad fluctuante
también se incremente (Mendoza y Pérez-Enriquez, 1993).

Finalmente, durante esta fase, las dos fuentes principales de los disturbios
geomagnéticos son por un lado la actividad de eventos de choque y por otro lado la
actividad fluctuante.
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3.4.3 RELACION FASE-INTENSIDAD ENTRE EL CAMPO POLOIDAL Y EL
CAMPO TOROIDAL

Otro aspecto interesante del estudio de la actividad de haz polar o actividad
recurrente €s una correlacion entre el nivel de esta ultima con la actividad de las manchas
solares pero del ciclo solar inmediato posterior y no con el ciclo solar en turno. Esto fue
establecido por primera vez por Ohl (1968). En un estudio posterior de actividad auroral en
Escandinavia, Ohl y Ohl (1979) extendieron este resultado hasta el intervalo de tiempo de
1722 a 1877.

De una serie de indices K, Ohl establecié que la intensificacién de la actividad
geomagnética ocurre algunas veces durante los ultimos afios del cicio solar y no esta
relacionado con el niumero de manchas solares del ciclo en turmo sino que su nivel
promedio durante los tres dltimos afios del ciclo se correlaciona bien con el numero de
manchas solares del ciclo solar siguiente. Actualmente a este resultado se le conoce como
relacion fase/intensidad ya que el maximo de la actividad recurrente generada por el haz
polar ocurre justamente antes del minimo de manchas solares y esta fuera de fase con la
actividad de las manchas solares del ciclo en tumo. El nivel promedio de la actividad
recurrente durante los altimos tres afios del ciclo se relaciona bastante mejor con el maximo
numero de manchas solares pero del ciclo solar siguiente que ocurre unos cuantos afios mas
tarde.
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Fig. 3.17. Relacién entre la divergencia del haz polar que aparece de 5 a 6 afos antes def maximo de manchas
solares y el nlimero maximo de manchas solares del siguiente ciclo Ry;,. Se grfica la suma de la actividad recurrente

durante un intervalo de 4 ados. Podemos notar que hay poca actividad recumrente para ciclos de actividad solar baja
{ciclos con méximo nimero de manchas inferior a 40 o 50) (Simon y Legrand, 1985}).

A partir de un andlisis de la serie de indices geomagnéticos aa, Simon y Legrand
(1985) confirman, el resultado estabiecido por Ohl, extendiendo el estudio desde 1868
hasta 1980 (10 ciclos solares) (ver Figura 3.17). El método usado por Simon y Legrand es
mas completo que el que usé Ohl, en el sentido de que el anlisis de este ultimo es
puramente estadistico mientras que en el otro ya se hace una explicacion fenomenolbdgica
de las posibles fuentes coronales de las diferentes clases de viento solar.
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También, de una serie de datos mas extensa geograficamente, y derivada del estudio
de actividad auroral, se puede confirmar el resultado de Ohi de 1780 a 1979 (Simon y
Legrand, 1985) (Figura 3.18) .

NONAS SOLANES

S
=
T

DBEL CICLD 501

.

-+

BLAXAARG NUMENHD DY,

22-7879

<1875

)
e
e

'-)E_ . . . B . * - M .

o 120 00 30 00 230 300

NUMERO DE AURQRAS DESDE TRES ANOS
ANTES DEL ANO DEL MINIMO

Fig. 3.18. Relaci6n enure ia actividad de haz polar con el maximo nimere de manchas solares de! siguienze ciclo
de 1780 a 1979 de acuerdo a actividad auroral (Legrand y Simon, 1989).

Ahora, de manera natural surge la pregunta de porqué el nivel de la actividad
recurrente se relaciona con el maximo numero de manchas solares del siguiente ciclo solar
y no con el ciclo solar en curso. La clave importante para responder a esto se encuentra en
el comportamiento ciclico del dipolo solar.

Podemos notar de la Figura 3.17 que existe una relacién directa entre el nivel de
actividad recurrente de cada ciclo solar con el numero maximo de manchas solares del
siguiente ciclo; es decir, cuando el nivel de actividad geomagnética de un ciclo resulta aito,
entonces se tiene también un alto nimero maximo de manchas solares en el préximo ciclo
solar y viceversa. Cuando hay un alto nivel de la actividad recurrente, quiere decir que la
divergencia del hoyo coronal es tan grande que le permite incluso llegar hasta el plano de
la ecliptica y es por eso que la Tierra recibe haces de viento solar rapido con una marcada
periodicidad de 27 dias. En principio, cuando la presién magnética es muy grande, es decir,
cuando el dipolo solar es muy intenso, la hoja de viento lento es mucho muy delgada y por
lo tanto la Tierra queda expuesta a los haces de viento rapido. Segun la teoria del dinamo,
la “semilla” del campo toroidal del Sol es el campo dipolar, es decir, es la intensidad el
campo dipolar actual de cada ciclo lo que determina la intensidad del campo toroidal del
siguiente ciclo (Priest, 1985). De tal manera que si el dipolo es mucho muy intenso, lo cual
se refleja en el alto nivel de la actividad del haz polar, entonces el campo toroidal del
proximo ciclo solar sera también muy intenso, lo cual naturalmente se refleja en un
maximo numero de manchas solares alto. Recordemos que las manchas solares no son otra
cosa mds que la emergencia en la fotosfera de las lineas del campo toroidal empujadas
hacia arriba por fuerzas de flotacion.

Por el contrario, si el dipolo es poco intenso, lo cual repercute en un bajo nivel de la
actividad del haz polar, entonces el maximo nimero de manchas solares del siguiente ciclo

43




sera relativamente bajo, como consecuencia natural de un campo toroidal poco intenso
también.

Para esquematizar la evolucion del campo peloidal durante un ciclo, se puede usar
el comportamiento de la actividad recurrente generada por el haz polar, lo cual nos dice
que el ciclo del campo poloidal esta de 5 a 6 afios adelantado a la emergencia del campo
toroidal (Simon y Legrand, 1984) (Figura 3.19).
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Fig. 3.19. Esquematizacién de la evolucion ciclica del campo poloidal y la emergencia del campo toroidal, este
altimo de acuerdo ai nimero de manchas solares (Simon y Legrand, 1987).

Es importante destacar el hecho de que el nivel de la actividad recurrente generada
por el haz polar de un ciclo solar en particular esta correlacionada directamente con el
méximo nimero de manchas solares del ciclo solar siguiente. La importancia radica en el
hecho de que este resultado puede ser usado con fines de prediccion. En principio es
relativamente sencillo contar con la informacion de los indices geomagnéticos que registran
los magnetogramas y de esta manera poder cuantificar el nivel de la actividad recurrente
para un ciclo en particular y con base en un modelo lineal bastante simple (Figura 3.18)
poder predecir el correspondiente numero maximo de manchas solares para el ciclo solar
siguiente.

3.5. LA ACTIVIDAD GEOMAGNETICA DE DIAS QUIETOS Y EL CICLO SOLAR

Los dias geomagnéticamente quietos estin asociados con flujo de viento solar lento
(v < 450 km/s) fluyendo en el plano de la ecliptica.

