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Toda nuestra ciencia,

comparada con la realidad,

es primitiva e infantil;

y sin embargo es lo mas preciado
que tenemos.

Albert Einstein
(1879 — 1955)
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Introduccion 1

INTRODUCCION

Los fendmenos que se dan en las estrellas y principalmente en el Sol, que es la estrella mas
cercana a la Tierra, son una muestra de los procesos que se dan en el espacio, los cuales nos

afectan de manera directa como planeta.

El Sol es la estrella que podemos observar con mayor detalle, el estudio de sus diferentes
partes y los fendmenos que en él se generan, nos aportan una herramienta muy valiosa para
entenderlo mejor. Las condiciones bajo las cuales éstos suceden, exceden las condiciones
reproducibles en la Tierra, por lo que su estudio representa un invaluable lugar donde estudiar
procesos y fendmenos fisicos, que por mucho rebasan nuestra capacidad de experimentacion,

y estdn muy por encima de los modelos que se van generando para su mejor entendimiento.

El Sol es nuestra principal fuente de luz y calor, por lo que sus emisiones determinan las
caracteristicas del entorno de la Tierra, condicionan el clima asi como sus variaciones, y son
las responsables de la vida en nuestro planeta. Algunos fendmenos solares muy extremos
y violentos tienen repercusiones en nuestro planeta Tierra, en forma de perturbaciones
geomagnéticas, perturbaciones ionosféricas, auroras boreales, interferencia en las
radiocomunicaciones, efectos en la salud humana, variaciones climéaticas, cambios de

temperatura en la atmoésfera, etc., etc.

El sistema Sol-Tierra puede considerarse constituido principalmente por cuatro componentes
principales: el Sol, el medio interplanetario con sus diferentes poblaciones de particulas
y campos, la magnetosfera o cavidad dominada por el campo magnético de la Tierra,
y la atmdsfera terrestre. Se deben de considerar para tal sistema los agentes externos, como los
rayos cosmicos y los meteoritos. En general, la comprensién global de este sistema
es sumamente compleja e interdisciplinaria. Cualquier cambio detectable en el sistema es,
en Ultima instancia, resultado de la interaccion, retroalimentacion o incluso la posible
amplificacion de muchos factores causantes. Para entender todas las manifestaciones de la
actividad solar y en particular, los fenémenos transitorios que afectan el medio ambiente
terrestre, es necesario tener una idea de la importancia de los campos magnéticos presentes

en la superficie del Sol.
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Si bien el campo solar promedio es de aproximadamente 1 gauss (apenas un poco mayor que
el terrestre), aparecen aisladamente extensas estructuras magnéticas con campos muy intensos,
de hasta varios miles de gauss, en las manchas y zonas aledafas (regiones activas).

El Sol es, desde el punto de vista de su actividad magnética, una estrella variable; la fisica de
las relaciones Sol-Tierra y el estudio sistematico del Sol, ha permitido concluir en estos
ultimos afios, que la actividad solar desempefia un papel muy importante en diversos
fendmenos que ocurren y observamos en el entorno terrestre. Los dos pardmetros mas
comunes usados para definir el clima han sido la precipitacion y la temperatura, y éstos han
sido utilizados en una gran cantidad de estudios sobre la asociacion Sol-clima-tiempo.

El objetivo de la presente tesis es encontrar una correlacion entre los flujos magnéticos

solares, las variaciones de la temperatura global terrestre y los posibles mecanismos asociados.

En el primer capitulo, se explican las propiedades generales del Sol asi como una explicacién
detallada de las partes que lo conforman. Posteriormente se explican los conceptos de la

actividad solar, dinamo solar y el ciclo de manchas solares.

En el capitulo 2, las relaciones Sol - Tierra, se resumen las caracteristicas de la magnetosfera
terrestre y la atmdsfera terrestre, en el siguiente apartado se dan los conceptos generales sobre
la formacion y clasificacién de nubes; finalmente se explica en detalle los rayos cosmicos;
su composicion, el espectro de su energia, la interaccion con el campo geomagnético,

la interaccidn con la atmdsfera terrestre, y su posible participacion en la nucleacion.

En el capitulo 3 se plantea el desarrollo de las ecuaciones mas importantes del viento solar,
campo magnético, flujo magnético solar y se da una descripcién de la topologia del campo

magnético interplanetario.

El capitulo 4 se refiere a los datos y las graficas obtenidas a partir de estos, y se realiza un
proceso estadistico llamado suavizamiento de series de tiempo (movimientos medios);
para lo cual se manejaron series de tiempo a 12 meses; y finalmente se dan las tablas con los

resultados obtenidos con una breve explicacion.

En el ultimo capitulo el 5 se dan las conclusiones obtenidas del trabajo, las cuales en este

apartado se justifican y se discuten.
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CAPITULO 1
EL SOL

1. INTRODUCCION

En las ultimas décadas se han hecho descubrimientos asombrosos del cosmos, se hallaron
galaxias, soles y planetas; unos naciendo, evolucionado y otros muriendo. Se han encontrado
diversas formas de materia; rocas, hielo, gases y quizds agua. Sin embargo la asombrosa
maquinaria de la naturaleza esta plagada de interrogantes, de las posibles y necesarias
interrelaciones entre la materia y la energia que la constituyen. La ciencia ha revelado al
explorar el universo que en todas partes los patrones de la naturaleza son los mismos, que las
mismas leyes fisico quimicas se aplican en todo el universo, las que apenas empezamos a
entender y que se sugieren como un rico misterio por indagar. Asi, los fendmenos fisico
quimicos y termonucleares que se producen en las estrellas especialmente en nuestro Sol que

es la estrella méas cercana a la Tierra, son procesos muestra a estudiar.

Cada dia que sentimos el calor y vemos el brillo del Sol, parece que el sol brilla y calienta de
la misma manera al dia anterior igual que siempre, que no hay variacion en su emision
energética. Nuestros receptores corporales no son lo suficientemente sensibles a estas
variaciones energéticas que el sol aporta a la Tierra. La Tierra, al igual que los deméas cuerpos
del sistema solar, se encuentra bajo su influencia directa al estar dentro de la atmdsfera solar o
Heliosfera, de modo tal que las perturbaciones que suceden en el Sol afectan directamente a
nuestro planeta de diversas formas. Al Sol lo han personificado como a un dios en diversas
mitologias y nombrado de diferentes modos: Los griegos le llamaron Helios, los Aztecas
Tonatiuh “El que va haciendo el dia” y los Romanos Sol.

El Sol mediante la radiacion electromagnética que emite, aporta casi toda la energia que
mantiene la vida terrestre. Hay una quimica comun; moléculas orgénicas, complejos macro
moleculares alrededor del atomo de carbono y una herencia evolutiva comun entre las plantas

y los animales.
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Las plantas toman el agua del suelo y el CO; del aire, convirtiéndolos en alimento para ellas
y los animales, las plantas y los animales se usan mutuamente en una naturaleza prolifica
movidos en un ciclo impulsado por la radiacién electromagnética que el Sol emite aportando
la energia. El estudio del Sol se ha dividido en dos partes: El interior, que es imposible
observar directamente; y su atmdsfera, que puede observarse directamente, aunque no a simple

vista.

El Sol es la estrella mas cercana a la Tierra, se encuentra a una distancia media de
150 millones de Kilémetros' (méxima 1.52x10° y minima de 1.43x10® km) en promedio.
Debido al gran efecto gravitacional de su masa es el cuerpo dominante del sistema solar.

Es una estrella de clase espectral G2, enana de color amarillo por situarse en el centro de la
secuencia principal en el diagrama Hertzprung-Russell (H-R?). Se encuentra en un brazo
periférico girando alrededor de la galaxia en un tiempo de 250 millones de afios
aproximadamente. Es el objeto mas grande del sistema solar y contiene el 99.8% de toda la

masa del conjunto planetario. Se calcula que el Sol tiene una edad de aproximadamente

de 4.5x10°afios.

Es un cuerpo gaseoso muy caliente compuesto principalmente de hidrogeno (71%),
también contiene helio (27%), oxigeno (1%) y elementos mas pesados (1%). Su didmetro es
de 1.4x10° km, aproximadamente 100 veces mayor al de la Tierra. Como todas las estrellas,
el Sol se formo cuando el gas y el polvo locales se aglutinaron, a la vez que generaban un efecto
de gravedad, arremolindndose hasta formar una esfera. A medida que la masa crecia, el hidrégeno
en el centro era aplastado por la gigantesca presion, hasta que finalmente se desaté una reaccién
de fusion en la que los nucleos de hidrogeno se unieron en una reaccion de multiples etapas para
crear helio. La masa de los ndcleos de helio resultante es apenas menor que la de los nucleos de

hidrégeno que los formaron, y la diferencia se convierte en energia de acuerdo con la

ecuacion E =mc?. La mayor parte de esta energia es emitida como radiacion electromagnética.

1 UA = Unidad Astronémica, distancia media de la Tierra al Sol.
2 Ver Apéndice |
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La fuente de energia en el Sol, es la fusion de nacleos de hidrégeno (protones) para producir
nacleos de helio. En este proceso, se pierde una pequefia cantidad de masa que es
transformada en energia. Esta reaccion nuclear, s6lo puede ocurrir en el muy caliente
(1.5x107 K) y denso centro del Sol. El Sol pierde medio millén de toneladas cada segundo en

esta destruccién de masa para producir energia, pero se calcula que mantendra su actual

produccion de energia durante cerca de 5x10° afios mas.

El Sol posee dos movimientos; el de rotacidén, que cumple sobre su mismo eje y el de
traslacion, que realiza en torno a la galaxia. EI movimiento de traslacion lo realiza a una
velocidad de 2.15 km/seg y demora aproximadamente 225 millones de afios en una revolucion
alrededor del centro galactico. Como el Sol no es un cuerpo rigido, las zonas ecuatoriales
giran mas rapido que las zonas polares, lo que se conoce como Reotacion Diferencial.
Para determinar la velocidad de rotacién del Sol se considerd la velocidad en el ecuador solar
y en latitudes situadas 16° por encima y debajo del mismo. En el ecuador la rotacion es de

25.38 dias, a los 16° de 27.275 dias y en los polos de 36 dias. El ndcleo rota como un sélido.

El Sol es un plasma que permite transportar ondas gravitacionales, ondas de flotacion, ondas
de sonido y ondas de plasma. Las fuerzas restauradoras involucradas en cada una de ellas son
la gravedad, la fuerza de flotacion, la presion del gas y la fuerza electromagnética.

En la Tabla 1 se muestran los datos mas significativos sobre nuestra estrella.

La composicién quimica del Sol resulta ser muy parecida a la de otros objetos cdsmicos
(exceptuando la Tierra y otros planetas). En la Tabla 2 sefialamos que el hidrogeno es el
elemento mas abundante en el Sol. Por el nimero de 4&tomos su cantidad es aproximadamente
diez veces mayor que la de todos los deméas elementos, perteneciéndole casi el 71% de la masa
del Sol (el hidrogeno es el elemento mas ligero).

Por su contenido, el helio es el segundo elemento: ocupa casi el 27% de la masa del Sol.
A todos los elementos restantes tomados conjuntamente, le corresponden aproximadamente
el 2%.
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Tabla 1. Algunos datos del Sol:

Aceleracion en caida libre en la superficie)
Densidad Media

Distancia Media a la Tierra®
Edad aproximada del Sol
Energia Radiada
Luminosidad Solar
Magnitud Visual Absoluta
Magnitud Visual Aparente
Masa

Masa (relativa a Ia de la Tierra)
Periodo de Rotacion?
Periodo Orbital (galactico)
Potencia de Radiacion”
Radio Medio

Temperatura del Nucleo
Temperatura Efectiva

Tipo Espectral

Velocidad de Escape
Velocidad Orbital

Volumen

# Medida con respecto a las estrellas distantes

b Justo fuera de la atmésfera de la Tierra se recibe energia solar, suponiendo incidencia normal, a razén de 1340 W/m

274 m/s?

1410 kg/m®

1.496 x 10° Km (1 UA)
4.52 x 10° afios

10* erg/s

3.8515 x 10® erg/s
4.79

- 26.78

1.9891 x 10* kg
333.400

37 d (polos) y 25.38 d (ecuador)
220 millones de afios
3.90 x 10%° W

6.96 x 10° m

15 000 000 °K

5785 °K

G2

618 km/s

220 km/s

1.41 x 10’ m®

2

¢ UA = Unidad Astronémica = 149 600 000 km (distancia media Tierra-Sol)
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Tabla 2. Composicion quimica del Sol:

Elemento N° relativo de atomos
Hidrdégeno 1.000.000
Helio 100.000
Oxigeno 1.000
Carbono 400
Neon 200
Nitrogeno 100
Silicio 60
Azufre y Magnesio 20
Hierro 6
Sodio, Aluminio, Argon y Calcio 2

2. INTERIOR SOLAR

El interior solar no se puede estudiar directamente, por lo que se han desarrollado diferentes
técnicas de estudio que ayudan a deducir sus caracteristicas principales y han permitido el
desarrollo de modelos tedricos. Las partes internas del Sol sugeridas por diversos estudios se
muestran en la figura 1.1.

Esta formado por: a) Ndcleo: Es la parte mas profunda del Sol donde la energia es generada
por reacciones nucleares, b) Zona Radiativa: Es donde la energia viaja hacia afuera por
radiacion en aproximadamente un 70% del interior solar, ¢) Zona Convectiva: Es donde las
corrientes de conveccion ponen en circulacion hacia la superficie la energia generada en el

nucleo.
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Fig. 1.1 Regiones interiores mayores del Sol.

2.1 NUCLEO

El ndcleo solar es la parte mas interna, tiene un radio aproximado de 2x10° km, se encuentra
aproximadamente a 1.5x10" K, a esta temperatura es posible convertir a&tomos de hidrégeno en
atomos de helio.

La presion (~10* atm) y la temperatura (~10” K) son tan altas que las interacciones nucleares
se dan de manera natural. Como el elemento méas abundante en el Sol es el hidrogeno (~75%),
las interacciones entre protones tienen gran probabilidad de ocurrir.

El resultado final de las interacciones entre nucleos de hidrogeno son nucleos de helio.
Cada segundo el Sol produce 1x10°® 4tomos de helio. Cada 4&tomo de helio se forma de cuatro
atomos de hidrogeno, y ya que el atomo de helio tiene menos masa que los cuatro atomos de
hidrogeno, la diferencia de masa multiplicada por la velocidad de la luz al cuadrado se
convierte en energia. También se obtienen neutrinos y fotones gamma; debido a que la
interaccion de los neutrinos con la materia es casi nula, salen del ndcleo y de las restantes

capas del Sol a la velocidad de la luz.
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Todas estas reacciones liberan energia que finalmente llega a la superficie como luz visible.
Una enorme cantidad de ndcleos reaccionan a cada segundo, generando una energia
equivalente a la que se produciria por la explosién de 1x10™ bombas de hidrégeno de un
megaton por segundo. La combustion nuclear del hidrégeno en el centro del Sol se extiende
a un 25% del radio solar.

La cadena protdn-proton es la fuente primaria de energia de una estrella en la secuencia
principal, es decir, de una estrella que se halla en la etapa en que utiliza hidrégeno como
combustible. Para poder funcionar, la cadena proton-proton requiere temperaturas en torno
a los 1x10"°C. A esas temperaturas los elementos no existen en forma de atomos, sino en
forma de plasma. En una primera reaccion, dos nucleos de hidrégeno, es decir dos protones,
se combinan dando deuterio. Este proceso produce ademas como subproductos un positron
y un neutrino. El deuterio se fusiona con mucha mas facilidad que el hidrégeno normal,
asi que se combina con otro proton mas para dar un isotopo del helio llamado helio-3,
produciéndose también un fotdn, es decir energia. Por ultimo, el nicleo de helio-3 se fusiona
con otro nucleo de helio-3. Esta reaccion conduce a la formacion de un nucleo helio-4, que es
el is6topo mas abundante del helio y a la pérdida de dos protones que volveran a fusionarse
reiniciando la cadena de reacciones.

El proceso puede verse globalmente con mas facilidad si se considera que es equivalente a que
tres protones se fusionen para dar un nucleo de helio-3, un positron, un neutrino y un foton.
Luego dos nucleos de helio-3 dan un ndcleo de helio-4 y dos protones. Haciendo un balance
de estos procesos de fusion obtenemos que en la cadena proton-protdn se generan, a partir de
cuatro protones, dos positrones, dos neutrinos, dos fotones y el helio-4. Y si tenemos en cuenta
que el positrén no es mas que antimateria y se aniquila casi inmediatamente para dar un fotén

de rayos gamma, el balance es de cuatro protones para dar helio-4 y energia (ver figura 1.2).
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Fig. 1.2 Cadena Proton - Proton

2.2 ZONA RADIATIVA

Envolviendo al nucleo se encuentra la Zona Radiativa. Esta zona tiene un grosor aproximado

de 3x10° km. Su denominacién proviene del mecanismo de transporte de la energfa generada

en el nicleo hacia capas més exteriores, transporte llevado a cabo por los fotones. Debido a la

densidad que existe en la zona radiativa los fotones no recorren mucha distancia sin colisionar

con un atomo: aproximadamente entre uno y dos centimetros.

Durante el viaje del fotdn a la superficie solar, éste va de colision tras colision lo que le hace

perder energia convirtiéndolo en un fotdn menos energético, lo que produce un cambio en su

espectro de emision que va de rayos gamma a los rayos X, al continuar las colisiones y perder

mas energia esta emision se convierte en rayos ultravioleta extremos (UVE) y finalmente

a rayos ultravioleta (UV), hasta que emergen en la superficie como luz visible o rayos

infrarrojos. El viaje del foton dura entre 1x10* y 1x10° afios.
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En esta zona que se extiende desde el exterior del nucleo hasta aproximadamente el 80% del
radio solar, la densidad y la temperatura disminuyen desde 20 g/lem® y 7x10° K
respectivamente en la parte interior hasta valores de 0.2 glcm® y 2x10° K en la parte més

exterior.

