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RESUMEN

El viento solar se define como el plasma que es expulsado
desde las capas superiores de la atmdsfera solar, este viento
ha sido catalogado y en la actualidad se considera que posee
tres componentes: El viento solar pasivo, flujo supersénico
y cuasi estacionario, y flujos supersonicos esporadicos.
Estos son debidos a procesos cortos duracién en el Sol, que
son isotropicos y ademas muy complejos en su estructura.
Se presenta una explicacién breve del modelo de Parker
del viento solar y el anélisis de la correlaciéon entre radio
explosiones en el Sol y el cambio en los parametros del
viento solar.

Palabra clave: viento solar.

SUMMARY

The solar wind is defined as the plasma expulsed from the
solar atmosphere, this wind was cataloged and is considered
that have three components: Passive solar wind, Supersonic
and quasi-stationary flux, and sporadic supersonic flux. We
present and brief explanation of the Parker’'s model of the
solar wind and a correlation analysis between solar micro
radio bursts and the change of the solar wind parameters.

Key word: Solar wind.

INTRODUCCION

El viento solar es considerado al igual que el campo
magnético interplanetario (IMF) una extensién de la corona
solar. Existen modelos tedricos que describen las variaciones
de los parametros termodinédmicos (densidad, presion,
temperatura, volumen) en funcién de la distancia al Sol, es
decir, el radio solar. Chapman en los afios 50 propuso el
primer modelo, en su andlisis Chapman describe la corona

como un medio homogéneo y simétrico lo cual le permitié
hacer una caracterizacion del medio usando la hidrostéatica.

Parker (1958) propuso un modelo dindmico de la corona,
en el que se analiza la probabilidad de flujo variable de
particulas de la corona. Estas ideas fueron basadas en
las observaciones realizadas por Biermann (1951). En sus
observaciones Biermann registro que la longitud aparente de
la cola de los cometas variaba con el tiempo y estas se hacian
mucho mas evidentes en los momentos de mayor actividad
solar. Biermann propuso que esta variacién es debida a un
flujo variable de particulas del Sol.

MATERIALES Y METODOS

El modelo de Parker

El modelo de Parker nos describe la atmosfera solar desde
el punto de vista de la magnetohidrodindmica. La atmosfera
solar se dice que se encuentra en equilibrio y que el flujo de
particulas (electrones, protonesy particulas alfa), por simetria,
se espera que sea radial. La ecuacién de conservacién del
momento radial para la corona es,

du

dr -

U

donde u es la velocidad radial de expansién. La ecuacién de
continuidad es:

1 d({r’pu)
dr
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esta también puede ser escrita en funcién del “éarea
transversal por la cual fluye el plasma

plrlulr)Alr) = pyugd,
La ecuacién de estado del gas estd dada por una funcién
politrépica que relaciona la presién y la densidad del medio,
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donde o es el ‘indice politrépico y entrel = a = 5/3
1 £ o = 5/3 y corresponde al coeficiente adiabético
parac = 5/3a = 5/3. Indices distintos a 5/3, implican

la existencia de otras fuentes energéticas del viento solar.
Reemplazando los valores de la ecuacién de continuidad y de
estado del gas en la ecuacién de conservaciéon del momento
e integrado por 1, obtenemos la ecuaciéon de Bernoulli para
1

o 1ex

= =+

4 GM o

Ta

a Py

GM,
a—1 g,

"

Pougd,

-:r—l,o_,:_ uA

a

a

1 1
—u — U,
2 2 e

reescribiendo esta ecuacion en coordenadas adimensionales,
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se obtiene,
. o vy 1 H . it
v+ ( ﬂ] - == v+ — H
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donde I, I} es una constante de integracién que depende
de las condiciones de frontera existentes sobre la superficie

= RT = 1.

Esta ecuacién nos muestra la variacién de la velocidad del
viento solar con respecto a la distancia al Sol. Esta ecuacién
no posee solucién analitica, sin embargo han sido calculadas
en diversas soluciones en distintos trabajos. Se mostraran
a continuacién las soluciones asintéticas para distancia

grandes ({ > 1{ > 1)y pequenas ({ < 1).

Soluciones asintéticas: caso { — @ { — ©w@
Podemos observar que si ( tiende a infinito, entonces la

funcién (¢ )v({) puede crecer infinitamente, tender a cero
0 a una constante. Podemos observar de la ecuacién anterior

que (¢ )2 (<) no puede tender a infinito, ya que el término
de la derecha es una constante. Asi nos queda que la funcién

v({)v({) tiende o a una constante o al cero. Supongamos

que v({)v(¢) tiende a una constante, Si v({ Jv({) tiende
a cero, el primer y tercer elementos del lado izquierdo de la
ecuacion también tiende a cero, asi,

Uy [ Jﬁ
(,—:

De esta forma podemos observar que este caso posee dos
soluciones, ahora debemos determinar cuél de ellas es
mas aproximada a la realidad fisica, para ello calculamos la
densidad del plasma, correspondientes a estas soluciones.
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—
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Tenemos que la ecuacién de estado del gas en las nuevas
coordenadas viene dada por,

p(r) = po

Reemplazando los valores obtenidos de { encontramos la
densidad del plasma

1

P

De esta ecuacién se deduce que la solucién inferior de v/({ )