Seleccionamos como dias quietos aquellos dias que tienen asociado un indice de
actividad geomagnética aa inferior a 20 y (Mayaud, 1973). Los dias geomagnéticamente
quietos representan el 67 % del total de dias dentro del periodo de tiempo que va de 1868 a
1980, y contribuyen en un 35 % al nivel promedio de actividad geomagnética (Legrand y
Simon, 1980) (ver Tabla 3.1).

Es de esperarse que dentro del ciclo solar el mayor nimero de dias quietos se
distribuya alrededor del minimo de manchas solares que es cuando la configuracion del
campo solar se asemeja a la de un dipolo, y la hoja de viento lento esta en la ecliptica, esta
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condicién por si sola no es suficiente para tener flujo de viento lento en el plano de la
ecliptica. Se debe cumplir otra condicién, que es que el dipolo no sea tan intenso de manera
que permita que la hoja de viento lento sea suficientemente ancha como para que la Tierra
pueda recibir el flujo de viento lento.

Las proximas secciones estan dedicadas exclusivamente a discutir la relacidn entre
la actividad geomagnética de dias quietos y la evolucidn del campo poloidal del Sol.

3.5.1 LOS DIAS QUIETOS Y SUS FUENTES DE VIENTO SOLAR ASOCIADAS

En los registros de actividad geomagnética, notamos una gran estabilidad en los
patrones de dias quietos durante la fase dipolar, mientras que durante la fase multipolar se
aprecia una ausencia de esta actividad. Ademads, la frecuente ocurrencia de la actividad de
eventos de choque durante la fase multipolar interfiere con los patrones de dias quietos, lo
cual hace un tanto complicado su andlisis durante esta fase del ciclo.

La ocurrencia de dias quietos estd representada por el nimero anual de dias quietos
(Figura 3.20). Podemos notar una serie de picos aislados ocurriendo al final de la fase
dipolar. también se aprecian algunos valles muy pronunciados los cuales se asocian con la
presencia de actividad de haces de viento solar de alta velocidad (Simon y Legrand, 1986).

Veamos dos ejemplos de la figura 3.20: Primero, es un gran pico en el perfil
temporal del nimero de dias quietos, localizado en el minimo solar de 1901. El segundo es
un pico no muy alto en el nimero de dias quietos, localizado en el minimo solar de 1976.
Este pico en particular tiene la peculiaridad de -que esta precedido por un “pronunciado
valle” en el perfil temporal del numero de dias quietos.
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Fig. 3.20. Ciclo de las manchas solares {a) y numero anual de dias quietos (b) de 1868 a 1980 (Simon y
Legrand , 1987).
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En el primer caso, de acuerdo a los diagramas de Bartels (Simon y Legrand, 1987),
durante el pico de los dias quietos, la hoja neutra es definitivamente ancha ocupando mas
de 7° centrada en el ecuador solar (Figura 3.21b), y por lo tanto el haz de viento solar de
alta velocidad no alcanza el plano de la ecliptica lo que es consecuencia seguramente, como
ya lo discutimos anteriormente, de que el dipolo solar sea poco intenso (Simon y Legrand,
1986). Por lo tanto, durante este tiempo la hoja neutra poco ondulada y ademas muy ancha
provoca que la Tierra reciba en su mayoria viento solar de baja velocidad, aumentando
como es natural el nimero de dias quietos por afio. De hecho podemos notar de la figura
3.20 intervalos de tiempo que duran de 5 a 6 afios durante los cuales mas del 76 % del
total de dias por afio corresponden a la categoria de dias quietos.
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Fig. 3.21. Distribucion en diagramas de Bartels de los 27 dias del periodo de rotacidn solar. de marzo
(heliolatitud de la Tierra de -7.5 ° ) a septiembre (heliolatitud de la Ticrra de + 7.5 °). Por un lade los dias muy quietos (aa
< 10v) (zonas con doble achurado). y por otro lado los dias quictos (aa < 20 y) {zonas con achurado simpie). a: Minimo de
1976 y b: Minimo de 1901 (Simon y Legrand, 1986).

En el segundo caso, la hoja neutra es muy delgada (ver Figura 3.21 a) y el nivel de
actividad de haz se incrementa (Simon y Legrand, 1986). Esto indica que la intensidad
alcanzada por el dipolo solar es alta y tal como lo muestran los diagramas de Bartels una
hoja neutra delgada cruza dos veces el plano de la ecliptica con una inclinacidn tal que la
mayor parte de la hoja neutra estd movida fuera del plano ecuatorial. Recordemos que ia
fuente del viento lento que da lugar a la actividad geomagnética de dias quietos es la hoja
neutra y sus zonas aledafias, pues bien, al estar movida fuera del plano de la ecliptica la
fuente de viento lento, durante esta €poca del ciclo solar el nimero de dias quietos,
geomagnéticamente hablando, desciende.

El maximo numero de dias quietos ocurre al final de la fase dipolar.

Observando el perfil temporal del niimero de dias quietos (Figura 3.21 ), podemos
apreciar como todos {os picos estan precedidos por una pronunciada caida en el numero de
dias quietos. La razon principal de esto es que la hoja neutra comienza a distorsionarse y en
los encuentros de esta ultima con el ecuador también su inclinacion con respecto al plano
de la ecliptica se incrementa (Hoeksema, 1984). Consecuentemente, las fuentes de viento
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lento ubicadas en el plano del ecuador disminuyen drdsticamente y por lo tanto el nimero
de dias quietos también,

El numero de dias quietos comienza a disminuir rapidamente en el comienzo, como
es natural, de la fase multipolar del ciclo solar. Tres factores importantes contribuyen a la
variabilidad del nimero de dias quietos durante la fase muitipolar: La ocurrencia de eventos
de choque (Legrand y Simon 1985); una notable ausencia de estabilidad de las estructuras
coronales lo cual puede también a su vez modificar el espesor de la hoja neutra y su
inclinacién al momento de cruzar el ecuador y por otro lado tenemos también la presencia
temporal de una estructura de multihojas neutras.

3.5.2 EL ESPESOR DE LA HOJA NEUTRA Y LA AMPLITUD DEL CICLO SOLAR

Si bien es cierto que el nimero de dias quietos no es una medida exacta del espesor
de la hoja neutra, si ¢s cierto que el numero de dias quietos esta estrechamente relacionado
con ¢l grosor de esta estructura.

Podemos notar una clara relacion inversa entre el espesor de la hoja neutra
alrededor del afio del minimo del ciclo de las manchas solares y el maximo nimero de
manchas solares que ocurre en el ciclo solar siguiente { Figura 3.22).
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Fig. 3.22. Ndmero méiximo de manchas solares Rn,, del ciclo solar inmediato posterior contra ci espesor de la
hoja neutra inferido a partir del méximo numero de dias quictos ocummiendo alrededor del . ato de minimo sola (Simon y

Legrend, 1987).