2.3 ZONA CONVECTIVA

La Zona Convectiva es llamada asi porque en ésta zona se produce el fendbmeno de la
conveccioén: La conveccion es el modo que tiene el calor de propagarse en los fluidos al haber
un cierto gradiente de temperatura. Los fluidos por el calor se dilatan y disminuyen su
densidad. Se forman entonces corrientes cuando se excede un cierto gradiente de temperatura
y de este modo se calentara todo el fluido, incluso la parte superior.

La zona convectiva rodea la zona radiativa, los gases calentados por la radiacion procedente de
la zona radiativa, se expanden y suben a la superficie, liberando la energia absorbida, los gases
se enfrian, se hacen mas densos y vuelven a bajar, completando el proceso. Esta parte del Sol
queda intermedia entre la zona radiativa y la superficie; tiene una extension de 2x10° km y

constituye aproximadamente el 15% del tamafio del Sol.

3. ATMOSFERA SOLAR

Aun cuando el Sol es enteramente gaseoso y no puede tener superficie sélida o liquida como
los planetas, esta lejos de carecer de rasgos caracteristicos. Las capas exteriores que son
accesibles a la observacion, estan clasificadas en varios niveles diferentes de acuerdo a su
perfil de temperatura. Cada uno de éstos muestra tipos caracteristicos y siempre cambiantes de
actividad. La atmosfera solar se divide en 3 capas: Fotosfera (zona ligada a su superficie),
Cromésfera (porcién intermedia) y Corona Solar (la capa mas externa). Esta division se

puede observar en la figura 1.3.
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Fig. 1.3 Perfil de temperatura de la atmosfera solar.

3.1 FOTOSFERA

La Fotosfera (esfera de luz) es la capa solar mas baja externa del Sol; aqui se origina la
radiacion visible, tiene un espectro continuo e irradia la mayor parte de la energia solar que
nos llega. La luz que vemos del Sol es emitida en esta zona. Es una capa muy delgada con un
espesor aproximado de 500 km. En total la parte interna y la fotosfera constituyen la esfera
solar de unos 6.96x10° km de radio. La fotdsfera absorbe casi totalmente la radiacién que
emite la parte interna. Su espectro de radiacion es practicamente igual al de un cuerpo negro®
a esa temperatura.

A lo largo de la fotosfera la temperatura disminuye conforme aumenta la distancia del centro

del Sol hasta una temperatura de aproximadamente 4000 K, en la base de la cromdsfera.

* Aquel que absorbe toda la radiacion que incide sobre él.
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3.2 MANCHAS SOLARES

Las manchas solares son fendmenos consecuentes al efecto del campo magnético solar,
son una manifestacion visible del campo magnético que es dinamico y da origen a una amplia
variedad de fendmenos fisicos. Su campo magnético es miles de veces mas intenso que los de
las regiones aledafias. Este campo magnético tan intenso inhibe el transporte de material,
por lo que en estas regiones el plasma es méas frio comparado con sus alrededores y radia
menos energia hacia el espacio, es por ello que las manchas se ven obscuras al ser contrastadas
con los alrededores. La naturaleza de las manchas solares fue motivo de muchas
especulaciones en los albores de la astronomia y sigue siendo uno de los temas de mayor
atencion y estudio en la astrofisica moderna.

Las manchas en general se encuentran en regiones activas de la fotésfera y aunque pueden
verse en el Sol manchas individuales, es mas frecuente que aparezcan en grupos que contienen
manchas grandes y pequefias; las méas grandes pueden llegar a medir hasta 4x10* km
(tres veces el didmetro de la Tierra) y las mas pequefias pueden ser simples poros de 1 6 2x10°
km de diametro. Como caso excepcional, en 1858 se registré una enorme mancha de 2.3x10°
km de didmetro, casi 20 veces el didmetro de la Tierra. Los grupos de manchas en ocasiones
pueden ser tan grandes como de un sexto del didmetro del Sol. Una mancha individual
pequefia puede durar un dia 0 menos, mientras que las manchas grandes y los grupos pueden

estar presentes durante tres o cuatro meses.

En la figura 1.4 se muestran un grupo de manchas solares en la cual los diferentes tamafios nos
dan una referencia de tamarios de las manchas solares respecto a la Tierra, el circulo negro
representa el tamafio de la Tierra y en la parte superior derecha se encuentra todo el disco solar
visible. La umbra es el centro de la mancha en donde el campo magnético es mas intenso y se
encuentra rodeada de una region compuesta por filamentos oscuros Ilamada penumbra.

En los grupos complejos la penumbra es compartida por varias manchas.

Las manchas aparecen solas y con configuracion magnética unipolar, a veces en grupos con
configuraciones dipolares. Los tubos de flujo de campo magnético que surgen en regiones
tales como las manchas se extienden hacia el resto de la atmdsfera solar creando las llamadas

regiones activas, por lo cual las manchas solares constituyen los pies de estas regiones.
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Fig. 1.4 Mancha solar comparativa al tamarfio de la Tierra (punto negro).

3.3 CROMOSFERA

La cromosfera es la capa de la atmosfera solar gaseosa del Sol que esta por arriba de la
fotosfera, tiene alrededor de 2000-3000 km de espesor. La temperatura aumenta gradualmente
de 4000 K hasta 10000 K.

El nombre cromosfera significa literalmente esfera de color, debido a que su color
caracteristico rojizo proviene de la emision en la parte visible de su espectro, de la linea roja
del hidrégeno, y de la linea H alfa (Ho) 0 en una del helio (10830 A).

La cromosfera estd formada principalmente de hidrogeno, helio y algunos metales; también
hay numerosos picos llamados espiculas (ver figura 1.4), las cuales son potentes chorros de
plasma (hasta 7500 K) que alcanzan una altura de ~1x10* km, a una razon de 20 kilémetros

por segundo, duran unos pocos minutos.
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Las espiculas se localizan generalmente en las periferias de los supergranulos, que pertenecen
a la fotdésfera y que son las partes superiores de las grandes celdas convectivas de la zona
convectiva. La densidad de los gases en esta zona disminuye a medida que se aleja de la
superficie solar; es dificil de observar la cromosfera debido a su proximidad con la fotdsfera,
las mejores ocasiones para observarla es cuando la fotosfera es ocultada por la luna durante un

eclipse solar total.

Fig. 1.4 Vista de la cromdsfera solar, espiculas y supergranulos, también se observa el campo magnético

cerrado formando los tubos de flujo magnético.

En la cromdsfera el campo magnético domina el movimiento del gas. Esto es debido a que la
escala de alturas de la presion magnética puede llegar a los mil kilometros, mientras que la de
la presion del gas es del orden de la centena de kilémetros.

Asi, la cromdsfera presenta una estructura bien ordenada, gobernada por el patron magnético
de la fotosfera, compuesta de redes y regiones activas.

La cromosfera presenta unas estructuras gigantescas llamadas protuberancias de mas de
1x10° km de longitud en promedio; siguen las lineas del campo magnético solar y alcanzan

temperaturas cercanas a 1x10* K.



Capitulo 1 - El Sol 16

Las protuberancias pueden ser activas o eruptivas (violentas y de escasa duracion), y quietas
(tranquilas, subsisten durante varias semanas), como se observa en la figura 1.5. Cuando las
protuberancias se observan en el disco solar se llaman filamentos y aparecen mas obscuros
que sus alrededores. También se observa que los filamentos corren paralelos a la frontera entre

regiones de polaridad opuesta.

A veces, la desaparicion de un filamento trae consigo una fulguracion. Los filamentos tienen
un espesor de unos 5000 km, altura de 50 000 km adentrandose en la corona solar, y una
longitud de unos 200 000 km. La temperatura del gas contenido es de unos 10 000 K.

Las protuberancias se clasifican por asociacion y por morfologia en Clase | y Clase II.
Las protuberancias de Clase | presentan un espectro de baja excitacion y tienen una larga vida.
Las protuberancias de Clase Il o protuberancias activas, tienen una vida tan corta que solo

representan una pequefiisima fraccion de las protuberancias solares en cualquier tiempo.

En las protuberancias de Clase I, la densidad (< 10“cm‘3) y la temperatura (10* K) son tan

bajas que no hay excitacion por colisiones, de manera que la emision que se observa es debida
a la excitacion de niveles por la radiacion fotosférica; asi pues, absorben la luz que les llega de
la fotésfera y la emiten en todas las direcciones, de manera que la que llega a nosotros es
menor que la que nos llegaria de la fotosfera si no estuviera la protuberancia y en

consecuencia en el disco solar se ven oscuras.

En protuberancias activas o energéticas, la densidad es superior a 10”cm™, por lo que la
excitacion por colisiones excede a la excitacion fotosférica y en consecuencia la emision

intrinseca de la protuberancia excede a la de la fotosfera.
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protuberancias

Cromosfera solar

Fig. 1.5 Vista de la cromosfera solar donde se aprecian las protuberancias y los filamentos.

Las protuberancias de Clase | o filamentos, se clasifican de acuerdo con su duracion.
Las de vida mas corta son las que estan cerca o dentro de regiones activas (ARF): son mas
oscuras, mas pequefias y presentan una estructura mas fibrosa a lo largo de su eje que las que
estan en regiones no activas (QRF); presentan un campo magnético a lo largo de su eje,
desconectado del resto, permitiendo un flujo considerable de material a lo largo de él; acaban
su vida con una erupcion que produce una apreciable fulguracion; las ARF eruptan y vuelven
a formarse varias veces. Los filamentos en regiones tranquilas (QRF), esto es fuera de las
regiones activas, suelen ser extensos filamentos con unos cuantos puntos de contacto con la
superficie que coincide con pequefios dipolos; acaban su vida de forma espectacular eyectando
masa a la corona solar (son responsables de una gran fraccion de las eyecciones de masa

coronal).
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3.4 CORONA SOLAR

La corona solar es la parte mas externa de la atmosfera del Sol y se extiende desde la parte
superior de la cromosfera hasta algunos millones de kilometros de altura, donde gradualmente
se convierte en viento solar. La luz visible que emite es muy débil si la comparamos con la
emitida por la fotosfera (su superficie), que es mil millones de veces mas intensa; por lo cual
la corona no puede observarse perfectamente, para ello se emplea un instrumento llamado
corondgrafo o se espera el momento que durante un eclipse total pueda ser observada (el disco
lunar oculta el solar). La corona esta compuesta por gases a muy baja densidad, se encuentran

muy calientes, en el rango de ~2x10° K por lo que emiten en rayos X (ver figura 1.6).

Fig. 1.6 Vista de la corona solar en rayos X.

La causa de esta temperatura elevada es objeto de intenso estudio, se ha sugerido que es
debido a la disipacién de campos magnéticos y ondas de choque generadas en la zona
convectiva donde hay movimientos violentos. De esta manera se transmiten grandes
cantidades de energia a la corona y debido a esto el gas se encuentra a esa elevada

temperatura.
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La corona es extremadamente tenue, ya que su densidad es un billon de veces inferior
comparandola a la atmosfera de la Tierra a una altura de 90 km.

Ocasionalmente en la corona hay grandes perturbaciones que producen expulsion de materia
Ilamadas transientes coronales las que al llegar a la Tierra producen problemas en las
comunicaciones radiales terrestres. Una prolongacion de la misma corona solar que esta en
constante expansion, la constituye el viento solar, que es un flujo continuo de plasma que al
pasar por la Tierra tiene unos 400 km/seg de velocidad y llega mas alla de los confines de la

helidsfera.

Tal como se le observa en los eclipses totales de Sol, la corona presenta diferencias en su
estructura relacionadas estrechamente con el nimero de manchas solares y los hoyos
coronales: cuando el nimero es maximo la corona muestra una forma circular; en cambio, en

el minimo de manchas, tiende a ser un halo de apariencia alargada hacia la region de los polos.

3.5 VIENTO SOLAR

La corona se escapa del Sol en lo que se denomina viento solar. Su existencia es debida a que
la alta temperatura coronal produce un gradiente de presion que domina a la fuerza
gravitacional y por tanto el plasma se expande.

El viento solar rapido es un flujo de materia de baja densidad que se origina en el centro de
los Ilamados hoyos coronales del Sol. Los hoyos coronales son zonas donde las lineas de los
campos magnéticos no se cierran sobre la superficie solar y la corona solar presenta (desde el
punto de vista de rayos X) un aspecto oscuro como se muestra en la figura 1.7.
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Fig. 1.7 Vista de los agujeros coronarios en los polos solares.

Este viento solar tiene una densidad menor que la de la corona circundante (de 1/2 a 1/3
menor) y se mueve a velocidades que llegan incluso a 1x10° km/seg a la altura de la orbita
terrestre. De las regiones ecuatoriales del Sol surge una componente mucho mas densa y lenta
(7-9 protones por cm®) del viento solar que viaja a velocidades que van desde los 200 a los
500 km/seg. Cuando las componentes mas rapidas del viento solar alcanzan las componentes
mas lentas, interactian con ellas formando lo que se conocen como Regiones Corrotantes

a distancias mayores que la orbita terrestre.

4. ACTIVIDAD SOLAR

Los campos magnéticos desempefian un papel preponderante en la evolucion, la estructura y la
dindmica del Universo. EI campo magnético de las estrellas se genera en la zona convectiva,
pues es alli donde existe un conductor en movimiento. El Sol nuestra estrella, presenta una
rotacion diferencial en la fotosfera. Debido a la rotacion diferencial del Sol, el campo dipolar
se convierte en toroidal y viceversa a lo largo de aproximadamente 11 afos. En la figura 1.8

Se esquematiza este proceso.
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4.1 DINAMO SOLAR

El movimiento de los gases a alta temperatura (plasma) en la zona convectiva del Sol,
se considera como una corriente de cargas eléctricas en movimiento. Esto genera un campo
magnético, de forma bipolar con su eje paralelo al eje de giro. EI dinamo solar es el proceso
por el cual el campo magnético del sol es generado a través de la interaccion de la rotacion y la
conveccion. Dos procesos basicos estan involucrados en la actividad del dinamo. Cuando la
presion del fluido domina a la presién magnética, la rotacion diferencial modifica la estructura
del campo bipolar estirando las lineas de campo magnético en las latitudes bajas y dejandolas
casi intactas en latitudes altas (efecto ®) y de forma muy similar a los huracanes en la Tierra,
la fuerza de coriolis* hace que el gas, y por lo tanto el campo que arrastra, giren formando

lazos o espiras de tubos magnéticos (efecto a).

Estos dos procesos pueden estar activos en cualquier parte en la zona de conveccion solar pero
con diferentes resultados dependiendo de su fuerza relativa. Para el Sol en un periodo de
aproximadamente 5.5 afios, los efectos ® y a han deformado el campo magnético a tal grado
que pasa de una estructura basicamente dipolar al inicio del ciclo a una estructura
aproximadamente toroidal durante el maximo de actividad como se ve en la figura 1.7

La ecuacién basica de la teoria del dinamo es la ecuacion de induccidon magnética construida a

partir de las ecuaciones de Maxwell y la Ley de Ohm.

El campo magnético alrededor de los polos del Sol invierte su polaridad cada 11 afios,
cerca del maximo de manchas: el polo sur magnético pasa a ser un polo norte y viceversa;
después de otros 11 afios ambos polos vuelven a adquirir su polaridad anterior.
Asi, a diferencia de la Tierra que conserva su orientacion magnética durante mucho mas
tiempo, el Sol invierte sus polos magnéticos en periodos muy cortos y en forma evidentemente

asociada con los ciclos de manchas.

La Fuerza de Coriolis 6 Efecto de Coriolis es la fuerza producida por la rotacion de la Tierra en el espacio, que tiende a desviar la
trayectoria de los objetos que se desplazan sobre la superficie terrestre; a la derecha en el hemisferio norte y a la izquierda, en el sur.
Esta fuerza aparece durante la rotacién de cualquier objeto con masa que se desplaza a una determinada velocidad en un objeto en rotacion.
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Esta inversion no es instantanea ni simultanea, por lo que a veces ambos polos del Sol tienen
la misma polaridad magnética durante un breve tiempo (meses); sin embargo, a largo plazo
siempre se observa la inversion de polaridad magnética del Sol en forma recurrente. Este ciclo
se conoce como el ciclo de Hale o ciclo magnético solar y es de 22 afios. Finalmente
observaciones realizadas en estrellas tipo solar, muestran que éstas tienen ciclos de actividad

muy parecidos a los del Sol.

a) Efecto - @ b) Efecto - &

Fig. 1.8 Los dos procesos basicos de la generacion de campo magnético: El Efecto @y El Efecto & . El efecto
@ es mostrado en la figura 1.8a y es producido por rotacion diferencial que hace que lineas de campo

sur-norte (campo poloidal) produzcan un campo azimutal. El efecto & mostrado en la figura 1.8b es producido
por movimientos helicoidales que levantan y tuercen el campo azimutal para producir un nuevo campo
poloidal norte-sur con polaridad opuesta a la inicial.
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4.2 CICLO DE MANCHAS SOLARES

El Sol no mantiene una actividad constante; hay épocas en que las manchas, fulguraciones,
protuberancias y todas las manifestaciones de actividad solar son muy numerosas y otras en
las que estdn practicamente ausentes. A estos dos extremos de la actividad se les llama

Sol Activo y Sol Quieto.