0
Vs — (@ —1)v,*
P e

s

v({) no puede tener lugar ya que para v — CvV — £
, el valor de la densidad tiende a una constante, lo cual es
refutado por los resultados experimentales. La solucién
superior estd de acuerdo con la experimentacién ya que a
grande distancias de Sol, la densidad de particulas debe
tender a cero.

caso [ — 07 — 0
Cuando en { — O el tercer término del lado izquierdo de la
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ecuacion tiende a infinito, como el término de la derecha
es una constante, entonces el crecimiento de este término
debe de ser compensado por los dos términos del lado
izquierdo de la ecuacién, de esta forma tenemos de nuevo
dos posibles soluciones.

7 -

Vlg=o 1

[ o l]n’-‘lc 11_:
Vg - a=
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La solucién superior no puede existir fisicamente, ya que la
velocidad del viento no puede crecer infinitamente a medida
que nos alejamos del Sol. La solucién inferior nos muestra

un resultado aceptable cuando ¥|s_; — 'Dt:-l,;_,,:_ = 0
, para los valores del indice politrépica definidos por la

desigualdad 1/(ct—1) —2 = 01/(a—1)—2 = 0
,esdecir, @ <= 3/2a < 3/2 .

De esta manera, la solucién estacionaria de la corona se
hace posible en el caso de que el indice de la politropa a sea

menor que el indice adiabatico @ = 5/3a = 5/3, es
decir, se tiene un flujo de energia constante en la corona y en
el viento solar. En el modelo original de Parker se supone que
este flujo es garantizado por la alta conductividad térmica
del plasma, sin embargo, estudios posteriores demostraron
que este flujo no es suficiente para garantizar la aceleracién
del viento solar, y asi es necesario el buscar nuevas fuentes
energéticas.

Como ya pudimos ver, existen dos soluciones tanto para
distancias grandes, como para cortas. La comparacién de
estas dos soluciones se hace observando su comportamiento

cerca de un punto critico, punto que en el plano ({, )

({,v), se determina de la siguiente forma. Diferenciamos
la ecuacion de Bernoulli (en unidades adimensionales) con
respecto a {;

a7 _1 a7 v i _1
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Determinamos el punto critico ({..v.)({..v.] como el
punyo en el cual el lado derecho de la ecuacién anterior y

el coeficiente con dit/d{dit/d{ se hacen iguales a cero al
mismo tiempo. Entonces

o+l 2

(H)E—Ec ( 2 )E—Sc:
4 v, 1

Como podemos ver las soluciones son representadas
como una familia de hipérbolas, sin embargo, sélo una
de las soluciones satisface las condiciones de frontera
tanto para grandes, como para pequenas distancias al Sol.
Como resultado se tiene que para distintas temperaturas
la velocidad radial del viento solar varia entre 300km/s y
700km/s. Podriamos decir que esta variacion en la velocidad
es debida a la variacién de la temperatura en la corona solar,
lo cual es predicho por el modelo de Parker, sin embargo,
distintas observaciones han comprobado que la fuente de
flujo a grandes velocidades son los huecos coronales, en los
cuales la temperatura de la corona es menor que la media.
Asi notamos que la velocidad del viento solar no sélo depende
de la temperatura de la corona, sino también del indice

-
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politrépico ¢t entre mayor sera el valor de it i, la velocidad
del viento solar sera mucho menor en la érbita terrestre. La
mejor correlacién entre modelos y observaciones para el

modelo de Parker es &t = 1l = 1 en la vecindad solar y

& = 5/3a = 5/3 a grandes distancias del Sol. Ahora,
en relacién con el valor inferior de a, se tiene que el gradiente

de temperatura tiende a cero dT /dr — 04T /dr — 0.
Ademas el flujo también tiende a cero.

De esta forma, para poder mantener una temperatura
suficientemente alta del viento solar, debe existir otro
mecanismo energético no térmico, el cual puede estar
relacionado con la energia disipativa de las ondas de Alfven.

El Campo Magnético Interplanetario

El campo magnético del Sol ha sido medido de diferentes
formas desde la Tierra y es considerado del orden del gauss.
El principal mecanismo de generacién del campo magnético
solar es el efecto de dinamo. Este campo general se extiende
radialmente y decrece con el cuadrado de la distancia
T'_:T'_:; se considera que el campo es de ™~ 2x107°F
~ 2x1075 gauss (Liller, 1961) sobre la érbita terrestre.
Es sobre estas lineas de campo que se pueden detectar las
particulas cargadas que provienen de los eventos solares
tales como protuberancias. El cambio en los parédmetros del
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viento solar posee una correlacién directa con los periodos
de actividad solar (Guinan & Ribas, 2002). Este campo radial
se transforma a distancias grandes del Sol en una espiral de
Arquimedes, debido a la rotacién de 27 dias del Sol. De esta
forma el campo en la 6rbita terrestre se vuelve mas azimutal
que radial, y decrece con 1 1+~1 La “radialidad” de las
lineas depende de la velocidad del viento solar. Es sabido que
esta velocidad varia segin los procesos de generacién del
viento. Las lineas de campo vienen dadas por:

s

[v(=)/0]e

T

donde {111 es la velocidad angular media del Sol y ¢ es el
angulo acimutal que es medido sobre la linea de campo que
emerge sobre la superficie solar.