Durante el intervalo de la fase dipolar, hay dos series de datos que estan
estrechamente relacionados: El nivel promedio de la actividad recurrente y el numero
méximo de dias quietos el cual ocurre al final de la fase dipolar (Legrand y Simon, 1985)
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(Figura 3.23). Los altos niveles de actividad recurrente se presentan cuando el dipolo solar
alcanza su méxima intensidad (Simon y Legrand, 1986), y el miaximo numero de dias
quietos ocurre cuando la hoja neutra es muy ancha y poco distorsionada.
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Fig. 3.23. Suma de la actividad recurrente ocurriendo durante un intervalo de varios afos antes del minimo de
manchas solares contra el ndmero anual de dias quietos durante o alrededor del afio del minimo (Simon v Legrand. 1987).

gl hecho de que el nimero anuai de dias quietos alrededor del arfio del minimo solar
esté estrechamente relacionado con el maximo numero de manchas sotares del ciclo solar
siguiente, no es mds que una manifestacion de la relacion fase/intensidad existente entre
las componentes dipolar y toroidal del campo magnético del Sol (seccidn 3.4.3) (Simon y
Legrand, 1986).

Por lo tanto, el ciclo solar, especialmente su amplitud, no concierne unicamente al
comportamiento ciclico del nimero de las manchas solares y al mdximo que este nimero
alcanza, sino también a la evolucién ciclica del dipolo solar. El dipolo solar alcanza su
médxima intensidad dos o tres afios antes del afio del minimo solar.

Durante la fase de minimo solar el campo magnético solar presenta una
configuracién que a primera aproximacién se asemeja a la de un dipolo. A medida que
evoluciona el ciclo solar, esta configuracién se desvanece para dar lugar a la presencia de
una configuraciéon de campo magnético toroidal, coexistiendo las dos de acuerdo a las
teorias actuales del dinamo solar.




3.6. LA ACTIVIDAD FLUCTUANTE

Como ya lo mencionamos anteriormente (seccion 3.1), esta clase de actividad
geomagnética representa el 35 % del nivel total de actividad durante los 112 afios bajo
estudio, y comprende el 17.5 % del total de dias. Esta asociada principalmente con los
encuentros de la Tierra con la hoja neutra, por lo que se espera que se intensifique cada véz
mas, en fase con el ciclo de las manchas solares, alcanzando su maxima intensidad
alrededor del afo del maximo solar (ver Figuras 3.24 y 3.25), en donde claramente se
puede apreciar que la actividad fluctuante muestra una clara tendencia a estar controlada
por la actividad de las manchas solares.

29

Fig. 3.24. Comportamiento ciclico normalizado de la actividad flucuante (linea sélida) y ¢l ciclo de las manchas
solares (linca a trazos). La actividad fluctuante ocurre durante la fase muitipolar dei segundo ai séptimo afio . m indica el
afto del minimo solar y M indica el asio correspondiente al maximo.
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Fig. 3.25. El namero de manchas solares y los niveles de actividad fluctuanie de 1868 a 1980 (Legrand v Simon. 1985)
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CAPITULO 4

UNA ESTIMACION DEL MAXIMO NUMERO DE MANCHAS SOLARES DEL
CICLO SOLAR 23

4.1 ;PARA QUE ESTIMAR LA AMPLITUD DEL CICLO SOLAR 23?

En la ultima seccién del capitulo 3 discutimos un hecho importante: El nimero
anual de dias geomagnéticamente quietos (aa < 20 y) que ocurre alrededor del afio del
minimo de manchas solares estd inversamente relacionado con el méximo nimero de
manchas solares del ciclo solar siguiente. Ademas, en el grafico de estas dos variables
podemos ajustar en buena medida una linea recta.

Por lo tanto, podemos aprovechar este resultado para predecir el maximo niimero de
manchas solares de un ciclo solar en particular, solamente basta con conocer el nimero de
dias geomagnéticamente tranquilos que se presentaron alrededor del afio del minimo solar
del ciclo solar inmediato anterior. En particular, estamos interesados en predecir la
amplitud del ciclo solar 23, basandonos tinicamente en el nimero de dias quietos del afio
del minimo del ciclo solar anterior, es decir, el ciclo 22, cuyo minimo ocurrié en mayo de
1996 (Joselyn, 1997).

Estimar la amplitud del ciclo solar 23, es decir, la intensidad del ciclo, sirve para
varios propodsitos. Durante la fase de maximo solar es bien sabido que ocurre un incremento
de la actividad solar, lo cual trae como consecuencia que los flujos de energia provenientes
de la atmoésfera solar se incrementan de manera considerable ocasionando en algunas
ocasiones efectos no deseables en las capas altas de la atmosfera terrestre, en particular de
la capa ionosférica. Los efectos mas comunes son: dafios en las partes integrales de satélites
artificiales y de naves espaciales; la alteracién de las propiedades fisicas y quimicas de las
capas conductoras de la atmoésfera terrestre (ionosfera), por lo cual se ven afectadas
seriamente las comunicaciones en la banda del radio. (Tascione, 1994).

Ademas, predecir la amplitud del ciclo solar, nos puede proporcionar también
informacién sobre procesos fisicos que ocurren dentro del Sol. Esta informacion nos puede
ser util para tratar de entender entre otras cosas la relacion encontrada entre la irradiancia
solar y la actividad solar (Lean, 1997), lo cual tiene influencia directa en el clima de la
Tierra, pues por ejemplo Friis - Christensen y Lassen (1991), encontraron una correlacion
positiva entre la actividad solar, representada por la longitud del ciclo solar y la temperatura
promedio de la Tierra .

Debido a esto, el tratar de predecir la intensidad del ciclo solar 23 se ha convertido
en una tarea que actualmente ocupa a un considerable numero de cientificos.

Los métodos més efectivos para predecir el nimero de manchas solares son los
llamados métodos precursores. Estos estan basados en el hecho fundamental de que el ciclo
solar estd compuesto de dos tipos de ciclos magnéticos los cuales coexisten en el Sol por
algunos afios ( los ciclos dipolar y toroidal del campo magnético ). Siguiendo este esquema
es posible encontrar correlaciones entre la amplitud del siguiente ciclo, y fendmenos en el
Sol que ocurren durante la fase declinante del ciclo solar o bien cerca del minimo del ciclo

en evolucion.
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Una amplia variedad de métodos se han disefiado para predecir la amplitud del ciclo
solar. Las técnicas de prediccion mas usadas comiinmente consisten en el analisis de series
de tiempo de registros histéricos de manchas solares para establecer periodicidades en el
espectro de potencia. Las series entonces se pueden extrapolar para generar predicciones de
algunas caracteristicas del ciclo solar. Desafortunadamente el ciclo solar parece ser
altamente variable en su comportamiento, quizds aun caético y estas técnicas resultan tener
demasiadas limitantes.