Los fendmenos de la actividad solar que se han registrado por mas tiempo son las manchas
solares. Su namero tiene un ciclo promedio de 11 afios (ver figura 1.9). Sin embargo los ciclos
de manchas solares no se repiten de igual forma, ni en duracion, ni en nimeros extremos
de manchas. Hay ciclos que han durado alrededor de ocho afios mientras que otros se han

extendido hasta casi 16.

Pero también el nimero de manchas en el méximo varia considerablemente habiendo ciclos
que han tenido cinco o siete veces mas manchas en el maximo que otros ciclos menos
intensos. En la figura 1.9 se muestra el registro del comportamiento de las manchas solares en

funcién del tiempo.

Durante un ciclo, el nimero de manchas empieza a aumentar desde un minimo hasta un
maximo en un lapso de cuatro a cinco afios y después vuelve a decaer hasta un minimo en
un periodo de entre seis y siete afios. Durante el minimo, el Sol puede estar por completo libre
de manchas aun durante semanas, también es frecuente que se vean algunas pequefias manchas
durante este periodo. Cuando el ciclo llega a su maximo, se suelen observar varios grupos de

gran tamafo conteniendo cada uno docenas de manchas.

Las manchas solares aparecen en diferentes latitudes solares segun la fase del ciclo solar.
A esta aparicion de las manchas solares durante el ciclo se le conoce como Ley de Spoérer,
esta ley establece que las primeras manchas de un nuevo ciclo aparecen en una franja
alrededor de los 30 grados de latitud norte y sur, aunque en raras ocasiones han aparecido

cerca de los 40 grados.
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Fig. 1.9 NUmero de manchas solares en funcién del tiempo.

Al pasar el tiempo, estas manchas desaparecen y surgen otras nuevas, pero ahora mas cerca del
ecuador solar, a latitudes menores tanto en el norte como en el sur. Conforme el ciclo
progresa, las nuevas manchas que van apareciendo son cada vez mas y lo hacen a latitudes
cada vez menores y durante el maximo del ciclo, cuando hay mas manchas, éstas se

encuentran alrededor de los 15 grados de latitud tanto norte como sur.

Al final del ciclo, las manchas aparecen ya bastante cerca del ecuador, a una latitud
aproximada de 8 grados en ambos hemisferios del Sol y en algunas ocasiones hasta 5 grados.
No es raro que las manchas del inicio de un nuevo ciclo empiecen a aparecer a 30 grados de

latitud cuando aln estan presentes las Gltimas del ciclo anterior cerca del ecuador.
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Otra caracteristica importante del ciclo solar y que tiene que ver con la polaridad magnética de
las manchas es la llamada Ley de Hale, esta ley se refiere al hecho de que todos los grupos
bipolares de manchas en el hemisferio norte tienen la misma alineacion y en el hemisferio sur
tienen la alineacion contraria. Esto quiere decir que, en un hemisferio, todas las manchas de
polaridad norte se encontraran a la derecha de las manchas de polaridad sur, mientras que en el

otro serd al revés, es decir las de polaridad norte se encontraran a la izquierda.

Estas polaridades se invierten de un ciclo de manchas al siguiente, o sea que si en un ciclo las
manchas de polaridad norte estaban a la derecha en el hemisferio norte y a la izquierda en el
hemisferio sur, en el ciclo siguiente seré al revés y las manchas de polaridad norte estaran

ahora a la izquierda en el hemisferio norte y a la derecha en el hemisferio sur.

Asi pues, las manchas del inicio de un nuevo ciclo se distinguen de las ultimas del ciclo
anterior no s6lo por su latitud, sino también por su polaridad magnética. Esto es otra

manifestacion del ciclo magnético de 22 afios.
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CAPITULO 2
RELACIONES SOL - CLIMA

El Sol y el planeta Tierra forman un sistema. La actividad solar tiene una considerable
influencia en las condiciones de nuestro planeta. La actividad solar afecta al campo magnético
terrestre o campo geomagnético produciendo perturbaciones del mismo, ejemplos de las
cuales son las tormentas magnéticas y las subtormentas. Las rafagas o fulguraciones solares
pueden provocar apagones en plantas eléctricas, dafio en los satélites de comunicaciones,
y afectar a astronautas. Se han encontrado cada vez mas evidencias de que la actividad solar
afecta al clima y, aunque mas controversial, pero también hay indicios de efectos en la biota.

En esta capitulo daremos una breve descripcion sobre esta relacion Sol - Tierra.

2.1 MAGNETOSFERA

La magnetosfera es un espacio que rodea a la Tierra en el cual el campo magnético del planeta
domina sobre el campo magnético del medio interplanetario. A pesar de su nombre,
la magnetosfera no es esférica. En el lado de la magnetosfera que esta orientado hacia el Sol,
las lineas del campo magnético terrestre estan comprimidas por el viento solar que inciden
a velocidades de entre 100 y 800 km/s. En este lado, la magnetopausa o frontera de la
magnetosfera estd a unos 10 radios terrestres, pero en el lado opuesto, el alejado del Sol,
la magnetosfera presenta una cola muy larga, que se extiende hasta un millon de kilémetros
o mas. La magnetosfera esta formada de plasma y determinada en la frontera que ve al Sol por
el balance de dos presiones, la solar y la terrestre. La solar basicamente depende de la
densidad y velocidad del plasma solar, la terrestre es principalmente debida a la intensidad del
campo geomagnético.

Las principales regiones de la magnetosfera se aprecian en la Figura 2.1 y son: Magnetocola,
cola magnética cilindrica en la region del lado noche, cuyas lineas de campo se reconectan
a los 100 radios terrestres y que esta formada por parte del momento transferido por el viento
solar. Magnetopausa, es la frontera de la magnetosfera y esta localizada a 10 radios terrestres

del lado dia. Onda de Choque, esta formada por el frente de onda del viento solar con
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velocidad superalfvénica que se impacta con el plasma quieto que rodea la Tierra.
Magnetofunda, es una capa de plasma turbulento que separa a la magnetopausa de la onda de
choque. Anillos de radiacion de Van Allen, son regiones de radiacion atrapada que se
localizan a distancias de entre 1 y 6 radios terrestres. Constan de iones de ~10° eV de energia y
electrones de ~10° eV. Cuspide del lado dia o conos polares, son regiones artica y antartica,
en forma de embudo aplastado que separan las lineas de campo geomagnético de la
magnetopausa del lado dia y la magnetocola. Viento Polar, son particulas de baja energia
(protones e iones de O) provenientes de la Ionosfera. Hoja de Plasma, esta formada por el
plasma que conforme fluye hacia la cola sufre de convecciones hacia el centro del plano de la
misma. Esta capa se hace mas ancha al aumentar la distancia. Anillo de Corriente, consta de
las particulas de la hoja de plasma que se calientan al disminuir su distancia a la Tierra y
conforme entran a la magnetosfera cuasi-polar sufren de convecciones hacia el lado dia.
Plasmasfera, consiste de plasma fri6 (hidrogeno y helio) proveniente de la parte mas alta de la

iondsfera y que tiene tendencia a corrotar con la Tierra.

Viento Solar

— N [

}\\ \ —o‘v..‘u.-..hv--v-' o
\ e

Onda é Frente de Choque - ™~ a&zet(}pa

Figura 2.1 regiones principales de la magnetosfera terrestre.
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2.2 ATMOSFERA TERRESTRE

La palabra atmoésfera es un término compuesto por dos vocablos, atmos, que en griego
significa vapor o aire y la palabra esfera; es decir, que es la envoltura gaseosa que cubre a un
cuerpo celeste tal como un planeta. La Tierra tiene una atmésfera que permite la existencia de
agua en sus tres estados: liquido, sélido y gaseoso. Esto se debe en parte a que la distancia del
la Tierra al Sol es la apropiada en cuanto a la temperatura en la orbita terrestre, y en parte a
que la Tierra por su masa es capaz de retener una atmosfera. La atmosfera de la Tierra es unica
en el sistema planetario y esto se ha comprendido mas completamente en los ultimos afios.
La atmosfera es una mezcla de varios gases que rodea un objeto celeste cuando éste cuenta
con un campo gravitatorio suficiente para impedir que escapen. Dentro de la Heliosfera solo
ocho lunas y planetas tienen una atmodsfera de consideracion: Tierra, Marte, Venus, Jupiter,
Saturno, Urano, Neptuno y Titan (la luna mayor de Saturno).

El que un planeta tenga una atmdsfera es necesario para poder albergar vida. La atmdsfera es
uno de los componentes basicos del clima terrestre. Es el balance energético de ella el que
primordialmente determina el estado del clima global, por ello es esencial comprender su
composicion y estructura. Los gases que la constituyen estan bien mezclados pero no es
fisicamente uniforme pues tiene variaciones significativas en temperatura, presion Yy
composicion quimica relacionadas con la altura sobre el nivel del mar (s.n.m.).

La atmosfera terrestre comenzo a formarse hace unos 4600 millones de afios con el nacimiento
de nuestro planeta. La mayor parte de la atmosfera primitiva se perdid en el espacio,
pero nuevos gases y vapor de agua se fueron liberando de las rocas que forman nuestro
planeta.

La atmosfera de las primeras épocas de la historia de la Tierra estaria formada por vapor de
agua, dioxido de carbono (CO;) y nitrégeno, junto a muy pequefias cantidades de hidrogeno
(Hz) y mondxido de carbono (CO) pero con ausencia de oxigeno (O,). Era una atmosfera
ligeramente reductora hasta que la actividad fotosintética de los seres vivos introdujo oxigeno
y ozono (O3), a partir de hace unos 2500 6 2000 millones de afios y hace unos 1000 millones

de afios la atmosfera llegd a tener una composicion similar a la actual.
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También ahora los seres vivos siguen desempefiando un papel fundamental en el
funcionamiento de la atmosfera. Las plantas y otros organismos fotosintéticos toman CO, del
aire y devuelven O, mientras que la respiracion de los animales y la quema de bosques
o combustibles realiza el efecto contrario: retira O,, y devuelve CO, a la atmosfera.

Los gases fundamentales que forman la atmdsfera terrestre se pueden observar en la Tabla 3:

Tabla 3. Composicion quimica de la atmosfera terrestre

Elemento % (en volumen)
Nitrogeno (N,) 78.084
Oxigeno (O,) 20.946
Argon (Ar) 0.934
Helio (He) 5.200
Dioxido de Carbono (CO») 0.033

Otros gases de interés presentes en la atmoésfera son el vapor de agua (H,0), el O3 y diferentes
oxidos de nitrogeno, azufre, etc. También hay particulas de polvo en suspension, como por
ejemplo, particulas inorgéanicas, pequefos organismos o restos de ellos, cloruro de sodio
marino, etc. Muchas veces estas particulas pueden servir de ntcleos de condensacion en la
formacion tanto de nubes como de nieblas muy contaminantes. La Tabla 4 nos muestra

algunas de estas particulas.

Tabla 4. Materiales Solidos en la Atmosfera Terrestre

Materiales solidos en la atmosfera (Particulas/cm3)

Alta mar 1000
Alta montafia (mas de 2000 m) 1000
Colinas (hasta 1000 m) 6000
Campos cultivados 10 000
Ciudad pequena 35000

Gran ciudad

150 000
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Los volcanes y la actividad humana son responsables de la emision a la atmosfera de
diferentes gases y particulas contaminantes que tienen una gran influencia en los cambios
climaticos y en el funcionamiento de los ecosistemas.

Debido a la gravedad terrestre la mayoria de los gases que componen la atmosfera terrestre,
se concentra a una altitud por debajo de los 20km, pero existen componentes atmosféricos en
altas altitudes, con densidades extremadamente bajas. La Tabla 5 muestra valores de
temperatura y densidad de la atmosfera a diferentes alturas.

No hay un limite especifico donde finalice la atmosfera y empiece el espacio exterior;
se encuentran trazas de nuestra atmosfera a distancias de miles de kilometros sobre la

superficie terrestre.

Tabla 5. Propiedades fisicas de la atmdsfera con la altitud

Altura (Km) Temperatura (°C) Densidad (g/cm®)

0 25 1.225
5 -17 0.736
10 -50 0.414
15 -56 0.195
20 -56 0.089
30 -46 1.8x 107
40 20 4x107
50 2 10”
100 -63 107

Los componentes de la atmoésfera se encuentran concentrados cerca de la superficie,
comprimidos por la atraccion de la gravedad. Conforme aumenta la altura la densidad de la
atmosfera disminuye con gran rapidez. En los 5.5 kilémetros mas cercanos a la superficie se
encuentra la mitad de la masa total y antes de los 15 kildmetros de altura esta el 95% de toda
la materia atmosférica. La mezcla de gases que llamamos aire mantiene la proporcion de sus
distintos componentes casi invariable hasta los 80 km aunque cada vez menos densa conforme

vamos ascendiendo. A partir de los 80 km la composicion se hace mds variable.
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Figura 2.2 La gréafica nos muestra altitud contra temperatura a través de las diferentes capas de la atmdsfera

terrestre.

2.2.1 CRITERIO POR TEMPERATURA

La atmosfera terrestre se divide en varias capas como se muestra en la figura 2.2:

La Troposfera o baja atmdsfera, es la que esta en intimo contacto con la superficie terrestre y
se extiende hasta los 11 km s.n.m. en promedio. Tiene un grosor que varia desde 8 km en los
polos hasta 16 km en el ecuador, principalmente debido a la diferencia de calentamiento solar
en esos lugares. Abarca el 75% de la masa de gases totales que componen la atmosfera,
el 99% de la masa de la atmosfera se encuentra bajo los 30 km s.n.m. Consta en particular,
en 99% de dos gases, el Nitrogeno (78%) y Oxigeno (21%). El 1% que resta consta
principalmente de Argon y Dioxido de Carbono (0.035%). El aire de la troposfera incluye
vapor de agua en cantidades variables de acuerdo a condiciones locales, por ejemplo desde
0.01% en los polos hasta 5% en los tropicos 1991). La temperatura disminuye con la altura,

en promedio 6.5°C por kilometro.
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La mayoria de los fenomenos que involucran el clima ocurren en esta capa de la atmosfera,
en parte sustentados por procesos convectivos que son establecidos por calentamiento de gases
superficiales que se expanden y ascienden a niveles mas altos de la troposfera donde

nuevamente se enfrian. Esta capa incluye ademas los fenomenos bioldgicos.

La Tropopausa marca el limite superior de la troposfera sobre la cual la temperatura se
mantiene constante antes de comenzar a aumentar por sobre los 20 km s.n.m. Esta condicion
térmica evita la conveccion del aire y confina de esta manera el clima a la troposfera. La capa
por sobre la tropopausa en la que la temperatura comienza a ascender se llama Estratosfera,
una vez que se alcanzan los 50 km de altura, la temperatura ha llegado a los 0°C. Se extiende
desde los 20 km hasta 48-50 km s.n.m. Contiene pequefias cantidades de los gases de la
troposfera en densidades decrecientes proporcional a la altura. Incluye también cantidades
bajisimas de Ozono (O3), la famosa capa de Os, que filtran el 99% de los rayos ultravioleta
(UV) provenientes de la radiacion solar. Es esta absorcion de UV la que hace ascender la
temperatura hasta cerca de los 0°C. Este perfil de temperaturas permite que la capa sea muy
estable y evita turbulencias, algo que caracteriza a la Estratosfera. Esta capa a su vez,

esta delimitada por la Estratopausa, donde ocurre otra inversion térmica a los 50 km.

La Mesosfera es la capa situada entre 50 y 80 km por encima de la superficie. Esta por encima
de la Estratosfera y por debajo de la Termosfera, que es la capa de la atmdsfera situada por
encima de los 85 km de altura y sin limite superior definido que se caracteriza por un
incremento continuo de la temperatura. La Estratosfera y la Mesosfera reciben a veces el
nombre de Atmosfera Media.

La interfase entre Estratosfera y Mesosfera como mencionamos anteriormente se llama
Estratopausa y Mesopausa a la que separa la Mesosfera de la Termosfera. Pese a que la
Mesosfera contiene solo cerca del 0.1% de la masa total de la atmosfera por debajo de 80 km,
es importante por la ionizacion y las reacciones quimicas que ocurren en ella.

La atmosfera media estd formada por los mismos componentes que la Troposfera (sobre todo
nitrégeno y oxigeno), pero también contiene algunos gases menores muy importantes,
en especial ozono, que, pese a que alcanza su maxima concentracion en la Estratosfera,

provoca el méximo calentamiento solar cerca de la Estratopausa.
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La Mesosfera es distinta de la Estratosfera, sobre todo porque el calentamiento del ozono
disminuye con la altura desde su valor maximo cerca de la Estratopausa y por tanto, también
disminuye la temperatura mesosférica. Esta reduccion rapida de la temperatura con la altitud
es la principal caracteristica de la Mesosfera. La disminucion de la temperatura combinada con
la baja densidad del aire en la Mesosfera (aproximadamente mil veces menos que a nivel del
mar) determina la formacién de turbulencias y ondas atmosféricas' que actian a escalas
espaciales y temporales muy grandes. Esto se debe a que al bajar la temperatura se genera un

gradiente, el cual genera conveccion en la atmdsfera o movimiento de ondas atmosféricas.

En el verano local la Mesopausa polar es el lugar mas frio de la Tierra; la temperatura normal
es de -110°C y se han registrado valores inferiores a -140°C. A veces estas bajas temperaturas
parecen asociarse con la formacion de delgados estratos nubosos, que se ven mejor durante el
crepusculo (cuando la Mesosfera esta atin iluminada por el Sol, mientras que la superficie esta
ya en la oscuridad). Estas nubes se llaman Noctilucentes, aparecen por la noche, normalmente
una hora después de la puesta, cuando el Sol esta mas de 10 grados por debajo del horizonte.
Esto ocurre cerca del solsticio de verano entre latitudes de 45° y 60°. Las nubes se forman a
altitudes de 80 km. donde la temperatura es de -150°F. La escasa cantidad de vapor de agua se

condensa en polvo meteorico y forma nubes, que muchas veces adoptan una forma de espiga.