RESULTADOS Y DISCUSION

Para el estudio de la correlacion fueron escogidos 75
candidatos. Estos candidatos son micro explosiones
detectadas en el radio diapazén y registradas por el
radiotelescopio RATAN 600 de la Academia Rusa de Ciencias,
en las frecuencias correspondientes a las longitudes de onda
29.56cm, 30.46cm y 31.41cm. Como micro explosion
entenderemos los eventos de corta duracién y que son
vistos casi con la misma intensidad a distintas frecuencias y
que no pueden ser asociados a problemas de amplificacién
del radiotelescopio. Para este estudio, primero se hall6 la
correlacién con los eventos registrados por el satélite GOES
en rayos X en las bandas de 0.1-8°A 'y 0.1-4°A. Se determiné
que en el momento de cada micro explosion fue registrado
con un error de =5 minutos, un incremento del flujo integral
en rayos X en dos bandas, siendo este incremento mas
apreciable en la banda de 0.1-4°A, sin embargo se tomd
como patrén para el andlisis de la correlaciéon la banda
de 0.1-8°A, ya que esta es la usada en lo sumarios para la
descripcién de las explosiones y tormentas magnéticas.

Teniendo en cuenta que las micro explosiones no son eventos
aislados, sino que hacen parte de procesos més energéticos,
se implementé un método de acotacién de los eventos tanto
inferior como superiormente, para ello se analizaron los

flujos en rayos X y se determinaron los eventos cercanos de
mayor energia.

Este método nos permite buscar dichos picos en las curvas de
los pardmetros del viento solar y ubicar por comparacién de
los flujo en el radio y del campo magnético del viento solar la
micro estructura que fueron registradas en el radio diapazén.
Se debe resaltar que este método podria dar luz sobre los
posibles mecanismos de generacion de la microestructura,
esto a pesar de que las cotas que estamos tomando y los
datos del viento solar sean integrales por el disco solar.

Debido a que las lineas de campo magnético en el espacio
interplanetario estéan curvadas como es predicho por el
modelo de Parker (1963), se debe tener en cuenta que
podemos no registrar todos los eventos observados en el
radio, es decir, ya que el viento solar se mueve a lo largo
de las lineas de campo magnético los eventos ocurridos
después de cierta longitud solar no pueden ser registrados
por los satélites de observacién solar tales como el usado
para este trabajo. Después de determinar aquellos eventos
que pueden ser observados por el satélite ACE, fueron
trabajados los 66 candidatos, determinando el tiempo en el
cual fue registrado por el satélite ACE.

El anélisis de la correlacion solamente fue hecha suponiendo
la pertenecia de la micro explosién a alguno de los dos
eventos energéticos que la acotan, asi fue posible realizar la
tabla de correlacién. Se establecié que la gran mayoria de las
explosiones correspondientes en rayos-x a los eventos en el
radio no son altamente energéticos y corresponden a clases
B-C, siendo predominante las de clase C.

Se obtuvo que el periodo de llegada de las particulas esta
entre 3 y 6 dias, siendo la principal componente los eventos
solares de clase C con una ocurrencia del 67.09%. En la
siguiente tabla se muestran los resultados porcentuales:

(o.T.7,1B )

(p.T,v,|B|) para este trabajo presentan un cambio
apreciable en su magnitud, sin embargo, los cambios mas
notorios fueron en densidad de protones y temperatura.
Fueron registrados un corrimiento de los méaximos de los
parametros, estando el incremento de la temperatura y

Todos los  pardmetros tomados

dia <C C M V(km/s)
3 34.62% 57.69% 7.69% 577.16
4 18.75% 68.75% 12.50% 482.87
5 47.06% 50.00% 2.94% 346.26
6 16.67% 66.47% 16.67% 288.58
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de la velocidad en un desfase con la densidad y el campo
magnético.

Se observa una buena correlacién entre el incremento de
los flujos del viento solar tanto en densidad como en campo
magnético, demostrando una relacién entre estos. En la
gran mayoria de los casos los méximos coinciden entre estos
parametros y ain mas los perfiles delos flujos coinciden muy
bien. En cuento ala velocidad y la temperatura, el incremento
de la velocidad para ciertos dias no es muy apreciable, sin
embargo se nota que la tendencia de aumento del flujo
coincide con el incremento de la temperatura, y para los
casos en los cuales el cambio de la velocidad es apreciable
también se obtiene que los méximos de estos dos pardmetros
coinciden. Asi se puede observar, al igual que en el caso de
la densidad y el campo magnético, una relacién directa entre
estos dos pardmetros, lo cual es claro de la teoria.
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