Por ejemplo, Schatten et al. (1978) (ver apéndice B) sugieren que la intensidad del
campo dipolar del Sol casi en el minimo solar estd estrechamente relacionada con la
amplitud del ciclo siguiente. Schatten y Pesnell (1993) obtienen un indice que describe la
cantidad de flujo magnético emergente casi en el minimo y predicen un maximo namero de
manchas solares para el ciclo solar 23 de 170 + 25. M4s recientemente Schatten et al.
(1996) predicen un valor mas bajo de 138 £ 30.

Ohl (1966), encontrd que la actividad geomagnética durante los ltimos afios del
ciclo solar podria ser util para predecir la amplitud del préximo ciclo. Mas tarde Simon y
Legrand (1986) determinan que este tipo de actividad es originada por el haz de viento
solar que proviene de los hoyos coronales polares. Thompson (1993) (ver Apéndice A)
supuso que hay dos componentes de actividad geomagnética y que el numero total de
disturbios geomagnéticos a lo largo del ciclo solar deberia depender de la amplitud del ciclo
solar en evolucién y también de la amplitud del siguiente ciclo solar. El identificé los dias
perturbados a partir del indice Ap > 25, y utilizé un analisis de regresién lineal multiple
encontrando el nimero total de disturbios geomagnéticos a lo largo del ciclo solar como
una funcién del maximo nimero de manchas solares del ciclo solar en evolucién y del
proximo ciclo solar. Recientemente Thompson (1993) predice un maximo nimero de
manchas solares para el ciclo solar 23 de =~ 164. Li (1997) descompone el promedio
mensual suavizado de los indices Ap en dos componentes y explora la relacin entre una de
éstas y el niimero de manchas y predice como maximo para el ciclo solar 23, 149.3 £ 19.9.

4.2 MECANISMOS DEL MODELO FiSICO

La distribucion de las fuentes de viento solar en el Sol ha sido establecida por medio
de técnicas de centelleo interplanetario, en particular, los flujos de viento solar de baja
velocidad estan asociados con la hoja neutra y sus zonas aledafias (Kojima y Kakinuma,
1990) y por medidas hechas por el satélite Ulises (Marsden y Smith, 1996).

Existe también una estrecha relacién entre el indice am (indice trihora) y la
velocidad del viento solar (Svalgaard, 1977). También existe una buena correlacion entre €l
indice am y el indice aa (Mayaud, 1973), por lo tanto es natural que exista también una
buena correlacion entre ¢l indice aa y la velocidad del viento solar.

Con base en estos argumentos, esperamos que los dias menos perturbados
geomagnéticamente, es decir, los dias quietos, estén asociados con el viento solar de baja
velocidad, el cual se origina como ya lo dijimos con anterioridad en la hoja neutra y sus
zonas aledaiias, definiendo una hoja de viento lento.

56




Simon y Legrand (1987), encontraron para los ciclos 11 a 21, que el espesor de la
hoja de viento lento, y su inclinacién respecto al plano de la ecliptica dependen de la
intensidad y también de la inclinacién del dipolo solar. Cuando el nimero de dias quietos es
méximo, la hoja neutra alcanza también su maximo espesor, esto ocurre al final de la fase
dipolar, cuando el dipolo solar es débil. El fin de la fase dipolar ocurre alrededor del
minimo de manchas solares. Ya hemos mostrado anteriormente, que la evolucién del
campo poloidal estd desfasada de 5 a 6 afios adelante de la emergencia de campo toroidal
(Simon y Legrand, 1986).

Este descubrimiento llevé a Simon y Legrand (1987) a proponer una relacién
inversa entre el espesor de la hoja neutra en el minimo de manchas solares del ciclo solar
en evolucién y el maximo nimero de manchas solares del ciclo solar préoximo. Como el
espesor de la hoja neutra estd directamente relacionado con el namero de dias
geomagnéticamente quietos, esta relacién puede ser usada para encontrar una correlacion
entre €l maximo numero de dias quictos alrededor del minimo solar del ciclo solar en
progreso y el maximo numero de manchas solares del siguiente ciclo solar.

Esta relacién inversa es esperada con base en la teoria del dinamo a-o (Krause y
Radler, 1980), la cual indica que el campo toroidal es generado a partir del campo poloidal.
Entonces, un débil campo poloidal, se evidencia através de un alto nimero de dias quietos y
generara un debil campo toroidal durante el ciclo solar siguiente; a su vez, un campo
toroidal débil, dard lugar a un bajo maximo numero de manchas solares y viceversa.
Recordemos que las manchas solares no son otra cosa que la emergencia en la fotosfera de
los tubos de flujo de la configuracién de campo toroidal.
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4.3 RESULTADOS

Hemos extendido los trabajos de Simon y Legrand (1987) para incluir la serie de
indices geomagnéticos aa para los ciclos 22 y 23.

Suponiendo una relacién inversa entre el numero de dias quietos alrededor del
minimo solar del ciclo solar en progreso y el maximo nimero de manchas solares del ciclo
solar siguiente, obtenemos una relacién lineal usando el nimero de dias quietos por afio
alrededor del afio del minimo solar (dia quieto es aquel para el cual aa 20 < y). Hemos
usado los indices geomagnéticos aa desde el afio 1868 hasta 1997, este periodo de tiempo
comprende los ciclos 11 a 22 y la parte ascendente del ciclo 23.

Nosotros sdlo tenemos la certeza de que el afio con maximo nimero de dias quietos
para un ciclo en particular ocurre alrededor del afio del minimo solar, pero no sabemos
exactamente si este afio se encuentra antes, durante o después del afio del minimo solar.
Por lo tanto, lo primero que hicimos fue localizar la posicién del afio con mayor nimero de
dias quietos con respecto al afio del minimo solar para todos los ciclos solares y
encontramos lo siguiente :

1.- 8 (73 %) de los 11 ciclos solares estudiados presentan ¢l afio con maximo numero de
dias quietos un aflo después del minimo solar.

2.- 2 (18 %) de los 11 ciclos presentan €l afio con maximo numero de dias quietos durante
el afio del minimo.

3.- 1 (9 %) de los 11 ciclos lo presenta un afio antes del minimo solar.

En la figura 4.1 observamos la regresion lineal entre el niumero anual de dias quietos
correspondiente al afio con maximo nimero de ellos a lo largo del ciclo solar en evolucion
y el maximo numero de manchas solares (Rm) del ciclo solar siguiente. Para el ciclo solar
22 el minimo ocurrié en mayo de 1996 (Joselyn, 1997). La ecuacion correspondiente de la
recta ajustada es :

Rm=-(0.83£0.1)N +(361.8 +37) (1)
donde r = 0.91 representa el coeficiente de regresion lineal y N representa el niimero anual
de dias quietos al igual que en las ecuaciones (2) y (3).