2.2.2 LA IONOSFERA

La Ionosfera es una parte de la atmdsfera que esta ionizada por la radiacion solar. Esta capa
permite el paso de sefiales de radio y su densidad electronica es funcion de la radiacion solar
por lo que varia diaria y estacionalmente, y también de acuerdo con el ciclo de actividad solar.
Se encuentra a partir de la Mesosfera y se divide en varias capas, conforme lo indica la

figura 2.3.

! Perturbacion atmosférica provocada por un cambio de presion y temperatura.



Capitulo 2 - Relaciones Sol-Tierra 34

1000

500

Altitud {km)

o l l I 1
10? 10? 104 10° 10f 10’

Densidad de electrones {por cma}

Figura 2.3 La grafica nos muestra la densidad de la lonosfera en funcién de la altura.

La ionosfera es una region que inicia en la mesosfera, entre 60 y 70 km de altura, en la que las
moléculas de N, y O, se encuentran ionizadas por accion de la radiacion solar de longitud de
onda corta. Los iones positivos asi formados y los electrones liberados en el proceso, confieren
una estructura eléctricamente cargada a esta region, lo que hace su estudio particularmente
interesante. La existencia de la ionosfera terrestre fue pronosticada tedricamente por Carl
Friedrich Gauss desde 1839, antes de que se pudiera demostrar su existencia. Los avances en
las comunicaciones por radio, condujeron a la demostracion de la existencia de esta capa

ionizada de la alta atmosfera.

Ya en 1925 se realizaron las primeras mediciones exactas de la ionosfera en el laboratorio
Appleton y Barnett en Londres. El experimento de Appleton y Barnett consistia en emitir una
sefial de onda continua y de fase variable con el tiempo. En un receptor proximo se recibia la
interferencia de la onda directa y reflejada. A partir de la formacién de interferencias

constructivas y destructivas fue posible determinar la altura de la capa ionizada.
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A esta capa se le llamo capa eléctrica 6 capa E. Investigaciones posteriores revelaron la
existencia de capas inferiores y superiores a la capa E, a las que manteniendo el orden
alfabético se les denomin6 D y F respectivamente. Bajo ciertas condiciones la capa F
se desdobla en dos capas, la capa F1 y la capa F2. Como se aprecia de la figura la ionizacion
ni permanece constante con el tiempo ni es igual en todos los puntos de la ionosfera a causa de
la variacion de la radiacion solar incidente en esta capa. La capa D se extiende entre los 60 y

90 km de altura aproximadamente.

La ionizacion es muy pequeia y procede principalmente de las radiaciones solares, por lo que
presenta fuertes variaciones entre el dia y la noche. En la noche practicamente desaparece por
lo que habitualmente se considera que la capa D es una capa diurna.

La capa E o capa Kennelly-Heaviside, comprende una zona intermedia que abarca de 90
a 150 km de altura aproximadamente. Su comportamiento responde fuertemente al ciclo solar.
A pesar de sufrir grandes variaciones de ionizacidon conserva un nivel apreciable durante la
noche. Alcanza el maximo de ionizaciéon durante el mediodia en los meses de verano.
En ciertas ocasiones aparece una ionizaciéon andémala en la capa E denominada capa Es.
En zonas templadas la capa Eg es bastante frecuente en verano, alcanzando densidades i6nicas
varias veces superiores a las de la capa E.

La capa F se extiende a partir de los 150 km de altitud. Debido al comportamiento distinto de
la capa en sus partes superior e inferior, ésta se puede dividir en la capa F1 entre los 150
y 210 km y la capa F2 a partir de los 210 km. La capa F1 desaparece durante la noche
mientras que la capa F2 mantiene niveles de ionizacion relativamente constantes entre el dia y

la noche.

Existen variaciones ionosféricas que aparecen inesperadamente y que estan asociadas a
episodios transitorios de la actividad solar. Se han identificado principalmente tres tipos de

perturbaciones ionosféricas anomalas:

a) Perturbaciones lonosféricas Subitas (SID): Causan un fuerte aumento de la absorcion
de la capa D, esto provoca la atenuacion de las sefales, logrando hacerlas desaparecer por

periodos que comprenden un par de horas.
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Se asocian a los comienzos repentinos de una tormenta magnética. La penetracion de rayos
X de una rafaga asociada a la tormenta hasta las capas D y E causan un aumento en la

densidad electronica.

b) Tormentas lonosféricas: Son perturbaciones ionosféricas que empiezan gradualmente

y persisten por dias abarcando latitudes altas.

Uno de los usos practicos de la ionosfera se encuentra en la propagacion de sefiales de radio.
La propagacion de las ondas que viajan por esta capa depende de la ionizacidon, que es el
numero de iones por unidad de volumen. Las ecuaciones para determinar la propagacion de las

ondas en la ionosfera se definen a continuacion.

La velocidad de fase v de una onda se define como:

2.1)

donde
N, = Densidad de electrones en cm™
g = Carga del electrén
m, = Masa del electron en gramos

f = Frecuencia en MHz

C_ . .,
n =— = Indice de refraccion
v

Si consideramos la frecuencia constante, entonces la ecuacion (2.1) indica que vV aumenta si

aumenta N, De la definicion de indice de refraccién obtenemos:

n:\/l—S.lxlO_s% (2.2)

con f en MHz.

Para ondas con f dada, n decrece si Ne se incrementa de acuerdo a la figura 2.4
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Figura 2.4. Esquema de la Ley de Snell o de Refraccion.

De la ley de Snell (Figura 2.4), se llega a la relacion:

N sen(a)
~ sen(a’)

como n disminuye esto implica que:
sen(a) < sen(a’)
o lo que es lo mismo los angulos cumplen la siguiente desigualdad:
a'>a
Para n=0, la onda ya no se propaga, sino que se refleja y la densidad de electrones, de
acuerdo a la ecuacion (2.2) es igual a:

N, =1.24x10* f? (2.3)

La ecuacioén (2.3) es valida para propagacion cercana a la vertical (con angulos pequefios).
A la densidad en (2.3) se le llama Densidad Critica y la frecuencia asociada es la Frecuencia
Critica. Cuando se transmite a grandes distancias el angulo « debe ser grande respecto a la

vertical y se afiade un factor cos(«).

Ne =1.24x10%(f cosa)? (2.3")
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Para que una onda salga al espacio la frecuencia f debe ser suficientemente alta para penetrar

el pico de la ionosferaen Fp: f > f_,. .

Después N disminuye con la altura (a partir de los ~300 Km).

Los componentes menores de la atmodsfera media, incluidos los compuestos quimicos
naturales y antropogénicos (es decir, debidos a la actividad humana) se transportan desde la
estratosfera hasta la mesosfera, desde donde pueden desplazarse rapidamente (en menos de
seis meses) hasta cualquier latitud. Debido a los rapidos movimientos y a las bajas densidades
naturales de la Mesosfera, éste es el primer lugar en que se dejan sentir los efectos de

cantidades pequefias de algunos compuestos antropogénicos.

La Exosfera es la parte mas exterior de la atmosfera terrestre que se extiende por encima de
los 600 km a 1000km de altura. Se halla muy rarificada y no tiene un limite superior definido
ya que, simplemente, la densidad disminuye de forma gradual hasta la desaparicion total de la
atmosfera. Se ha intentado definir el limite superior de la exosfera situandolo a unos 9000 km

de altura. Es la zona de transito entre la atmosfera terrestre y la Magnetosfera.

2.2.3 CRITERIO POR COMPOSICION

La composicion de la atmdsfera es practicamente homogénea en las capas bajas, hasta unos
80km, por lo que a esta region se le llama Homosfera. Sin embargo, por encima de dicha
altitud, la distribucion de moléculas o iones dista de ser uniforme, por lo que recibe el nombre
de Heterdsfera. Los gases ocupan esferas concéntricas, con los elementos mas pesados en
capas inferiores: nitrégeno molecular, oxigeno atomico, helio y en la zona mas exterior,
hidrégeno atomico.

La Troposfera, es también conocida como Atmdsfera Baja. La estratosfera y mesosfera,
son conocidas como la Atmosfera Media, y junto con la troposfera conforman la Homosfera
debido a la mezcla homogénea del gas principal.

La Termosfera y la Exosfera, denominadas Atmosfera Superior, también se conocen
colectivamente como Heterosfera, debido a que los gases en esta region de la atmodsfera no se

mezclan.
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2.2.4 BALANCE DE ENERGIA

La mayor parte de la energia que llega a nuestro planeta procede del Sol. La energia que llega
a la parte alta de la atmosfera posee varias longitudes de onda. Los diferentes gases y otros
componentes de la atmdsfera no absorben de igual forma los distintos tipos de radiaciones.
Algunos gases, como el oxigeno y el nitrogeno son transparentes a casi todas las longitudes de
onda, mientras que el vapor de agua, bioxido de carbono, metano y 6xidos de nitrogeno son
transparentes a la radiacion de onda corta (ultravioletas y visibles), pero absorben las
radiaciones de onda largas (infrarrojas). La interaccion de la irradiancia solar con la atmosfera

terrestre se puede observar en la Tabla 6.

Tabla 6. Interaccion de la irradiancia solar con la atmésfera terrestre

Nombre Altura Capa
A (nm) (radiacion) Efecto (km) Atmosférica
Hasta 10 Rayos y Ioniza todos 70 -100 Mesosfera
Rayos x los gases Termosfera
10-100 XUV Iomzi‘.)Nz’ O, 100-300 Termosfera
2
100-120 EUV Ioniza O, 80-100 Termosfera
Estratosfera
120-200 VUV Disocia O, 40-130 Mesosfera y
Termosfera
175-200 VUV y UV Disocia O; 30 Estratosfera
Forma O3
Disocia O,,
200-240 uv 0 20-40 Estratosfera
3
240-300 uv Disocia O3 <40 Estratosfera

1nm =1x 10° m, XUV- Rayos X- ultravioleta, EUV- extremo ultravioleta, VUV- ultravioleta vacio, UV- ultravioleta

Por encima de la troposfera, la atmosfera absorbe casi toda la radiacion con longitud de onda
igual a 300nm o por debajo de este valor (rayos x y ultravioleta). El vapor de agua y otros
componentes atmosféricos en la troposfera absorben en mayor o menor medida la luz visible e

infrarroja y debido a ello esta capa se calienta.
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La estratosfera se calienta por el ozono (O3) que absorbe entre 200 a 300nm y se enfria por
radiacion. En la mesosfera el CO, se excita por colisiones y se enfria emitiendo fotones.
La emision es mas rapida que la excitacion, pero la conduccion hacia la mesosfera de la
termosfera tiende a equilibrar el proceso. La termosfera se calienta por EUV (extremo
ultravioleta), UV (ultravioleta) y rayos X que absorbe el oxigeno atdémico y por precipitacion

de particulas en zonas aurorales. Esta capa se enfria por conduccion hacia la mesosfera.

El 70% de la energia solar que llega es absorbida por la atmdsfera; en un dia nublado se
absorbe un porcentaje mucho mas alto de energia, especialmente en la zona del infrarrojo.

La absorcion es mayor en las zonas ecuatoriales que en los polos y es mayor en la superficie
de la Tierra que en la parte alta de la atmosfera. Estas diferencias originan tanto fendmenos de
conveccion que transportan calor generando las corrientes atmosféricas, como fenémenos
de evaporacion y condensacion.

Las observaciones realizadas por los satélites de la radiacion infrarroja emitida por el planeta
indican que la temperatura de la Tierra deberia ser de unos -18°C, sin embargo la temperatura
media de la superficie de la Tierra es de 15°C; la diferencia de 33°C se debe al efecto
invernadero y a las nubes. Para un cielo claro el vapor de agua contribuye entre el 60 y el 70%
en la generacion del efecto invernadero, después de ¢l son importantes el dioxido de carbono,

el metano, ozono y 6xidos de nitrégeno.

2.25 EQUILIBRIO HIDROSTATICO

La caracteristica fisica basica de la atmodsfera es la disminucion de la presion y densidad con el
aumento de la altura. Esta variacion se describe por la ecuacion del equilibrio hidrostatico,
la cual se deriva considerando las propiedades basicas de la atmosfera: la densidad p, la
presion P, la temperatura T y la composicion. Consideremos un elemento de volumen con

altura Jr y area &5 como el que se muestra en la figura 2.5.
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Figura 2.5 Fuerzas sobre un elemento de volumen atmosférico.

Para este elemento la densidad a una cierta altura r, pr esta descrita en términos de la masa m

y el volumen V como:

_Mm_.m
POV s
La fuerza gravitatoria Fy es:
F, =p.gosor

con g la aceleracion de la gravedad.
La fuerza de presioén se balancea para las caras laterales. Pero para las caras superiores e

inferior tenemos P.&5 y P., ;&5 respectivamente, entonces la ecuacion del equilibrio sera

P

 .5:0S—P.0S+ p,gosor =0
Pr+6r - I:)r =—pP g5r
L
dr

La ecuacion 2.5 es conocida coma la Ecuacion del Equilibrio Hidrostatico. Si dividimos

g 2.5)

todo por la presion podemos escribir (1) de la siguiente manera:

ld_P_—pg _ —nmg
P dr P nkgT

(2.6)
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En (2.6) hemos considerado p = nm, con n el nimero de particulas por unidad de volumen.
Ademas, las propiedades basicas de la atmoésfera no son independientes sino que estan
relacionadas por la ecuacion del gas ideal: P= nkgT, con kg la constante de Boltzmann.
Podemos definir un pardmetro H llamado la escala de altura como:

— kBT

H (2.7)
mg
Si integramos (2.6) y usamos (2.7) obtenemos:
daP _ _ar
P H
( P j dr
Inf — [=—|—
Po H
dr
— =X — | —
p{ I }
obtenemos
dr
P=Poexpi—|— 2.8
p{ I } (2.8)
Po es la presion en g,
Si asumimos que H es constante, la ecuacion (2.8) se reduce a:
P=Py exp {-(r-ro)/H} (2.9)

Podemos interpretar H como la distancia vertical en la cual Py cambia por un factor de e.

Siro=0, que es el nivel del mar, P =Pgexp { -r/ H}, con Py =1.01 x 10° N/m”.

2.2.6 INESTABILIDAD CONVECTIVA

Los fenémenos de conveccion atmosférica pueden ser incluso de escala planetaria, llevando
calor de las regiones ecuatoriales hasta las polares. Es pues muy importante derivar las

expresiones que nos indican bajo que condiciones podemos tener conveccion.
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Figura 2.6 Esquema de una parcela de atmdsfera

En la figura 2.6 se representa en un rectangulo una parcela de material con densidad p
y presion P a una altura r. La parcela se desplaza hacia arriba una altura r + Jr, de tal manera
que siempre esta en equilibrio horizontal de presiones. Para que la parcela se siga elevando
entonces la densidad en este estrato horizontal debe de cumplir que:

op, <op (2.10)

La ley del gas ideal podemos reescribirla como

P=pT ks (2.11)
m
p
donde m, = masa del proton.
De la ecuacion (2.11) se obtiene:
log P =log p+1logT +log const (2.12)

Diferenciando (2.12) obtenemos para la parcela:

0B _0p 2ok @11
P o, T

y para los alrededores:
oP :§p+§T (2.127)

P p T
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El equilibrio de presiones horizontales, significa que:

SP=6P (2.13)

yde (2.11°) y (2.12°) se deduce que

é',0i4_5Ti _op +5T

2.14
p T p T @19
multiplicando por p la ecuacion (2.14) obtenemos:
T. T
5p+L8T 554 PO (2.15)
T T
pero de la ecuacion (2.10) implica que:
@>ﬂ > ST >6T (2.16)
o bien multiplicando por -1:
0T, <=0T
como la parcela es inestable, se elevard siempre y cuando
—dTi _—-dT (2.17)
dr dr

Es decir la temperatura ambiental (T) disminuye mas rdpidamente con la altura que la
temperatura de la parcela (T;). Las propiedades dentro de la parcela son:

R =niTi kg
p=nm
La ecuacion (2.11) para el gas ideal la escribimos de la siguiente forma:

P=k,T, e (2.18)
m

p

Si derivamos con respecto a I, obtenemos:

E__ g
ar 7
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Si el movimiento es relativamente lento lo podemos considerar adiabatico, por lo cual se
aplica que:

P
—L =cnte.
V4

Y si combinamos estas ecuaciones tenemos:

a1 _(=9Tdr _ () (2.19)
dr P dr

<

Sustituyendo (2.19) en (2.17) tenemos:

—dT _ (r-1)9mp
dr V4 kB

(2.20)

Ecuacion conocida como Ecuacion de Schwarzschild o de la Inestabilidad Convectiva.

2.2.7 PARAMETROS ATMOSFERICOS ESTRUCTURALES

Se tienen 5 pardmetros estructurales de la atmdsfera terrestre:

45

» La presion atmosférica o barométrica, p; sus unidades mas comunes son: milibarios

(mb), atmosferas (atm), milimetros de mercurio (mmHg, torricelis), pascales (Pa),

torricelis (Tor).

» La temperatura del aire, atmosférica o del medio ambiente, T; sus unidades:

°K ¢ grados absolutos, °C ¢ grados Celsius.

» La densidad del aire, atmosférica o del medio ambiente, p; sus unidades: kg/m3 .

> La concentracion numérica del aire, n; sus unidades: numero de moléculas de

aire/m> = 1/m’.

» La masa molar, también llamada, erroneamente, peso molar, z; sus unidades: kg/mol.
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2.2.8 RELACION ENTRE PARAMETROS ATMOSFERICOS ESTRUCTURALES

La primera es la Ecuacion de Estado. Por el rango de los valores que T y p toman en las
diferentes regiones atmosféricas, como se ha comprobado experimentalmente, el estado
termodindmico de la atmosfera terrestre se describe con suficiente exactitud por medio de la
Ley de los Gases Ideales o Ley de Clapeyron:
p=pL (2.21)

Y7,
donde R, 8.314 J°K'mol™, es la Constante Universal de los Gases. Para el aire puro, es decir,
seco, sin gases contaminantes, sin materia suspendida, y en condiciones estandar de
temperatura y presion: T=0°C, p=1atm, se tiene que la masa molar z, es igual a 0.0289

kg/mol. Se define entonces la constante R, para el aire puro como:

Ra= R_ 287.05, T kg oK,
Hy
La ecuacidn de estado toma la forma:
p=Rapl, (2.22)

La ecuacion de estado en la forma de la ecuacion (2.21) se obtiene si se considera volumenes
de aire de dimensiones mucho mayores que la distancia media entre las moléculas, es decir,
cuando el aire es considerado un medio continuo. Para otras condiciones, es decir, en el caso
de una atmosfera discreta, es valida la siguiente forma de la ecuacion de estado:

p =nkT (2.23)

donde k, 1.38044x10™ J°K™', es la constante de Boltzmann.
La segunda ecuaciéon de relacion entre los pardmetros estructurales es la Ecuacion

Hidrostatica. Definamos la columna unitaria como una columna vertical de aire con seccidon

transversal A de area unitaria (lmz) y altura dada; para un columna de aire unitaria y de altura

igual al espesor total de la atmdsfera, a cierta altura z sobre el nivel del mar actia una fuerza

que puede calcularse como el peso p de dicha columna de z hasta el tope de la misma:

p =ngdz,kgm'3ms'2m=Nm'2=Pa
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Diferenciando ambos miembros de la igualdad con respecto a z se obtiene la ecuacion

hidrostatica en su forma diferencial:

dp = — pgdz (2.24)

Con lo cual, la variacion de la aceleracion de la gravedad con la altura, de acuerdo con las

leyes de la mecanica clésica, para un planeta esférico se tiene:

R 2
9(2) = 9(0) (Ffj (2.25)

2.2.9 PERFIL VERTICAL DE LA PRESION ATMOSFERICA p(2)

Substituyendo la densidad de la ecuacion de estado en la ecuacion hidrostatica puede

escribirse:
P __ 4Py, (2.26)
p RT
Definiendo H(z) como:
H(z) = RT@ (2.27)
g u(z)
Entonces, podemos escribir (2.26) como:
dp __ dz (2.28)
p H(@®
H(z) se denomina Altura de la Atmosfera Homogénea o Escala de Alturas.
Sea p(zo) = po , entonces:
p(2) = po exp(- |- 22 ) (2.29)
" H@) '

esta ecuacion describe el perfil vertical de la presion atmosférica.
La funcién p(z) es una funcioén que tiene una variacion mas fuerte que T(z) y w(z) en el mismo
rango de alturas. Por ejemplo, T varia entre 150 y 1000°K entre los 0 y los 200km sobre el

nivel del mar; en cambio, en ese mismo rango de alturas, p(z) va de 10,000 a OPa.



Capitulo 2 - Relaciones Sol-Tierra 48

Por eso, en muchos problemas T y x pueden considerarse constantes y por consiguiente hacer
H = cnte. Notese que en tal caso la ecuacion (28) se convierte en la ecuacion hidrostatica:

z-1,
H

P(z) = Po exp(~ ) (3.30)

En esta expresion se observa el sentido que tiene la denominacion de H como escala de
alturas, pues para Az = H la presion barométrica p se reduce en e veces, es decir, H es la
escala de velocidad de decaimiento de la presion con la altura. Tomando en cuenta que la
constante universal de los gases ideales R es igual a 8.314 J°K 'mol”, y que la masa molar del
aire puro es igual a 28.964 - 10~ kg mol™, se tiene R, = 287.05 J°K 'kg™.

Asi, en condiciones estandar de temperatura (273.15°K)y presion (1 atm) se tiene:
Ho=7,993.6 m = 8 km

Sean uy T constantes. Puede usarse la expresion (30) para calcular p(z) y la masa de aire en la

columna unitaria;

0

M, = pOJ-eXp(—

Zy

Z_

ZO
dz
)

M, =p,H, kg m”

Substituyendo los valores de estas constantes en las unidades correspondientes, se obtiene que
la masa de la columna de aire de seccién transversal unitaria es igual a 10.3ton m™.

Notese que si toda esta masa de aire la llevaramos a la presion py, la capa atmosférica
correspondiente tendria un espesor igual a la altura de la atmdsfera homogénea (8 km).

En la capa de los primeros 100 km de la atmosfera terrestre puede considerarse, como una
gruesa y primera aproximacion, que la temperatura media de la capa es igual a 240°K (-33°C).
También, debido al eficiente mezclamiento la masa molar del aire puede considerarse

constante.

En esa misma capa, en promedio, la presion disminuye 10 veces cada 16 km. En la siguiente
capa, en la zona de la termosfera, la presion y la densidad decaen significativamente mas

despacio por el aumento de la temperatura y la disminucion de la masa molar.
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El llamado modelo de atmosfera es una determinada dependencia de los parametros
estructurales de la atmoésfera con respecto a la altura: p(z), T(z), (z) y p(2), relacionadas entre
si por medio de la ecuaciones de estado e hidrostatica, y lo mas cercano posible a las
condiciones reales. Lo mas frecuente es proponer un modelo para T(z) y (z), o bien 1(2) y

0(2), y calcular el resto de los parametros.

2.2.10 PERFIL HORIZONTAL DE LA PRESION ATMOSFERICA p(x,y)

Si consideramos 4 isobaras tales que: p; > p> > p3 > ps, en la direccion horizontal,
la distribucion de la presion atmosférica se caracterizara por ser no homogénea.
Podemos definir dos zonas de distribucion (a) Distribucion ciclonica y presiones bajas, (b)
Distribucion anticiclonica y de presiones altas. En la atmdsfera real pueden observarse valores
extremos de pp como 887mb en ciclones tropicales y 1078 mb en anticiclones.

La causa primaria de la no homogeneidad horizontal en la distribucion de la presion y de la
circulacion atmosférica la constituye el calentamiento irregular de la superficie subyacente del
planeta y de la atmdsfera. Ya que en un cierto momento, una parte de la porcion de atmosfera
observada comienza a calentarse. Consideramos una situaciéon donde la temperatura no es

funcion de las coordenadas (x,y), es decir, T = T(X,y).

En consecuencia, la altura de la atmdsfera homogénea aumenta en un lado, la parte que se
encuentra a mayor temperatura, se crea un gradiente de presion en la direccidon horizontal y se
establece una corriente de aire, hacia la parte derecha. Ahi la corriente de aire provoca el
aumento de la masa, un movimiento descendente, un aumento de Py y a una corriente de

retorno, por la capa inferior, hacia la parte izquierda, formando una celda de circulacion.
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2.3 RELACIONES SOL - CLIMA

La relacion entre el Sol y el clima terrestre es de gran importancia para los ecosistemas
terrestres, esto es debido a que existe la posibilidad de que las variaciones del Sol afecten el
clima y el tiempo atmosférico terrestre. El clima es el conjunto de condiciones atmosféricas
que caracterizan una region. Segun se refiera al mundo, a una region 6 a una localidad

concreta se habla de clima global, clima local 6 microclima respectivamente.

El clima es un sistema complejo por lo que su comportamiento es muy dificil de predecir.
Por una parte hay tendencias a largo plazo debidas, normalmente, a variaciones sistematicas
como el aumento de la radiacion solar o las variaciones orbitales pero por otra, existen
fluctuaciones caodticas debidas a la interaccion entre forzamientos, retroalimentaciones
y moderadores. Ni siquiera los mejores modelos climaticos tienen en cuenta todas las variables
existentes por lo que hoy dia solamente se puede aventurar una prevision de lo que sera el
clima del futuro mas préximo. Asimismo, el conocimiento de los climas del pasado es
también, mas incierto a medida que se retrocede en el tiempo. Esta faceta de la climatologia se
llama paleoclimatologia y se basa en los registros fosiles, los sedimentos, las marcas de los

glaciares y las burbujas ocluidas en los hielos polares.

El clima sobre la superficie terrestre es consecuencia de multiples y complejos factores.
Estos factores pueden influir al clima en el periodo de dias, meses y a largo plazo en el
periodo de afios y siglos.

Uno de estos factores proviene de la interaccion Sol-Atmdsfera-Clima. De hecho es esta
interaccion una de las que de manera global han determinado el clima que prevalece sobre la

superficie terrestre en el largo plazo.

Las variaciones de la actividad solar afectan el clima de la Tierra, pero las manifestaciones de
la actividad solar llegan a la Tierra en una gran variedad de formas, algunas de las cuales
pueden ser desviadas por el campo geomagnético. Ademas, existe también una gran variedad
de posibles combinaciones de altitud, latitud y longitud para que la energia, que finalmente es

transformada en calor, esté disponible para impulsar la circulacion de la atmosfera.
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Ademas, la atmoésfera es wun sistema extremadamente complejo con muchas
retroalimentaciones y efectos de segundo orden, aparentemente no relacionados con la
actividad solar, que puede ocultar su influencia. Un incremento en la temperatura puede,
por ejemplo, causar un aumento de la evaporacion, de la humedad absoluta e inestabilidad

atmosférica.

Como resultado de lo anterior tendriamos la formacion de nubes, las cuales puesto que son
mejores reflectores de la radiacion solar que la superficie de la Tierra, causarian un
decremento en la cantidad de radiacion solar que llega a la baja atmoésfera y consecuentemente
en la temperatura durante el dia. Efectos meteoroldgicos asociados a estas condiciones serian
un incremento en la ciclogénesis® que daria lugar al desarrollo de centros de baja presion y un
aumento en la velocidad de los vientos y de la precipitacion pluvial. Una de las posibles
causas de los cambios climaticos en la Tierra pudieran ser los forzamientos radiativos.
Las causas y el origen de los cambios importantes estdn determinadas por alteraciones en el

balance global de radiacion.

La energia recibida en nuestro planeta es en promedio de 240W/m” considerando una
reflexion o albedo® del 30%. En el equilibrio, la energia devuelta al espacio exterior por el
conjunto de nuestro planeta debe ser de 240 W/m?, de no ser asi se producirian calentamientos
o enfriamientos hasta alcanzar un nuevo equilibrio.

Los factores conocidos que perturban el balance de radiacion son numerosos y se conocen
como agentes de forzamiento radiativo®. Conocemos bien algunos de esos forzamientos
externos: Los propios cambios en las emisiones solares, muchos de ellos ciclicos; los cambios
en la energia recibida producidos en escalas de miles de afios por la evolucion de trayectoria
de la Tierra alrededor del Sol y el cambio de la inclinacion del eje de rotacion (ciclos de
Milankovitch® controlados por los parametros astronomicos de excentricidad de la orbita

e inclinacion y precesion del eje de rotacion de la Tierra).

* Se denomina Ciclogénesis a los procesos atmosféricos que generan centros de baja presion.

3 Porcentaje de flujo luminoso reflejado o difundido por un cuerpo en relacion con el flujo luminoso
incidente.

* El Forzamiento Radiativo es el flujo neto medido en la parte alta de la atmosfera conocida como tropopausa
(unos 12 km en promedio) en W/m®.

> Los Ciclos de Milankovitch son parte de la teoria que considera el efecto en el clima por efecto del cambio del
balance de radiacion en el tope de la atmoésfera por la variacion de parametros orbitales tales como la
excentricidad de la orbita terrestre, oblicuidad de la inclinacion del eje de rotacion y movimiento de precesion.
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Otros cambios, como son la diferente disposicion de los continentes, océanos y la composicion
diferente de la atmdsfera, explican que climas diferentes al actual dominaron hace millones de
afios en nuestro planeta.

El balance energético de la Tierra resume lo que conocemos hoy en dia sobre las partes que
controlan la temperatura terrestre. Toda la energia proviene del Sol, y una cantidad de energia
igual a esta debe devolverse al espacio o si no, la temperatura terrestre cambiara.
Este panorama muestra que las nubes son las que mas contribuyen a reflejar energia, y a emitir
calor (las nubes actian como calefactores en la atmosfera).

Podemos decir que las nubes son un termostato que determina la temperatura de la Tierra.
Si se aumentara s6lo un poco el grosor medio de las nubes bajas (es decir, se hacen mas
reflectantes), la temperatura terrestre disminuiria un poco. El efecto es igual que si se apagara

un poco el termostato.

Las nubes pueden actuar tanto para calentar como para enfriar la Tierra. A menudo las nubes
altas son delgadas y no demasiado reflectantes. Asi pues, permiten que el sol caliente por
debajo de ellas. También estan en regiones altas del cielo, donde la temperatura del aire es
bastante fria; por tanto, no emiten demasiado calor. En el balance total, las nubes altas tienden
a calentar la tierra. Las nubes bajas son generalmente gruesas y reflejan gran parte de la luz
solar devolviéndola al espacio. También estdn en regiones mas bajas de la atmosfera donde el
aire es mas caliente, por lo que emiten mas calor. En el balance, las nubes bajas tienden a

enfriar la Tierra.

Dentro de un contexto global en las relaciones Sol-Clima, se puede remarcar tres aspectos y un
cuarto aun en estudio. Primeramente, manifestaciones de la actividad solar, algunas de las
cuales exhiben periodicidades bien definidas, mientras que otras ocurren de manera
impredecible, se trata de eventos transitorios.

Segundo, los estudios y las observaciones meteorologicas y climatologicas han mostrado
caracteristicas, tanto periddicas como aperioddicas, que solo pueden ser explicadas de manera
parcial con base en procesos meteorologicos de corto y largo periodo.

La tercera, es la consecuencia de las dos primeras, esto es la similaridad de las periodicidades
observadas, tanto en la actividad solar como en los fendmenos del tiempo, la cual sugiere

alguna conexion entre estos dos.
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La cuarta faceta menciona cudles son los procesos quimicos y fisicos atmosféricos que
permiten que las relativamente menores fluctuaciones inducidas por la actividad solar en los
productos solares que llegan a la Tierra, influyan en la inmensamente mas energética dindmica
de la troposfera; es la mas reciente en el problema de las relaciones Sol-Tiempo, y la menos
estudiada de todas. Debido a los factores planteados la Tierra y el Sol tienen que ser
estudiados en conjunto; la actividad solar tiene una considerable influencia en las condiciones
de la Tierra. La variabilidad solar tiene varias propiedades, una de las mas importantes es la
escala de tiempo en el que ocurren las variaciones, siendo la mas destacada el periodo del ciclo
solar de 11 afios, pero también se estdn encontrando ciclos menores y mayores, que incluso
pueden alcanzar los 1000 afos.

Se ha observado que en un maximo de actividad solar (maximo niimero de manchas solares)
el Sol irradia en promedio, una mayor cantidad de luz 6 energia que en periodos de minima
actividad, por lo que aqui en la Tierra se recibe en periodos de maxima actividad un poco mas
de calor que en periodos de minima actividad, como se observa en la figura 2.7. También el
viento solar en periodos de méxima actividad impacta mas frecuentemente a la Tierra

alcanzando las capas altas de la atmosfera terrestre e influyendo sobre el campo geomagnético.

ok

Prediccién de nlimero de manchas solar

i AN OO DROON

2000 2002 2004 2006

Figura 2.7 Gréfico de la actividad solar en el tltimo méximo de su ciclo. Esta actividad se representa segun el
namero de manchas solares que se detectan sobre la fotosfera (nimero de Wolf). Se indican las predicciones
para el resto del ciclo. La imagen es una fotografia del Sol en rayos X.
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Indicios de la relacion actividad solar clima de la Tierra, serian las correlaciones® existentes
entre, el grosor de los anillos de los arboles, la temperatura promedio en la superficie de la
Tierra, movimiento de glaciares, épocas de sequias, abundancia de cosechas, etc. con los
ciclos de actividad solar. Los dos parametros mas comunes para definir el clima han sido la
precipitacion y la temperatura, y €stos han sido utilizados en una gran cantidad de estudios
sobre la asociacion Sol-clima/tiempo. Indicadores indirectos de la precipitacion tales como los
niveles del agua en lagos, también han sido correlacionadas con el nimero de manchas

solares.

En algunas regiones, la presion, temperatura y cantidad de lluvia parecen estar mejor
relacionados con el ciclo de Hale’ que con el ciclo de manchas solares. La precipitacién
pluvial por ejemplo, se ha asociado con la actividad solar. Pero la correlacion entre el nimero
de manchas solares y la precipitacion pluvial anual puede ser positiva, negativa o inexistente,

dependiendo del lugar donde se han efectuado las mediciones meteorologicas.

Se encontr6 un exceso de lluvia durante el médximo de manchas solares en diferentes estudios
realizados en diferentes zonas de la Tierra. Asi, por ejemplo, en las latitudes ecuatoriales se
han encontrado correlaciones positivas segtn las cuales, en promedio, cae mas lluvia durante
los afios del méaximo solar que durante los del minimo. Por otro lado, en las estaciones de
latitud media (20°— 40°) parece haber menos precipitacion alrededor de los afios del maximo
que en los cercanos al minimo. Esto se ve claramente en la figura 2.8 donde, ademas de las
medias anuales, se han graficado promedios moéviles para suavizar las fluctuaciones de corto

periodo.