La Figura 4.2 muestra la regresién lineal entre el nimero anual de dias quictos
correspondiente al afio después del minimo solar del ciclo solar en progreso y el maximo
niimero de manchas solares (Rm) del ciclo solar siguiente. La ecuacién de la recta ajustada
es:

Rm = - (0.85+ 0.1)N + (364.44 +4.3) (2)

r = 0.92 es el coeficiente de regresién lineal
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Analizamos también cual es el efecto en la correlacion si consideramos €l promedio
anual de dias quietos para el afio antes, el afio durante y el afio después del minimo solar.
La Figura 4.3 muestra la regresion lineal entre el promedio de los tres afios para el nimero
anual de dias quietos del ciclo solar en curso y el maximo nimero de manchas solares
(Rm) del ciclo solar siguiente.

La ecuacidn de la recta ajustada es .

Rm=-(0.71102)N+(30931 +413) (3)

conr = (.85 como el coeficiente de regresion lineal.
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Fig. 4.1 Regresion lineal entre el nimero anual de dias quictos correspondiente al afio con ma.ximo' némero dc_dia§ quictos
a lo largo del ciclo solar en evolucion y el maximo nimero de manchas solares (Rm} del ciclo solar siguiente. La
ccuacion de [a recta ajustadaes ; Rm=-{0.83+ 0.1 )N+ (3618137 ).r= 0.91 es el cocliciente de regresion lineal.
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CAPITULO 5§

DISCUSION Y CONCLUSIONES

Notamos de las Figuras 4.1 y 4.2 que las mejores correlaciones son aquéllas dadas
por el numero anual de dias quietos correspondiente al afio con maximo niimero de dias
quietos a lo largo del ciclo solar en evolucién y el nimero anual de dias quictos
correspondiente al afio después del minimo solar en curso, ecuaciones (1) y (2)
respectivamente.

En la Tabla 5.1 presentamos el maximo nimero de manchas solares usando la
ecuacidn (1) para los ciclos 11 a 23. La columna 1 indica el namero de ciclo, la columna 2
indica el méximo nimero de manchas solares predicho, la columna 3 indica el maximo
nimero de manchas solares observado, las columnas 4 y 5 presentan los limites inferior y
superior respectivamente del maximo numero de manchas solares predicho, es decir,
determinan un intervalo de incertidumbre de la prediccién. Los limites fueron obtenidos
con un nivel de confianza del 99.9 %.

La Tabla 5.2 presenta la misma informacién que la Tabla 5.1 pero usando la
ecuacién (2). Tomando en cuenta el nivel de confianza, los valores predichos coinciden con
los valores observados.

El método usado para predecir el maximo es muy sencillo, nosotros Gnicamente
necesitamos contar el numero anual de dias quietos en el afio adecuado dependiendo de si
se quiere hacer la prediccion con la ecuacién (1) o bien con la ecuacién (2).

Nuestra prediccidn para el ciclo solar 23 usando la ecuacion (1} esde 1427+ 326 y
usando la ecuacion (2) es de 140.1 + 31.8.

Ahora procedemos a comparar estos resultados con estimaciones previas. El centro
del medio ambiente espacial (NOOA) con el apoyo de la NASA ha formado un comite de
12 cientificos para predecir el maximo del ciclo solar 23. Ellos concluyen que deberiamos
esperar un maximo numero de manchas solares suavizado de aproximadamente 160 para el
ciclo solar 23. En la Tabla 5.3 reproducimos la prediccion de éste nimero usando varias
técnicas de prediccion (Joselyn et al., 1997). Nuestra prediccion esta cercana al extremo
inferior del rango reportado.

De acuerdo a nuestros resultados, podemos anticipar que el ciclo solar 23 sera
similar a los ciclos solares 21 y 22.

En la Figura 5.1 se puede observar una aparente regularidad conocida como el ciclo
de Glaisberg, con un periodo de aproximadamente 80 afios, €l cual presenta un minimo en
1810 y otro quizds en 1700. Siscoe (1980) encuentra evidencias de este ciclo en la edad
media a través del registro de auroras pero le asigna un periodo de 87 afios.

Mucho se ha especulado sobre si ya alcanzamos €l pico del ciclo de Glaisberg en los
ciclos 21 y 22 o no. De la Tabla 5.3 vemos que algunas predicciones indican que el ciclo 23
tendra una mayor amplitud que los dos ultimos y por tanto que todavia falta para el maximo
de Glaisberg. Otras predicciones, entre ellas la nuestra, parecen indicar que ya pasamos el
maximo de Gleisberg y que vamos encaminandonos, tal vez en el préximo ciclo a un nuevo
minimo secular tipo Maunder (1645 — 1715) o Dalton (1790 - 1827). De ser asi, la
disminucion progresiva de la actividad solar tendra profundos efectos en €l clima terrestre.

La dltima palabra la tendran las observaciones directas, que se haran en los afios
2000 o 2001, del maximo numero de manchas solares.
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TABLA 5.1

Numero méximo de manchas solares observadas y predichas (usando la ec. (1))

Ciclo R, Ro Limite inferior | Limite superior
12 66.9 63.7 23.6 110.2
13 92.7 85.1 61.9 123.5
14 67.7 63.5 249 110.5
15 79.4 103.9 42.8 116
16 88.5 77.8 56.1 121
17 116.9 114.4 90.6 143.1
18 136.9 151.6 106.5 167.2
19 156 190.2 117 195
20 126 105.9 106 153.3
21 165.2 155.4 1253 225.1
22 162.7 157.6 120.1 205.3
23 142.7 110.1 1753
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TABLA 5.2

Numero maximo de manchas solares observadas y predichas (usando la ec. (2))

Ciclo R R, Limite inferior | Limite superior
11 152.9 139 115.8 190
12 62.5 63.7 327 923
13 88.9 85.1 66 111.8
14 66.7 63.5 38.4 95

15 88.9 103.9 66 111.8
16 89.9 77.8 67 112.6
17 113.7 114.4 89.9 137.4
18 134.1 151.6 104.6 163.7
19 153.7 190.2 116.3 191.2
20 123 105.9 97.1 149
21 173.4 155.4 126.9 219.9
22 160.6 157.6 120.1 201.1
23 140.1 108.3 171.9
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TABLA 5.3

Prediccién de maximo nitmero de manchas solares para el ciclo solar 23 de acuerdo a varias
técnicas de prediccién.

Técnica Rango inferior Méximo nimero de|Rango superior
manchas

Comportamiento par-| 165 200 235

non del ciclo solar

Método precursor 140 160 180

Método espectral 135 155 185

Climatologico 125 155 185

reciente

Redes neuronales 110 140 170

Climatologico( 75 115 155

todos)

Consenso: 130 160 190

Numero de manchas
solares  (suavizado
mensualmente)

Tabla tomada de Joselyn et al. (1997)
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APENDICE A

En ésta seccion, presentaremos una técnica alterna para predecir la amplitud del
ciclo solar. Esta técnica fue ideada por Thompson (1993).

Los métodos que han mostrado ser mas confiables son los llamados métodos
“precursores”. Estos operan con la premisa de que el ciclo solar realmente comienza
algunos afios antes del minimo solar y que dos ciclos solares coexisten en el Sol durante
algunos afios (el campo magnético dipolar y el campo toroidal).