% El analisis de correlacion es el método mas comiin usado para examinar las similaridades entre dos
cantidades.
7 Ley de Hale: Ciclo Magnético o doble Ciclo Solar
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Figura 2.8 Relacion entre la precipitacién pluvial anual promedio y los afios alrededor de los maximos y
minimos de actividad solar en las estaciones ecuatoriales y de las latitudes medias para los afios 1860-1917.
Las lineas solidas representan los promedios moviles de 5 afios, centrados en el afio en que se suavizan las
fluctuaciones de corto periodo. Las lineas verticales punteadas indican que las curvas son discontinuas entre
las porciones correspondientes al médximo y al minimo de actividad solar.

En general, los intentos de correlacionar la temperatura en la superficie de la Tierra con el
ciclo de manchas solares han arrojado resultados contradictorios, la correlacion con el ciclo de
11 afios puede ser positiva (mdxima temperatura promedio en el médximo de manchas solares)
0 negativa, esto dependiendo de la region geografica y la extension en tiempo de los datos.

Cuando se usan series mas largas de datos, que abarcan aproximadamente un par de siglos,
las temperaturas globales parecen estar correlacionadas positivamente, periodos largos de frio
coinciden con los de minima actividad solar. Por ejemplo, W. K&ppen, en 1914, usando series
largas de datos de temperatura recolectadas de todas las fuentes disponibles en el mundo,
mostrd que, durante los afios 1804-1910, la temperatura media global anual fue mas baja
durante el maximo que durante el minimo de manchas solares. Esta correlacion negativa
seguia siendo valida si se dividia la serie de datos originales en subconjuntos de datos
organizados en regiones tropicales y extratropicales de ambos hemisferios (figura 2.9).
La variacion en las temperaturas medias globales entre sucesivos maximos y minimos de
manchas solares es de aproximadamente 0.3 a 0.4°C. Este cambio en la temperatura es

suficiente como para causar cambios climaticos importantes en la Tierra.
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Figura 2.9 Desviaciones de la temperatura respecto de los valores normales (promedio) para diferentes
regiones de la Tierra. Las lineas sélidas y punteadas representan lo mismo que en la figura 2.8 mas para el
caso de la temperatura. Aqui, las curvas son ligeramente discontinuas entre las porciones del méaximo
(33max) y el minimo de manchas solares (33min).

Se han realizado correlaciones entre el nimero de manchas solares y la cantidad de hielo a
latitudes altas o el nimero de icebergs observados en el Océano Antartico indicadores
indirectos de la temperatura. Al parecer existe una correlacion positiva entre el numero anual
de icebergs durante los afios de méxima actividad solar que durante los de minima por razones

enteramente no relacionadas, como se observa en la figura 2.10.

Afios :
S5 IMAX 1 3TN
2 0o 2 | 2 0o 2
L ey ortrorol 1
; |
3 250 |- : :
i fi i
T 200 [ -1
gL ! .
E 1
g 150 - | -
- i =
75‘ Im : el £ : —
g o i
]
% sofa” |V : N
E | s

Figura 2.10 NUmero anual promedio (curva a) y promedios moviles de 5 afios (curva b) de los iceberg
observados en las aguas de la Antartida durante el periodo 1890-1912.
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Un gran nimero de estudios indican que algunos pardmetros meteoroldgicos estdn mejor
correlacionados con el doble ciclo solar que con el de 11 afos. La precipitacion pluvial anual
tiene una mejor correlacion cuando se utiliza en doble ciclo solar. La figura 2.11 muestra la
impresionante correlacion entre el doble ciclo solar y la precipitacion en tres estaciones de
Africa del sur. La periodicidad de 22 afios en la precipitaciéon pluvial de 1910 a 1965 esta,

como puede verse en la figura, en fase con el doble ciclo solar.
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Figura 2.11 Precipitacion pluvial anual en tres localidades de Africa del sur y el doble ciclo de manchas
solares. Curva 1, Rustenburg (26° S, 27° E); curva 2, Bethal (27° S, 30° E); curva 3, Dundee (28° S, 30° E).
Los datos han sido suavizados utilizando medias moviles con objeto de eliminar las variaciones de corto
periodo.

Relacionado con la cantidad de precipitacion pluvial se encuentran las sequias, definiendo
sequia como un prolongado periodo seco en una cierta region en la cual se espera lluvia
o caida de rocio normalmente, pero donde ésta se encuentra ausente o por debajo de lo normal.
Las sequias mas importantes se han dado en regiones de altas planicies; y varios estudios han
mostrado que existe una marcada tendencia de las sequias a repetirse con intervalos de 20 a 22
afios en las regiones de las altas planicies, y su ocurrencia mantiene una fase casi constante

con el doble ciclo solar.
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Figura 2.12 Periodos de sequias en Nebraska, EUA entre 1740y 1970

La relacion entre la actividad solar y la biota también se puede correlacionar positiva
0 negativamente con el nimero de manchas solares y los ciclos magnéticos solares.
Podemos definir Biota como todos los organismos vivos de una zona; la flora y la fauna
consideradas como una unidad. Se dan varios fenémenos bioldgicos que podrian de una u otra
forma responder a los cambios de radiacion solar a través de alteraciones en el tiempo y en el
clima. Se puede incluir la poblacién de insectos, poblacion de mamiferos, densidad de alga

marina, migracion de aves, pesca, etc.

Ninguna de las correlaciones mencionadas puede ser perfecta, lo cual sugiere que las
fluctuaciones en los paramentos meteoroldgicos y la biota tienen lugar ya sea que exista o no
una fluctuacion® en la actividad solar. Sin embargo, puesto que se da una correlacion
estadisticamente significativa en muchos casos, parece que la actividad solar puede producir

cambios o perturbaciones en el tiempo, clima y biota de la Tierra.

¥ Diferencia entre el valor instantaneo de una cantidad fluctuante y su valor normal.
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2.4 FORMACION Y CLASIFICACION DE NUBES

La mayoria de las nubes se desarrollan a través de movimiento vertical, cuando el aire himedo

asciende y se vuelve sobresaturado. Las nubes se clasifican en tres grandes categorias.

1) Estratiformes, son nubes que se forman por la ascension a gran escala de una capa
estable. Este proceso se lleva acabo cuando el aire himedo tibio anula al aire pesado
frio a lo largo de un frente tibio. El movimiento vertical es del orden de 1cm/s y el

tiempo de vida caracteristico de estas nubes es del orden de un dia.

2) Cumuliformes, son el tipo de nubes que se forma por plumas de aire que ascienden por
efectos de flotacion. Estas nubes estan asociadas con conveccion celular y los cimulos
crecen por la boyanza positiva suministrada via la transferencia de calor sensible desde

la superficie y calor latente liberado al aire durante la condensacion.

La velocidad implicada en los movimientos verticales es del orden de 1m/s durante el
desarrollo de cumulos, pero puede ser de varias decenas de m/s en el caso de
cumulunimbus. El tiempo de vida caracteristico de los cumulos oscila entre los

minutos hasta horas.

3) Cirriformes, los cirrus estan compuestos principalmente por particulas de hielo y son

nubes que se forman a gran altura.

2.4.1 INTERACCION NUBES-RADIACION

Las nubes consisten de gotas de agua liquida o particulas de hielo suspendidas en la atmdsfera.
Se forman por condensacion de vapor de agua atmosférico cuando la temperatura cae debajo
de la temperatura de saturacion. Las gotas de agua y particulas de hielo tienen interacciones
sustanciales con al radiacion solar y terrestre. La naturaleza de estas interacciones depende de
la masa total de agua, del tamafo y forma de las gotas o particulas y de su distribucion

espacial.
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Las nubes tienen dos efectos importantes en la radiacion del tope de la atmosfera; por un lado
esta el efecto del albedo, el cual tiene lugar por que las nubes presentan un efecto de
abrillantamiento del cielo y consecuentemente ellas incrementan la cantidad de energia solar
reflejada hacia el espacio; por lo tanto, el sistema Tierra-atmoésfera con cielo nuboso recibe
menos energia solar que la que recibe con un cielo claro. Por otro lado, debido a las
propiedades de absorcion a longitudes de onda largas, las nubes reducen la radiacion de onda

larga emitida hacia el espacio, este es el llamado efecto invernadero.

2.5 RAYOS COSMICOS

Los rayos cosmicos son particulas subatomicas procedentes del espacio exterior que tienen
una energia elevada debido a su gran velocidad. Fueron descubiertos cuando se comprobd que
la conductividad eléctrica de la atmosfera terrestre se debia a la ionizacién causada por
radiaciones de alta energia. El fisico estadounidense de origen austriaco Victor F. Hess
demostr6 en 1911 que la ionizacion atmosférica aumenta con la altitud, y sacé la conclusion
de que la radiacion debia proceder del espacio exterior. El descubrimiento de que la intensidad
de radiacion depende de la latitud, implica que las particulas que forman la radiacidon estan

eléctricamente cargadas y son desviadas por el campo magnético terrestre.

Las tres propiedades fundamentales de una particula de rayos césmicos son: su carga eléctrica,
su masa en reposo y su energia. La energia depende de la masa en reposo y la velocidad.
Los distintos métodos de deteccion de rayos cosmicos proporcionan informacion sobre una
combinacion determinada de estas propiedades. Alrededor del 87% de los rayos cosmicos son
protones (nucleos de hidrogeno), y aproximadamente el 12% son particulas alfa (nacleos de
helio). También hay elementos mas pesados, pero en cantidades mucho menores.
Los elementos restantes se dividen en elementos ligeros (litio, berilio y boro),
medios (carbono, nitrégeno, oxigeno y fliior) y pesados (todos los demas elementos).
Los elementos ligeros constituyen aproximadamente el 0.25% de los rayos coOsmicos.
Teniendo en cuenta que estos elementos solo representan alrededor de una milmillonésima

parte de toda la materia del Universo, se cree que los rayos césmicos de elementos ligeros se
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deben en parte a la fragmentacion de rayos cosmicos mas pesados al colisionar con protones,
algo que sucede necesariamente al atravesar el espacio interestelar.

La abundancia de elementos ligeros en los rayos cdsmicos permite deducir que los rayos
atraviesan antes de llegar a la Tierra una cantidad de materia equivalente a una capa de agua
de 4 cm de espesor. Los elementos medios estan presentes en los rayos cOsmicos en una
proporcion aproximadamente 10 veces mayor a la del resto de la materia del Universo, y en el
caso de los elementos pesados el factor es del orden de 100, lo que sugiere que al menos las
fases iniciales de aceleracion de los rayos cosmicos hasta las energias observadas se producen
en regiones ricas en elementos pesados. Las energias de las particulas de los rayos cosmicos se
miden en GeV por cada proton o neutrén del nucleo.

La distribucion de las energias nuclednicas de los rayos cOsmicos tiene su maximo en
0.3 GeV, valor que corresponde a una velocidad de dos tercios de la velocidad de la luz;
a energias mayores, la proporcion de particulas es menor, aunque se han detectado
indirectamente particulas de hasta 10'' GeV a través de la lluvia de particulas secundarias que

se crea cuando colisionan con nucleos de la atmodsfera.

En nuestra galaxia, los rayos cosmicos suponen un promedio de 1 eV de energia por cada
centimetro cubico de espacio. Basta un campo magnético extremadamente débil para desviar
los rayos cosmicos de una trayectoria rectilinea; un campo de 3 x 10 gauss, como el que se
cree que existe en el espacio interestelar, basta para obligar a un protén de 1 GeV a describir
una trayectoria curva con un radio de 10 afios luz. Una particula de 10" GeV gira con un
radio de 10° afios luz, aproximadamente el tamafio de la galaxia. Por tanto, el campo
magnético interestelar impide que los rayos cosmicos lleguen a la Tierra directamente desde
su origen, y las direcciones de llegada tienen una distribucion isotropica (independiente de la

direccion) incluso para las energias mas altas.

En la década de 1950 se descubrieron ondas de radio procedentes del disco de la Via Lactea y
se interpretaron como radiacion de sincrotron debida a electrones de alta energia que giran en
campos magnéticos interestelares. La intensidad del componente electronico de los rayos
cosmicos, aproximadamente el 1% de la intensidad de los protones de la misma energia,
coincide con el valor deducido para el espacio interestelar en general a partir de las ondas de

radio antes citadas. El origen de los rayos cosmicos sigue sin estar claro.
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El Sol emite rayos césmicos de baja energia en los periodos en que se producen grandes
erupciones solares, pero estos fendémenos son demasiado infrecuentes para explicar la mayor

parte de los rayos cosmicos.

Tampoco las erupciones de otras estrellas semejantes al Sol pueden explicar estos rayos.
Las explosiones de supernovas son responsables al menos de la aceleracion inicial de gran
parte de los rayos cosmicos, ya que los restos de dichas explosiones son potentes fuentes de
radio, que implican la presencia de electrones de alta energia.

A partir de estas observaciones y de la frecuencia conocida de las supernovas,
podria deducirse que estas fuentes proporcionan suficiente energia para compensar la que

nuestra galaxia pierde a través de los rayos cosmicos, aproximadamente 10**J cada segundo.

Se cree que los nucleos de los elementos pesados se forman precisamente en las supernovas,
por lo que es comprensible que los rayos cosmicos sean ricos en estos elementos si proceden
de ellas. También se cree que en el espacio interestelar se produce una aceleracion adicional
como resultado de las ondas de choque procedentes de las supernovas que se propagan hasta
alli. No existen pruebas directas de que las supernovas contribuyan de forma significativa a los
rayos cosmicos. Sin embargo, la teoria sugiere que las estrellas binarias de rayos X,
como Cygnus X-3, pueden ser fuentes de rayos cosmicos. En esos sistemas, una estrella

normal cede masa a su compaiera, una estrella de neutrones o un agujero negro.

Los estudios radioastronomicos de otras galaxias muestran que también contienen electrones
de alta energia. Los centros de algunas galaxias emiten ondas de radio con mucha mayor
intensidad que la Via Lactea, lo que indica que contienen fuentes de particulas de alta energia.
No se conoce el mecanismo fisico que produce esas particulas. El primer hecho importante
conocido acerca de la radiacidon cosmica se refiere a su composicion quimica; en general se ha

observado una sobrepoblacion de nticleos pesados con respecto a las abundancias universales.

Esta sobreabundancia es mucho més pronunciada en el grupo L (Li, Be, B) cuyo ntimero es
3x10° veces mayor. Los electrones constituyen tan solo el 2% del total de la radiacion
cosmica primaria (radiacion que llega al tope superior de la atmosfera). En la tabla siete se

puede observar la composicion de la radiacion primaria y sus cantidades para cada grupo.



Capitulo 2 - Relaciones Sol-Tierra 63

Tabla 7. Composicion de la radiacion primaria

Porcentaje de

Grupo Elemento N}lmero Abundancia Razén RC/AC
Atdmico z s
Coésmica (AC)
Proton H 93 90.7 1
Alfa He 6.3 9.1 0.7
L Li, Be, B 0.10 4x107 3x10°
C,N,O,F 0.42 0.14 3
H Ne, F 9.14 0.054 10
VH Ca—Zn 0.04 2x107 20
VVH Ga, U 2x107° 107 2
SH >U ? ? ?

La componente electronica primaria constituye un pequefio porcentaje de los rayos cosmicos
que llegan al tope de la atmosfera, parecen predominar particulas cargadas negativamente.
A energias de varios GeV, la fraccion de positrones es del orden del 10%.

Existen componentes neutras en la radiacion codsmica: Rayos y, neutrinos y neutrones que son

generados hasta en el mismo Sol en eventos como las rafagas solares.

2.5.1 MODULACION POR EL CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO Y SU
INGRESO A LA ATMOSFERA

Generalmente, el nombre de radiacion coésmica se le ha dado a la totalidad de los diferentes
particulas que llegan al tope de la atmosfera a la que se le llama radiacién césmica primaria,
asi como las particulas secundarias producidas en la atmoésfera por interacciones nucleares

entre las primarias y los nucleos atmosféricos, la llamada radiacion cosmica secundaria.
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Una de las consecuencias de la existencia del campo magnético terrestre es que no todas las
particulas que llegan a sus inmediaciones pueden penetrar hasta la superficie de nuestro
planeta. Para cada punto de la Tierra, cada direccion de acercamiento, época del afio y tiempo
local existe un umbral, como esto estd determinado basicamente por el campo geomagnético
se le conoce como umbral geomagnético, el efecto hacia los polos donde se detectan menos
particulas se conoce como efecto latitudinal. Ademas el campo se comporta como un
complicado sistema de lentes que impone ciertas restricciones a las direcciones desde las

cuales los rayos cosmicos pueden arribar a un punto dado.

El punto exacto donde ocurre la primera colisiéon es, de hecho, una cuestion aleatoria.
En promedio, los protones chocan después de haber atravesado 800 Kg/m’ de materia
o alrededor de un catorceavo de la masa total de aire sobre el nivel del mar; las particulas alfa
chocan después de haber atravesado alrededor de 250 Kg/m® y nucleos mas pesados, después
de atravesar alin menores espesores atmosféricos. Por lo tanto, la probabilidad de que un rayo
cosmico escape de una colision nuclear y llegue al nivel del mar es practicamente cero.
En montanas de gran altura uno puede encontrar uno que otro rayo cOsmico primario,
pero particulas alfa o nucleos mas pesados s6lo se encuentran cerca del tope de la atmoésfera.
cuando la radiacion césmica primaria penetra en la atmdsfera, todo lo que sucede resulta de las
colisiones de un proton con la materia atmosférica.

Dichas colisiones pueden ser de dos tipos, con la estructura del 4tomo o con el mismo nucleo.
Debido a que el nucleo es muy pequefio el segundo tipo es menos comun, pero involucran
cambios de energia muy grandes, y son éstos, cuando ocurren, los que determinan toda la

formacion de rayos cosmicos secundarios.