La técnica ideada por Thompson supone que hay dos componentes de la actividad
geomagnética: una asociada con la actividad del ciclo en curso tal como rafagas y
eyecciones de masa coronal y la otra asociada con fenémenos propios del nuevo ciclo (por
cjemplo, hoyos coronales durante la fase declinante). La primera componente varia en fase
con ¢l ciclo de las manchas solares, mientras que la segunda comienza apenas después del
maximo de manchas solares del ciclo.

Si existen dos componentes de la actividad geomagnética, entonces el nimero total
de disturbios geomagnéticos durante un ciclo solar deberia depender de la amplitud del
ciclo en curso y también de la amplitud del siguiente ciclo. Para definir un disturbio
geomagnético se usa el indice Ap, de tal forma que se tiene un disturbio cuando Ap > 25y.
Los disturbios geomagnéticos durante un ciclo solar son contados desde el minimo solar
(en el comienzo del ciclo), hasta el minimo solar (en el fin del ciclo).

En la Tabla Al se muestra el nimero de disturbios geomagnéticos y la amplitud de
cada ciclo. El conteo del numero de disturbios fue hecho directamente del indice Ap para
los ciclos 17 a 21. Para los ciclos anteriores, es decir, ciclos 11 a 16, se usod el indice
geomagnético aa con un umbral equivalente a 25y. derivado de la tabla 20 de Mayaud
(1980). En el caso del ciclo 11, el indice aa comenzo6 en 1868, 10 meses después del inicio
del ciclo.
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TABLA Al

Tabla Al. Disturbios geomagnéticos para los ciclos 11 a 21

Numero de ciclo Amplitud del ciclo Amplitud del Nimero de

préximo ciclo disturbios
11 140.5 74.6 348
12 74.6 87.9 287
13 87.9 64.2 34.3
14 64.2 105.4 225
15 105.4 78.1 348
16 78.1 119.2 309
17 119.2 151.8 485
18 151.8 201.3 659
19 201.3 110.3 622
20 110.3 164.5 495
21 164.3 158.5 590

En la Figura Al se muestra una regresion con la informacion de la Tabla A1.
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Fig. Al. El nimero de disturbios geomagnéticos en un cicio N, contra la suma de la amplitud del ciclo en curso y la del
ciclo siguiente (Thompson, 1993).

La ecuacion de la recta ajustada es:
N¢=-479+2.20R.+1.88R, (Al)

donde N, es el nimero de disturbios geomagnéticos en ¢l ciclo en curso, R, es la amplitud

en el nimero del ciclo en curso y R, es la amplitud del siguiente ciclo.
Una caracteristica interesante de la ecuacién (A1), es que los coeficientes de R; y de

R, son casi iguales. Si promediamos los coeficientes, entonces (A1) puede escribirse como:

N, =-47.9+2.04( Rc + Ry) (A2)

De esta manera, si conocemos N, la amplitud de un ciclo puede ser predicha
invirtiendo la ecuacion (A2).
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La ‘tabla A2 muestra en la columna 2, la amplitud predicha usando la ecuacién (A 2)
para los ciclos 12 al 22, en la columna 3 aparece la amplitud observada y en la ultima
columna aparece la diferencia entre el valor predicho y el observado.

TABLA A2

Amplitud predicha y observada para los ciclos 12 al 22 (Thompson, 1993)

Namero de ciclo | Amplitud predicha | Amplitud observada Observada-
Predicha

12 53.8 74.6 20.8
13 96.0 87.9 -8.1

14 81.0 64.2 -16.8
15 71.9 105.4 335
16 91.7 78.1 -13.6
17 140.2 119.2 -21.0
18 145.5 151.8 6.3

19 215.5 201.3 -14.2
20 125.7 110.3 -15.4
21 154.1 164.5 10.4
22 148.3 158.5 10.2
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APENDICE B

Otra técnica interesante, dentro de las de tipo precursor, usada para predecir la
amplitud del ciclo solar, es una formulada por Schatten et al.(1978). Esta técnica estd
basada en la teoria del dinamo solar.

Un aspecto central en el ciclo de actividad solar es que el campo dipolar del Sol
durante un minime de manchas solares evoluciona a lo largo del ciclo solar y por efecto de
la rotacién diferencial del Sol las lineas de campo, inicialmente con configuracién dipolar,
se van enrrollando alrededor del sol, en la zona convectiva, hasta dar lugar a la formacion
de un campo toroidal (Babcock, 1961; Leighton, 1969; Parker, 1977). Este flujo toroidal
emerge en la superficie de la fotosfera dando lugar a las manchas solares. Se cree que la
intensidad del campo magnético polar en un minimo de manchas solares esta relacionada
con la actividad de las manchas solares del siguiente ciclo.

Se pueden obtener estimaciones de la intensidad del campo magnético polar casi en
el minimo de manchas, a partir de la forma de la corona en tiempo de eclipses solares, o
bien, por el grado de “ achatamiento” de la hoja neutra medido a una unidad astronémica a
través de medidas del campo magnético interplanetaric de acuerdo a los métodos de
Rosenberg y Coleman (1969).

Una forma mas directa de estimar la intensidad del campo polar es a través del
numero de faculas polares.

La forma de la corona en los eclipses se puede usar para obtener la intensidad del
campo polar con cualquiera de los siguientes dos métodos: El indice de Ludendorf
(Billings, 1966) se puede emplear como una medida del “ achatamiento “ coronal y por lo
tanto de la intensidad del campo polar. La Figura Bla, muestra el nimero promedio de
manchas solares contra el indice de Ludendorf, cada punto representa el indice de
Ludendorf para un eclipse casi en el minimo de manchas solares contra el nimero de
manchas solares promedio anual del méximo solar siguiente.

Una segunda opcién para medir la intensidad del campo polar puede ser deducida a
partir de la inclinacién de las plumas polares de alta latitud. Esto supone de antemano que
una alta intensidad del campo magnético inclinard mas las plumas polares hacia el ecuador
solar. En la Figura BIb, el dngulo de inclinacién de las plumas polares es graficado
contra el maximo nimero de manchas solares del ciclo solar siguiente.

Sheeley (1964, 1966, 1976), sugiere que la intensidad del campo polar puede ser
estimada también a partir del niimero de ficulas en los polos. El promedio anual del campo
polar medido en el observatorio de Monte Wilson confirma los resultados de Sheeley
durante los afios 1967 hasta 1975. Sheeley también subraya que la magnitud del campo
polar tiende a rezagarse al numero de manchas solares y que esto es consistente con el
modelo que visualiza al campo polar como producido por el transporte hacia los polos de
flujo que se origina en regiones magnéticas bipolares en zonas de baja latitud solar. En el
modelo de Babcock, el campo polar casi en el minimo de manchas es la fuente que genera
la actividad del préximo ciclo solar.

En la Figura Blc, se compara la suma del nimero de faculas del polo norte y sur
con el maximo numero de manchas solares del ciclo siguiente.
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APENDICE C

En este apeéndice aparece una réplica de un articulo que se derivéd de los resultados presentados
en ef capitulo 4, el cual fue aceptado para su publicacion en la revista annales Geophysicae,

Q‘? Annales Ge 0_1_)_11 Y S icae

Editorial Office

Centre " Etude Spaniale des Rayonnements
HCESROMRSLS)

e ek Colonesd Rog Lo

F- 0002 Beadumine Coehis - L taem e

Il CEBV NS Gl 3RS T deher s 0L T 20
Fav: 18 ins L1 R 6s s

il : ANNE L R er f_._.,‘ u

Tonlousc Novcudder 1, 1998

Or 0. Mendosa
Insimie de Geofisiva
Chrodined Unncrs
Dvlegncion de Covoncin
Codigo 1310

Nesico. D F

Auevico

Paper AGA139E/000096 ; «A straighitforward estimation af the maximum sunspot nuimbers for cycle
23 » iy B. Mendoza and 2. Ranrez

Deur Ur. Mendoza,
1o pcsisacd Loy st sou il sonr e is seceined lor pebliciion o Bnenfex Ceephiva e,

10 is scen 1o the Publisher tockey, I von wish so. you mry on vonr side scud 1he accepeed manmscrign disectiy 10 onr
Mublisher via FIP (see insirnciions cnclosed),

Nour puper i nowe scliehried for pltlicziteon e a next issuc, Plense rescl incdiaicly 1o iwny ismniry from the Copy
Editor in order 10 aveid wnecessiary delay s which could postporc the publication of your work.

Thank vou very much for using Annctics Geopliysicag as a way 1o comnnunicate your resnlis ta ihe scicnnfic
COMINHY.

Sincerely vours,

R. Sehmcnn

Topicitl Editor for Solar mud Heligspherie {1l sics
{sivncd on his boteellMin:

Salvinoe Perrer, Editoriad Excomisg)

= ESTA TESES NO SALE
roz 7 A RIPTIOTECA

ANNALES CLUPTIYSICAT 14 PUSLISIIENE OY SPRINGIR-VERLAC, DEREIN, ON NTHALT OF THE [UROPTAN CIOPIYSICAL SOCIETY




A STRAIGHTFORWARD ESTIMATION OF THE SUNSPOT

MAXIMUM NUMBER FOR CYCLE 23

Blanca Mendoza and Juan Ramirez

Insituto de Geofisica UNAM, Ciudad Universitaria, 04510 México D .F., MEXICO

Abstract. Using the annual number of geomagnetically quiet days (< 20 v )
around the solar minimum this precursor method predicts that the maximumn

sunspot number for cycle 23 will be 143 + 33 using the year of the maximum

number of quiet .days, and 140 t+ 32 if we use the year after the solar

minimum, indicating that cycle 23 will be similar to cycles 21 and 22.
1. INTRODUCTION

Estimating the strength of solar cycle 23 serves various purposes: It has a
practical interest in helping to prevent damaging effects of solar phenomena
on integral parts of low-orbit space stations and radio communications. It
provides information on the physical processes inside the Sun. It allows us to
. %%@MﬂaUOMMpfound between solar irradiance and solar
activity (see for instance review by Lean, 1997) which has a very direct

influence on weather and climate; in particular the positive correlation found




between solar activity, through the cycle length, and average Earth's
temperature (Friis-Christensen and Lassen, 1991).

The most successful prediction methods are the so-called precursor
techniques. They are based on the premise that the solar cycle is composed of
two kinds of cycles which co-exist on the Sun for some years (the poloidal
and the toroidal cycles). Under this scheme it is possible to find correlations
between the amplitude of the next cycle, and phenomena on the Sun or
originated from the Sun during the declining phase or near the minimum of
the cycle in progress.

For instance Schatten et al. (1978) suggested that the Sun's polar field
strength near solar minimum is closely related to the following solar cycle.
Schatten and Pesnell (1993) obtained an index describing the amount of the

buoyant solar magnetic field flux near minimum, and predicted a sunspot

maximum number for cycle 23 of 170 + 25. More recently Schatten et al.

(1996) predicted a lower value of 138 + 30.

Ohl (1966) fo@d that geomagnetic activity during the last vears of the
solar cycle could be useful for predicting the next cycle. Later Simon and
Legrand (1986) determined that this kind of activity is originated from
streams coming from polar coronal holes. Thompson l(]993) assumed that
there are two components of geomagnetic activity and that the total number

of geomagnetic disturbances along a solar cycle should depend on both, the




amplitude of the current cycle as well as the amplitude of the next one. He
identified the disturbed days from the Ap index with Ap 2 25, and used a

multiple linear regression analysis finding the total number of geomagnetic
disturbances along a solar cycle as a function of the maximum sunspot
number of the cycle in prc.Jgress and the next one. Recently Thompson (1996)
predicted a sunspot maximum number for cycle 23 of ~ 164. Li (1997)
decomposed the smoothed monthly mean geomagnetic Ap indices into two

component and explore the relation between one of these and the sunspot
number; he predicted a maximum sunspot number for cycle 23 of 149.3 +

19.9. Kane (1997) used monthly means, 12-month moving averages and
annual averages, and performed correlations between the aa indices at the
year of the minimum and sunspot numbers for the year of the maximum and
minimum. He found the highest correlation for 12-month moving averages
between the maximum sunspot number of the following cycle and the aa

value for the minimum year of the cycle in progress. For cycle 23 he
predicted 170 % 13 with a single variable regression analysis and 177 £ 21

for a bivariate analysis.




2. THE PHYSICAL MODEL

The distribution of the wind sources on the Sun has been established by
means of the interplanetary scintillation method; in particular, low velocity
winds are associated with the helmet streamers and the interplanetary current
sheet (Kojima and Kakinuma, 1990). There is also a close association
between trihourly indices am and the solar wind velocity (Svalgaard, 1977).
As there is a good correlation between am and aa indices (Mayaud, 1973),
there is also a good association between aa and solar wind velocity.
Following this argument we should expect that the less geomagnetically
perturbed days, the quiet days, were associated with the lowest velocity
winds, which flow through the interplanetary current sheet forming a kind of
slow wind sheet.

Simon and Legrand (1987) found for cycles 11 to 21, that the thickness of
the slow wind sheet and its inclination on the ecliptic plane depend upon the
intensity and tilt of the solar dipole. At the peak of the quiet days the
heliosheet has its maximum thickness, this occurs at the end of the dipole
phase when the solar dipole is weakest. The end of the dipole phase occurs
around the minimum of sunspot number. It has been shown also that the
evolution of the poloidal field is in advance by 5 to 6 years on the toroidal

field emergence (Simon and Legrand, 1986).