Las colisiones del primer tipo, generalmente dan lugar a que un electron sea liberado de la
estructura del 4tomo. Este mecanismo se conoce como ionizacidon; un protébn de energia
relativista da lugar aproximadamente a 6000 colisiones ionizantes en un metro de aire
a presién normal, o lo que es lo mismo, en aproximadamente 0.01kg/cm’de espesor de
materia. La energia transferida en cada colision estd mas relacionada con la energia de amarre
de los electrones del atomo, que con la energia de la particula proyectil (siempre y cuando ésta

sea mucho mayor), y varia poco de una sustancia a otra, para muchos materiales es de 30eV.
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Las colisiones individuales tienen s6lo un ligero efecto en particulas como los rayo cosmicos
primarios al moverse a través de la atmosfera, las deflexiones en sus trayectorias son
practicamente despreciables y la pérdida de 30eV, de los varios millones que traen,
son minimas. Sin embargo, dado que existen muchas de éstas, los efectos cumulativos
son sustanciales.

A partir de estos valores se puede estimar que si un proton penetrase verticalmente toda la
atmosfera, interaccionando uUnicamente de esta manera, perderia solo 2GeV de energia
ionizando el aire. Por esta razén, aun si no existiesen otros tipos de interaccidon, un rayo
coésmico primario con energia cinética inicial menor de 2GeV al llegar a la atmosfera no

produciria efecto alguno observable al nivel del mar.

Las colisiones del segundo tipo son nucleares y se dan cuando un rayo coésmico primario
choca directamente con el nucleo de un a&tomo atmosférico y lo desintegra. Es inicamente en
este tipo de colisiones donde el nimero de particulas cargadas secundarias puede
incrementarse. Para tener una idea de que tan frecuente son este tipo de interacciones en la
atmosfera, es util expresar la probabilidad de una reaccion nuclear particular en términos de un
area efectiva de seccion transversal del nucleo. Esta no es mas que el area asociada con cada

nucleo, tal que si una particula incidente penetra dicha area la interaccion tendra lugar.

Dado que la mayor parte de la materia contiene aproximadamente 10*° 4&tomos por kilogramo

y el area efectiva que presenta un nticleo (el tamafio en el cual las particulas que lo forman
parecen estar empacadas) es de aproximadamente 107*m?, una colisiéon nuclear ocurrira en
promedio después de que la particula incidente atraviese alrededor de 850kg / m’ de aire,

distancia que se conoce como longitud de interaccidon y que equivale aproximadamente a un

catorceavo de la masa total de la atmodsfera sobre el nivel del mar.

Por otra parte, el nimero de particulas que atraviesan la materia sin interaccionar disminuye
exponencialmente; de estos dos hechos podemos ver que la primera colision que sufrira un
protén primario al llegar a la atmoésfera serd, en general, muy arriba, y ese proton tendra
entonces una probabilidad minima de llegar hasta la superficie sin haber sufrido una

interaccion nuclear.
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Cuando un rayo cosmico primario choca directamente con el nicleo de un atomo atmosférico,
dependiendo de la energia de la particula primaria y del tamafio del ntcleo impactado se
pueden generar diferentes procesos. Estos pueden dividirse en procesos de absorcion y
dispersion (elastica e inelastica). En los procesos de dispersion elastica la cantidad de

movimiento y la energia cinética se conservan.

En la dispersion inelastica, una fraccion de energia del rayo cosmico incidente es absorbida
por el nicleo, el cual queda, a su vez excitado. Esta energia es reemitida posteriormente en

forma de rayos y, particulas «, etc., lo que se conoce como proceso de evaporacion.

Debido a la energia tan grande de la particula incidente, la mayor parte de las particulas
secundarias que se producen sea propagan en la misma direccidn que tenia la particula

primaria.

Existen tres modos como se puede observar en la figura 2.13, a través de los cuales la particula
primaria cede su energia a la atmosfera hasta el nivel del mar o aun mas abajo:

1) La componente nuclednica o nuclear activa.

2) La componente dura o masonica.

3) La componente blanda o electromagnética.

Dependiendo de la energia que trae la particula primaria, predomina uno de esos tres

mecanismos de conversion de la energia primaria en una componente secundaria.

Neutrones y protones, productos de la desintegraciéon de un atomo atmosférico por una
particula primaria de baja energia con los que dan lugar a la componente nuclednica.
Sin embargo, estos nucleones, de energia menor que la particula primaria, tienen suficiente
energia como para actuar como si fuesen particulas primarias e interaccionar con nuevos
atomos atmosféricos, dando lugar a lo que se conoce como proceso de cascada. Al llegar a las
capas bajas de la atmosfera, el flujo de esta componente decrece rapidamente con al
profanidad atmosférica y constituye tan solo un pequefio porcentaje del flujo total de

particulas cerca del nivel del mar.
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Figura 2.13 Principales modos de produccion de particulas secundarias a través de la atmosfera.

A mayores energias de la particula primaria, las interacciones nucleares no son elasticas,
parte de la energia de la particula primaria se ha ido en la creacion de un nuevo tipo de
particulas y en proveerles la energia cinética con la cual se alejan del punto donde ocurrid
la interaccion. Son estas nuevas particulas, los mesones 7, o los piones y en lo que se
convierten, lo que determina casi toda la radiacion cosmica secundaria que observamos
al nivel del mar. Los piones, al igual que todas aquellas particulas que son creadas en
interacciones nucleares son inestables, por lo tanto tienen que decaer en algln tipo de particula
estable. Los piones existen en tres diferentes estados de carga, es decir, pueden tener carga

eléctrica positiva, negativa o ser neutros. Los piones cargados decaen en mesones u de la
misma carga, los neutros decaen en rayos y, los cuales mediante una sucesion de procesos

electromagnéticos dan lugar a un gran nimero de particulas que se extienden sobre grandes

areas.
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El nimero de particulas es proporcional a la energia primaria. Los mesones x son también
inestables, pero gracias a la dilatacion del tiempo su vida media (2><10"6S) es lo

suficientemente larga como para que algunos de ellos sobrevivan el largo viaje hasta la

superficie. De hecho, los mesones s son el tipo de particulas mas abundantes de la radiacion

cosmica secundaria a nivel del mar. La componente blanda o electromagnética esta formada
principalmente por electrones y positrones resultantes del decaimiento de los mesones

L (negativos y positivos), de los procesos de ionizacion, de la produccion de pares y de las

cascadas foton-electron. Los positrones resultantes del decaimiento de los mesones

L positivos y de la produccion de pares tienden a desaparecer en la atmosfera a través de

procesos de aniquilamiento con electrones de los 4tomos del aire. Los electrones producto del
decaimiento de los muones pueden ser los suficientemente energéticos como para iniciar un
chubasco.

Algunos mesones 7 pueden ser producidos en interacciones nucleares de los nucleones
secundarios mas energéticos. Mdas aun, algunos muones, aunque son particulas que
interaccionan débilmente, en ocasiones pueden producir nucleones. Del caracter de la
produccion de particulas y de los procesos de decaimiento podemos ver que la composicion de
la radiacion cosmica secundaria varia con la altura. Hay dos variaciones de la intensidad de los
rayos cosmicos, que se piensa son caracteristicas globales de la heliosfera. Estas variaciones
tienen su origen en el Sol, pero se han observado algunas de ellas alejadas hasta 40UA, las
cuales son el efecto Forbush y la variacion de 11 afos. El efecto Forbush es con seguridad la
variacion mas espectacular que se conoce en la radiacion cosmica.

En el lapso de unas cuantas horas, la intensidad registrada en una estacion particular puede
verse reducida hasta en un 10%, y en algunos casos 20 o 30%, después de llegar a un minimo,
la intensidad comienza a recuperarse lentamente, lo cual puede durar desde unos dias hasta
semanas. Este fenomeno se observa en forma simultanea en casi todo el mundo. No existe atin
explicacion universalmente aceptada para los decrecimientos Forbush, pueden estar asociados
a la eyeccion de plasma coronal de altas velocidades como consecuencia de una eyeccion de
masa coronal (EMC), de la desaparicién de un filamento, o de algin proceso atin desconocido

en la evolucion de hoyos coronales de baja latitud.
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Un plasma rapido, mucho mas que el viento solar normal, provoca la formacién de una onda
de choque, la cual actiia como una barredora magnética, impidiendo parcialmente el paso de la
radiacidon cosmica en su viaje hacia la Tierra. Las condiciones magnéticas que prevalecen en la
heliésfera son distintas a medida que el ciclo solar evoluciona. Segun el nivel de actividad del
Sol, las irregularidades presentes en el medio interplanetario aumentaran o disminuirdn
haciendo que el clima heliosférico cambie y provoque el cambio de estaciones a lo largo del
ciclo solar de 11 afios. Durante la fase de maximo solar, el campo magnético interplanetario es
tal que sus muchas irregularidades provocan un efecto de apantallamiento para los rayos

cosmicos en su viaje por la helidsfera.

En la figura 2.14 se muestran los tres ultimos ciclos solares representados por el niimero de
manchas, junto con la intensidad de la radiacion cdsmica registrada en la Tierra. Claramente se
aprecia como, al aumentar el nimero de manchas, la intensidad de la radiacion decrece y
viceversa; la reduccion total en el nivel de la radiacion es alrededor del 20%, con algunas

diferencias de ciclo a ciclo.
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Figura 2.14 Intensidad de la radiacién cosmica (linea continua) de 1953 a la fecha detectada en el monitor de

climax, EUA, junto con el ciclo de manchas solares (linea punteada) para el mismo periodo.
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CAPITULO 3
CAMPO MAGNETICO SOLAR

3.1 VIENTO SOLAR

El viento solar es un flujo de plasma y campo magnético que permea el espacio
interplanetario. El viento solar y los fendémenos que en él se propagan tienen gran importancia
en lo que se conoce como las relaciones Sol-Tierra y es un ingrediente fundamental en el
clima espacial. Las primeras predicciones teoricas de la existencia del viento solar surgieron
de considerar el estado de equilibrio del plasma coronal (muy caliente) inmerso en el campo
gravitacional del Sol. Para llegar a las ecuaciones del viento solar, con el objeto de encontrar

el estado de equilibrio en forma simplificada, podemos partir de las ecuaciones 3.1, 3.2 y 3.3:

Conservacion de la masa di(przu) =0 3.1
r

do dP GM
=" -p3e (3.2)

Ecuacidén de momento p—=—-
dt dr r

Ecuacion de energia (gas politropico) P = p” .. y=razon de calores especificos (3.3)

Estado Estacionario

V-(pv)=0 (3.4)

Q (3.5)
Simetria esférica con cambios relevantes en la direccidon radial

d

dr

por’ =cte.= p,o,I; (3.7)

do_ dp pGMg
PPar - dar P

(3.8)
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Las ecuaciones 3.7, 3.8 y 3.3 son el sistema a resolver p(r), v(r) y P(r)

Tomemos (3.3)

dP . d 7 d
d—=7p”—p=7p——p
r dr p dr
a__Pdp
dr yp dr
V52=7/£=;/E o P=nKT y p=my,n
rnP
d_P:US?d_P
dr dr

Sustituimos (3.9) en (3.8)

D
p dr S dr r?
de (3.7)
cte o
=—— =cte|v’'r
or? [ }
d_chte[_Ld_U_EL}
dr r’o*dr or’

Sustituimos (3.10) en (3.8”)

S

JJdo 1 27 pGM,
dr rzuﬁur3 -

do
pL— = Ctev,
dr
factorizando AU ar Y dividiendo entre p

or?

do[  ctev} | ctevl2 GM,
pur’r r

—lv
dr|  r’’p 2

d_u_U v? _ 22 GM,
dar| o

71

(3.9)

(3.8)

(3.10)
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dr v r r
Lo d(50)-0-22, 805 5,80
dr dr dr dr dr
do_1dv’

dr 2 dr

2o (3.11)

Antes de integrar (3.11)

2 2GM
dl)2 21)52 F - rz ©
dr 2
v
2
se vuelve infinita si |v =0 (3.12)
r
2 GM
do se vuelve cero si |I=——2 (3.13)
dr 20?

Los valores 3.12 y 3.13 son los valores criticos de la ecuacion, matematicamente son los
valores para los cuales la ecuacion esta indefinida y fisicamente 3.13 es la distancia a la cual el
viento solar se vuelve supersonico como lo indica 3.12.

Integrando (3.11)

2
v’ —u; -0} an—2=4U§1nL+2GM (l—iJ (3.14)
U, Iy r

v,,G,M_ son constantes.

v, es el valorde v en r =r,, para el Sol v, ~10—20kms™" en r, =base de la corona.
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La familia de soluciones se muestra esquematicamente en la figura 3.1. El punto critico (A) es

un punto silla, y d%r llega a ser infinito en v =u,(r#r,), cuando do 4y desaparece en

r=r(v=v,).

v
."\
i
!
|
|
|
l
i

—r—[ —r

o rc

e

Figura 3.1 La velocidad del viento solar, como una funcion del radio, I para varios valores de la constante C.
Se muestra el diagrama de soluciones isotérmicas de Parker, con las diferentes clases de soluciones I, 11, 111,
IV, V.

La clase I y II son doble valuadas, en particular la clase II no producen soluciones que
conecten a la superficie del Sol con posiciones alejadas de la misma, mientras que la
clase I ademas requiere velocidades supersonicas en la base de la corona solar, lo cual no se
observa. La clase III nuevamente tiene velocidades supersonicas muy altas cerca del Sol,
las cuales no se observan.

La clase IV y V son posibles, en la clase IV la solucién pasa por el punto critico (A)
y corresponde a C=-3 de v=v, y r=r, en la ecuacion 3.15. La clase V es subsonica y se
denomina brisa solar, el término también puede ser usado para referirse a las soluciones del
viento solar con energia total cero. En distancias largas donde v <« v,, el segundo y tercer
termino balancean en la ecuacion 3.19 y asi la velocidad del flujo tiene una caida cerrada a
cero como v~r~. Al mismo tiempo, la densidad y presiéon se aproximan a valores
constantes; lo cual excluye esta solucion; esta solucion ademas predice que la velocidad para

la orbita terrestre es de ~10km/s .
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Cuando el Mariner II vold hacia Venus, no detecto solo un flujo continuo de viento solar, sino
que observd también sus chorros rapidos y lentos con velocidades severas de cientos de
kilémetros por segundo cerca de la Tierra, que se repetian aproximadamente a intervalos de 27
dias, sugiriendo que sus origenes giraban con el Sol. Con estas observaciones quedd
demostrado que la brisa solar no es una posibilidad de solucién, si no que es el viento solar.
Posteriormente algunas naves como Ulysses confirmaron la existencia de un flujo rapido
continuo de viento solar sobre los polos y observé muchos fendémenos interesantes asociados
con ¢él.

Las ecuaciones de continuidad de masa y movimiento para un flujo simétrico y esférico de un

plasma isotermal (densidad n y velocidad v) son:

4rr’nu = cte (3.15)
mnp 42— 9P _ GMomn (3.16)
dr dr r
donde
p =nk,T (3.17)

Asi, el plasma saliente esta sujeto a un gradiente de presion y a la fuerza de gravedad. T se
asume uniforme, N puede eliminarse entre 3.15 y 3.16 y con lo cual nos queda

v’ \dv 207 GM
(U_FC]E: 2t (3.18)

Donde v, :(kBT/m)% es la velocidad del sonido isotérmica, que es algo menor que la
velocidad del sonido (adiabdtica). La ecuacion 3.18 tiene un punto critico (A), donde d%r es
indefinido. Esto sucede cuando v=v,, r=r,=GM_/ (21)02) asi que ambos coeficientes de

d% Py del lado derecho de la ecuacion, desaparecen.

La ecuacion 3.18 es tan simple que puede ser integrada analiticamente para dar una forma

implicita a v ( r)
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Por lo cual, integrando analiticamente 3.18 nos queda:

2 2
(iJ —1oge[i] ~ 410g, L+ 2M ¢ (3.19)
1y I

UC c c r UC

Una suposicion en los modelos anteriores, es que el viento solar tiene una expansion esférica y
simétrica, pero esta es una pobre aproximacion del Sol. En un eclipse y en fotografias de rayos
X, se muestran evidencias de algunas regiones con un predominante campo magnético cuya
topologia es abierta (los hoyos coronales) y otras con campo cerrado. Como se observa en la

figura 3.2.

Figura 3.2 Fotografias del Sol mostrando regiones magnéticas con topologia abierta y cerrada

Para las variaciones de la velocidad del viento solar, estd bien establecido que en las regiones
de campo abierto se acelera el viento a grandes velocidades (mayores a 400 km/s a la altura de
la oOrbita terrestre). Por el contrario el viento asociado con regiones de campo cerrado es mas
lento (menores a 400 km/s a la altura de la orbita terrestre). En promedio la velocidad del
viento solar a la altura de la drbita terrestre es de 400 km/s, pero sus variaciones pueden ser
considerables, desde valores menores que 100 hasta mas de 1000 km/s. Aunque cabe aclarar
que mencionar un viento solar promedio o quieto es muy dificil, las variaciones en todos los
parametros observados del viento solar son grandes y hay una gran cantidad de perturbaciones
que viajan a través de este medio. En la tabla 8 se muestran algunos valores promedio

aceptados para el viento solar a la altura de la Tierra:
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Tabla 8. Parametros del Viento Solar a la altura de la orbita de la Tierra

Densidad (Protones) 6.6 cm™
Densidad (Electrones) 7.1 cm”
Densidad (He?) 0.25 cm™
Velocidad Radial 450 kms™
Temperatura (Protones) 12x10°K

Temperatura (Electrones) 14x10°K

Campo Magnético 7 x 107 Teslas

3.2 CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO (IMF)

El campo magnético interplanetario es el campo magnético solar transportado por el viento
solar. Cuando el plasma de la corona solar se desprende del Sol para fluir como el viento solar,
se lleva consigo el campo magnético de su lugar de partida. Esto se debe a que el plasma tiene
una conductividad eléctrica muy alta y en estas condiciones no puede separarse del campo
magnético contenido en ¢€l. Asi, el viento solar establece también un campo magnético

interplanetario.