These findings led Simon and Legrand (1987) to propose an inverse relation
between the thickness of the heliosheet at sunspot minimum and the sunspot
maximum number of the next cycle. As the thickness is directly related with
the number of geomagnetically quiet days, this relation can be used to find a
mﬁelaﬁon between the maximum number of quiet days around the minimum

of the current cycle and the sunspot maximum number of the following cycle.
This inverse relation is expected on the basis of the o-® dynamo theory

(Krause and Radler, 1980) which indicates that the toroidal field is generated
from the poloidal field. Then a weak polidal field evidenced through a high
number of quiet days will generate a weak toroidal field in the next cycle with

a low maximum sunspot number and viceversa.
3. RESULTS

Assuming an inverse relationship between the quiet days around the solar
minimum of the cycle in progress and the sunspot maximum number of the

following cycle, we obtain a linear relationship using the geomagnetically
quiet aa indices defined as those with aa < 20 y, through the years 1868 to

1997, cycles 11 to 22, as reported by the Solar Geophysical Data.
The maximum number of quiet days were found for each cycle: 8 (73%) out

of the 11 solar cycles studied present the maximum of quiet days 1 year after




the solar minimum, 2 cycles (18%) during the year of the minimum and 1
cycle (9%) 1 year before the solar minimum. In Fig. 1a we observe the linear
regression between the annual average aqg of the year with the maximum
number of quiet days along the solar cycle in progress and the maximum
-sunspot number of the following cycle Rm . For cycle 22 the minimum has

been reached in May, 1996 (Joselyn, 1997). The corresponding equation is:

Rm = -(0.83 £ 0.1)aa+(361.8+ 37) (n
with r = 0.91
Fig. 1b shows the linear regression between the annual average aa of the

year after the minimum of the cycle in progress and the maximum sunspot

number of the next cycle Rm :

Rm = -(0.85 % 0.1) aa + (364.44 + 34.3) 2)

with »=0.92

We further asses the effect of éonsidedng the 3 years which present the
maximum number of quiet days in order to see if having a greater number of
quiet days might improve the correlation. Fig. 1c shows the linear regression
between the annual averaée aa (;f the years before, during and afier the
minimum of the current c¢ycle and the maximum sunspot number of the

follmﬁng cycle Rm :




Rm= -(0.71 £0.2) aa + (309.31 £ 41.3) 3)

with r =0.85

4. DISCUSSION
We notice from Fig. 1 that the best correlations are the ones given by the
annual average ag index corresponding to the .year of the maximum number
of quiet days and to the year affer the minimum, Eqgs. (1) and (2)
respectively. In Table 1 we present the predicted maximum sunspot numbers
using Eq. (1) for cycles 11 to 23. Column 1 indicates the number of the
cycle, column 2 the predicted maximum sunspot number, column 3 the
observed maximum sunspot number and columns 4 and 5 present the lower
and upper limits of the predicted maximum sunspot number, the limits were
obtained at the 99.9% confidence level. Table 2 has the same information as
Table 1 but for the case of Eq. (2). Taking into account the level of
confidence, the predicted values coincide with the observed ones.

The advantage of the method presented is its simplicity. We only need to

wait until the year after the solar minimum has passed and ¢ither: a) Calculate
the average annual number of the aa < 20 v during that year and apply Eq.

(2) in order to obtain the sunspot maximum number of the next cycle, or b)

Obtain the same average but for the year with the maximum number of quiet




days, which implies to compare the years before, during and after the
minimum (Eq. 1). In particular our prediction for cycle 23 using equation (1)
is 142.7 £ 32.6 and using equation (2)is 140.1 +31.8

We now proceed to compare these result with previous estimations. The
NOAA Space Environment Center with the support of NASA Office of
Space Scie:n'ce has convened the Solar Cycle 23 Project Panel formed by 12
scientists. The conclusion is that we should expect a smoothed sunspot
maximum of ~ 160 for cycle 23. In Table 3 we reproduce the forecasts of this
n}lmbcr using various prediction tecl}niques (Joselyn et al., 1997). Precursor
techniques predict the second highest values. Qur prediction is close to the
lower end of the range reported. This indicates that cycle 23 will be similar to
cycles 21 and 22. This might be an indication that the Sun is initiating a

slowing down of the dynamo and perhaps commencing a Maunder Minimum-

type period.

5. CONCLUSION
Using the annual average aa indices (< 20 y ) for either the year with the
maximum number of quiet days or the year after the solar minimum , we

predict that the maximum sunspot number for cycle 23 will be 142.7 + 32.6

or 140.1 + 31.8 respectively. This indicates that cycle 23 will be similar to

cycles 21 and 22.
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TABLE 1. Observed and predicted sunspot numbers

Cycle Rp Ro Lower Upper
limit limit
12 66.9 63.7 23.6 110.2
13 92.7 85.1 61.9 123.5
14 67.7 63.5 249 110.5
15 79.4 103.9 42.8 116
16 88.5 77.8 56.1 i21
17 116.9 1144 90.6 143.1
18 136.9 1516 106.5 167.2
19 156 190.2 117 195
20 126 105.9 106 1533
21 175.2 155.4 125.3 225.1
22 162.7 157.6 1201 2053
23 1427 110.1 1733

Rp = predicted sunspot values using Eq. (1} ; Ro = observed sunspot value
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TABLE 2. Observed and predicted sunspot numbers

Cycle Rp Ro Lower Upper
limit limit
11 152.9 139 115.8 190
12 62.5 63.7 327 923
13 88.9 85.1 66 111.8
14 66.7 63.5 384 95
15 88.9 103.9 66 111.8
16 89.8 77.8 67 112.6
17 113.7 114.4 89.9 137.4
18 134.1 151.6 104.6 163.7
19 153.7 190.2 116.3 191.2
20 123 105.9 97.1 149
21 1754 155.4 126.9 219.9
22 160.6 157.6 120.1 2011
23 140.1 108.3 171.9

Rp = predicted sunspot values using Eq. (2) ; Ro = observed sunspot value
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TABLE 3. Combined forecasts of maximum smoothed sunspot number for classes of

prediction techniques, and consensus forecast

Technique Low end of range maximum High end of range
Even/Odd behavior 165 200 235
Precursor 140 160 180
Spectral 135 155 185
Recent climatology 125 155 185
Neural networks 110 140 170
Climatology (all) 75 115 155
Consensus:

Smoothed monthly

sunspot number 130 160 190

Table taken from Joselvn et al.. 1997
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Figure Captions

Fig. 1 a. Linear regression between the annual average aa of the year with
the maximum number of quiet days of the current cycle and the maximum

sunspot number of the next cycle Rpr. Cycles 11 to 22 are used. The Eq. is:

Rm=-(083+0.1)aa+ (361.8 £ 37), with r=091.

Fig. 1 b. Linear regression between the annual average aa of the year after

the minimum of the cycle in progress and the maximum sunspot number of
the nextcycle Rm : Rm = - (0.85% 0.1) aa + (364.44 £ 34.3), with r = 0.92.

Also cycles 11 to 22 are used.

Fig 1 ¢. Linear regression between the annual average aa of the years before.

during and afier the minimum of the current cycle and the maximum sunspot
number of the following cvele Rm i Rm = -(0.71 £ 0.2) aa + (30931 £ 41.3).

with » = 0.85. We used cycles 11 10 22,
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