Como el viento solar fluye radialmente hacia afuera del Sol, podria esperarse que estableciera
un campo cuyas lineas fueran también radiales, pero como el Sol gira y al girar traslada el pie
de las lineas, la geometria que finalmente resulta para las lineas del campo magnético
interplanetario es la de una espiral. En el plano del ecuador solar, que es muy cercano al plano
de la ecliptica (el plano de la orbita de la Tierra alrededor del Sol), las lineas del campo
interplanetario tienen la forma que se muestra en la figura 3.3 donde las flechas radiales

muestran la direccion de flujo del viento solar.
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Figura 3.3 Esquema de lineas de campo magnético interplanetario en el cual las flechas muestran la direccién
del flujo del viento solar, que en este caso tienen una velocidad de 300 km/s a la altura de la orbita terrestre.

Cerca del Sol, el angulo que forma la linea de campo con la direccion radial es pequeiio.
Pero al aumentar la distancia, el 4ngulo aumenta y a la altura de la orbita de la Tierra es de
unos 45°. Este angulo, llamado angulo de manguera, continia aumentando con la distancia.

La magnitud del campo transportado por el viento disminuye al alejarse del Sol, primero como
el cuadrado de la distancia y luego solamente como 1/r. Si el campo magnético del Sol no

fuera transportado por el viento, decaeria mucho mas rapidamente como el de un dipolo,

es decir 1/r’°. A la altura de la orbita de la Tierra, este campo tiene un valor de unas

5;/(1;/:10"°Teslas)=5><10"°Teslas. Por supuesto que estos valores son solo promedios

representativos. La direccion y la magnitud del campo magnético interplanetario varian
dependiendo de la velocidad del viento solar y pueden tomar valores muy diversos en el viento
transitorio originado en algin evento de actividad del Sol.

El campo magnético tiene efectos importantes en las propiedades del viento solar, esto causa
diferencias en algunos pardmetros paralelos y perpendiculares al campo, como la temperatura;

también soporta ondas y produce micro-inestabilidades.
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Consideramos solo el efecto causado por su trayectoria, es decir el camino que sigue.
Suponemos que el campo magnético esta inclinado un angulo y respecto a la velocidad radial

del plasma.

Figura 3.4 Espiral de campo magnético solar que esta rotando con una velocidad angular €2 vista desde el
polo norte. El viento solar aqui esta asumiendo el dominio del campo magnético y moviéndose radialmente
con una velocidad v, el campo magnético esta inclinado un angulo y .

de la figura 3.4 tenemos:

any =W 9 4oty (3.20)
cosy dr
= tam//:rd_go:rd_gozid_go .. b =velocidad del viento solaren r , Q:d—(o
dr d%tdt v dt t
= tanylzgr (3.21)
v

w = Angulo con el que la espiral pega en alglin cuerpo

Como el viento solar tiene una conductividad eléctrica muy alta, plasma y campo estan
congelados. Definimos el parametro S como el cociente entre la presion del plasma y la

presion magnética.
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_ 2up,

B
B,

(3.22)

donde B es la magnitud del campo magnético tipicoy p, es la presion del plasma.

Cuando existe una velocidad significativa del material, el movimiento contribuye con una

presion cinética p, = pV, entonces S es expresada como:

_ 24P,
B,

B + N, (3.23)

En el medio interplanetario £ >1 donde el plasma jala al campo.

La ecuacion 3.23 tiene sus componentes magnética y cinética. En otras palabras tenemos que

considerar la expresion de un fluido en movimiento

nm[z—$+(u-v)u}:—Vp+JxB (3,24)

En equilibrio, d%t =0; de ahi la ecuacion de momento se reduce a Vp=J xB que es una

condiciéon en que el gradiente de presion de la particula es balanceado por la tension

electromagnética.

Usando la relacién Vx B = g J podemos reescribir la ecuacion 3.24 como
(VxB)xB B (B-V)B vB?

Vp =
Hy Hy 21,

(3.25)

Si el campo magnético no varia a lo largo de B, el primer termino del lado derecho

desaparece.

V(p+ : J:o (3.26)

2

p+ =cte (3.27)

24,
La suma de la presion de la particula ( p) y la presion magnética (B%ﬂ j €s una constante
0

para un plasma en equilibrio.
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El parametro del plasma beta ( p ) se define como

p= 52 P .. f =Presion de la particula / presion del campo magnético (3.28)
2,

Si los cambios son principalmente en r, entonces:
B=B,+B,

_ oB
v-Bzozizi(Brrz)+ 1 0
r-dr rsend de

En coordenadas esféricas polares el campo magnético y la velocidad de flujo en el plano

ecuatorial suponemos las componentes (Br,O, Bw) y (Ur,O, U(p) que dependen solo de r.

di(Brrz):O = B,r’=B,r’=cte
,
N .
= [B, = ;’20 B, =Fuerza del campo en la superficie solar (3.29)
pero
B
tany =2
4 B,
B, =tanyB,
Q
Bq) = E I’Br
Q B} B,I; Q
g — 2B Bp= 0l &2 (3.30)
VR r o

donde la componente radial es aproximadamente %2 y la componente azimutal % , es claro

que después de una cierta distancia solo persiste B, .
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Con lo cual nos queda:

v

1
BZr4 BZr4 QZ A
Btotal Y Br2 + B(/ZJ :[%4—%_2

total — 2 2
r v

B r2 QZ %
B &(H—er (3.31)

3.2.1 TOPOLOGIA DEL CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO

El campo magnético interplanetario es la extension del campo magnético solar. En una forma
bastante aproximada, el campo magnético del Sol durante el minimo solar es anilogo a un

campo bipolar.

Como ya se menciono anteriormente, el viento solar extiende estas 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 ésta delgada hoja de corriente se le conoce como la hoja neutra y
se localiza basicamente a la altura del plano ecuatorial del Sol; por efecto de la rotacion del
Sol, las lineas de campo se deforman en el medio interplanetario, formando la espiral de

Arquimedes como ya se menciono anteriormente.

Conforme el Sol avanza hacia el maximo de actividad, las componentes multipolares aparecen
provocando que el campo magnético interplanetario presente muchos sectores de polaridad
diferente, ya que la hoja de corriente se distorsiona cada vez mas. Los patrones de sectores
presentan una estructura tridimensional; si el flujo del viento solar fuera uniforme e igual en
ambos hemisferios, la hoja de corriente se encontraria cerca del plano de la ecliptica.
Sin embargo, los ejes magnéticos y de rotacion del Sol no coinciden asi como la hoja de
corriente no es plana sino que presenta ondulaciones hacia abajo y hacia arriba, debido a la
topologia de los hoyos coronales dando la apariencia de una gran falda de bailarina, la cual

permea el medio interplanetario como se muestra en la figura 3.5.
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Figura 3.5 Esquematizacion del campo magnético hacia el medio interplanetario, donde se aprecia la hoja de
corriente eléctrica entre campos magnéticos en la misma direccion pero de sentidos opuestos, es por ello que
se le llama hoja de corriente neutra. Por el efecto de inclinacién del dipolo polar solar y de rotacion, la hoja
neutra adopta la forma de una falda de bailarina.

3.3 FLUJO MAGNETICO

El nimero total de lineas de fuerza creadas por un campo magnético se denomina flujo
magnético. Un campo magnético ocupa una cierta region del espacio y se puede considerar al
flujo magnético como la cantidad de campo magnético que atraviesa una superficie, es decir,
la cantidad de lineas de campo que atraviesan la superficie.

El flujo magnético generalmente es representado con la letra griega ®@. El flujo (®) a través de
un area perpendicular a la direccion del campo magnético, es el producto escalar del vector
campo por el vector superficie

®=B-S=BScosd
Si el campo no es constante o la superficie no es plana, el flujo se calcula mediante la integral

cb:jB-ds
S

El flujo representa el numero neto de lineas que atraviesan la superficie en direccion del

vector S que la representa, al referirnos a niimero neto se entiende que se cuentan como
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positivas las lineas que atraviesan la superficie en el sentido del vector S y negativas las del
sentido contrario.

El flujo magnético a través de superficies cerradas es siempre cero
fB-ds=0 (3.32)

En una superficie cerrada entran tantas lineas como salen, dentro de la superficie no nacen ni
mueren las lineas, por lo cual las lineas de campo magnético son siempre curvas cerradas.

La unidad de flujo magnético en el Sistema Internacional de Unidades es el Weber (WD),
de manera que

[@]=T -m* = NAm =Weber (Wb)

3.4 FLUJO MAGNETICO SOLAR

El campo magnético interplanetario (IMF) tienes su fuente en las regiones magnéticas abiertas
del Sol, observacionalmente identificadas con los hoyos coronales (ver figura 3.2)
La distribucion latitudinal, polaridades e intensidad del campo magnético de los hoyos
coronales varia con el ciclo de manchas solares; por lo cual es de esperarse que el campo
magnético interplanetario también muestre variaciones con el ciclo'.

Las medidas del magnetografo a bordo de la nave Ulysses en la década pasada, mostraron que

la magnitud ‘Br‘ de la componente radial del campo magnético interplanetario es

esencialmente independiente de la latitud y longitud heliograficas.

De la conservacion del flujo, se sigue que \Br‘~®abiem/(4nr2), donde r denota el radio

heliocéntrico y Dupiero €S la cantidad total de flujo abierto que cruza la superficie solar.
Este resultado simplifica mucho el problema de la variacion del campo magnético
interplanetario pues se tiene una sencilla relacion entre el parametro @,pierio @ la evolucion del
campo magnético fotosferico.

Para determinar, la distribucion del flujo abierto sobre la superficie solar a partir del campo

fotosferico observado, se aplica el método de superficie fuente del campo potencial.

"'En los afios cercanos al minimo existen dos grandes hoyos polares cuya vida media es de varios afios. Cerca del
maximo solar existen pequefios hoyos a medias y bajas latitudes cuya vida media suele ser de horas y dias.
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Sea A la latitud heliografica y ¢ la longitud heliografica. En este método el campo magnético
coronal B(r,/l, (p) se asume que satisface la condicion de libre de corriente VxB=0 |,
en una superficie esférica r = R =2.5R_ donde el efecto del flujo del viento solar quasi-radial
de salida es simulado requiriendo que B, =B, =0. R; denota el radio solar y R denota la

distancia a la cual se encuentra la superficie fuente en radios solares.

La condicion limite en la fotosfera se toma

B.(R.,4,9) =B, (R, A,p)/cos A (3.33)

los

donde B, es la componente observada en la linea de vista del campo fotosferico;

los
esta condicion radial igual toma en cuenta la quasi-radial y no potencial naturaleza del campo
en la fotosfera donde es medido.

La solucion de la ecuacion de Laplace da las tres componentes del campo coronal se hace

como una expansion que implica la funcion harmonica esférica Y, (ﬂ,(p) . Todas las lineas de

campo que se extienden desde r=R, a r=R, estin definidas como abiertas, el campo

SS

magnético en la superficie fuente puede ser expresado como

0 M=+1

Br(Rss7ﬂ” (p) = z z CIaImYIm (/19 (0) (334)

I=1 m=-1

donde

_ Q@I+D)(R/RY™
"I+ 14 IR /R)M™

3, = [B.(R., 4,0)Y, (4,0)dQ (3.35)

En la ecuacion (3.35) la integral esta tomada sobre todo el angulo s6lidoC), el asterisco denota
un complejo conjugado.

El flujo abierto total esta dado por:

D

abierto

=R [|B. (R, 4, p)dQ (3.36)
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CAPITULO 4
DATOSY RESULTADOS

La temperatura es la propiedad de los sistemas que determina si estan en equilibrio térmico
y una magnitud fisica descriptiva de un sistema que caracteriza la transferencia de energia
térmica o calor, entre ese sistema y otros. El concepto de temperatura se deriva de la idea de
medir el calor o frialdad relativos y de la observacién de que el suministro de calor a un
cuerpo conlleva un aumento de su temperatura mientras no se produzca la fusion o ebullicién.
En el caso de dos cuerpos con temperaturas diferentes, el calor fluye del méas caliente al méas
frio hasta que sus temperaturas son idénticas y se alcanza el equilibrio térmico. Por tanto los
términos de temperatura y calor, aunque relacionados entre si, se refieren a conceptos
diferentes: la temperatura es una propiedad de un cuerpo y el calor es un flujo de energia entre
dos cuerpos a diferentes temperaturas. La temperatura es, desde un punto de vista
microscopico, una medida de la energia cinética asociada al movimiento aleatorio de las
particulas que componen el sistema.

En el Sistema Internacional de Unidades, la unidad de temperatura es el Kelvin. Sin embargo,
estd muy generalizado el uso de otras escalas de temperatura; concretamente la escala Celsius
(o centigrada) y en los paises anglosajones la escala Fahrenheit. Una diferencia de temperatura

de un Kelvin equivale a una diferencia de un grado centigrado.

41 TEMPERATURA DE BRILLO

La radiacion infrarroja es una emision de energia en forma de ondas electromagnéticas en la
zona del espectro electromagnético® situada inmediatamente después de la zona roja de la
radiacion visible. La longitud de onda de la radiacion infrarroja es menor que la de las ondas
de radio y mayor que la de la luz visible, oscila entre aproximadamente 10° y 10 metros.
Esta radiacion puede detectarse como calor.

La imagen infrarroja (IR) es aquella que toma un satélite en el llamado canal o banda
infrarroja. Las longitudes de onda IR a las cuales son sensibles los sensores u ojos del satélite,

estan entre los 10 y los 12 micrometros.

1 Ver Apéndice II
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En dicha zona del espectro electromagnético el ojo IR del satélite estd detectando estructuras
nubosas, terrestres 0 maritimas que emiten sefiales en dichas longitudes de onda. El canal IR
se basa en un principio basico de la fisica que indica que todo cuerpo que se encuentre a una
temperatura determinada emite una radiacion electromagnética que depende de dicha
temperatura de emision. A esta temperatura se le denomina temperatura de brillo del cuerpo
emisor (Th). Por ejemplo, el Sol emite a una temperatura de brillo equivalente a 6000°C.

La Tierra, para un observador en el espacio como lo es un satélite, emite por término medio
como si tuviera una temperatura de brillo del orden de 17 a 20°C. Lo mismo le sucede al ser
humano: por poseer una temperatura dada, nuestro cuerpo emite radiacion térmica que

nuestros ojos, sensible a la luz visible o blanca, no ven.

4.2 TEMPERATURA GLOBAL

Una red de medidores independientes distribuida en una zona amplia da un promedio
razonable de la temperatura para una region mas pequefia y que tiene pocos medidores. Las
regiones con pocos medidores, como las regiones polares, el interior de Africa y el Pacifico
sur estan asociadas con incertidumbres en la temperatura que son mayores que las de Europa y
Estados Unidos que cuentan con muchos medidores. La falta de datos normalmente se llena
por técnicas de interpolacion, pero esto representa un problema para estimar la temperatura
promedio global de la Tierra de manera mas confiable.

La temperatura promedio global se calcula a partir de un gran namero de medidas hechas por
una red global de estaciones climaticas. Hay diferentes formas de calcular el valor
del promedio global y diferentes tipos de datos de temperatura global. La diferencia entre
varias series de datos refleja incertidumbres que pueden ser debidas al método analitico.
Ademas, los datos de la temperatura global que se obtienen no son homogéneos ya que estan

basados en el nimero de estaciones, las cuales varian con el tiempo y el espacio.
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4.3 VARIABILIDAD CLIMATICA Y ACTIVIDAD SOLAR

De medidas de la radiacién terrestre realizadas por satélites se sabe que durante las
condiciones presentes, las nubes reflejan mas energia que la que atrapan, dando lugar a un
enfriamiento neto. Un incremento de nubes de baja altitud dara como resultado un
enfriamiento, mientras que un incremento de nubes de alta altitud resultarda en un
calentamiento del planeta. Un incremento de la cantidad total de nubes sin cambio en la

fraccion del tipo de nubes se cree que da como resultado un enfriamiento de la Tierra.

Una posible relacion entre la variabilidad climatica y la actividad solar podria ser a través de
las nubes. El decremento o incremento en la cubierta de nubes parece estar asociada con
cambios en el flujo de rayos cdsmicos que a su vez son debidos a la variabilidad solar.
En particular, es el campo magnético solar abierto, llevado por el viento solar al medio
interplanetario, el que modula el flujo de rayos césmicos. El efecto de los rayos cosmicos en la
atmosfera se da en dos formas: Actuando como nucleadores de nubes o afectando la
transparencia atmosférica. Las variaciones en la transparencia atmosférica pueden ser causadas
por cambios en las concentraciones de ciertos aerosoles o por cambios en la composicién
quimica de los constituyentes menores de la atmdésfera, que absorben radiacion en diferentes
longitudes de onda, al interaccionar con los rayos cosmicos. Por otro lado, los rayos cosmicos
pueden producir un cambio en la densidad de la cubierta nubosa: la formacion de nubes se
Ileva a cabo en la tropdsfera y que esta capa esta permeada por un campo eléctrico vertical que
se forma por la diferencia de potencial que existe entre la superficie y la ionosfera; en las
regiones donde hay cubierta de nubes, este campo eléctrico polariza el tope y fondo de la
cubierta de nubes induciendo nuevamente un campo eléctrico a través de la cubierta nubosa.
Las gotas de nube pueden capturar carga eléctrica dependiendo de la concentracion de iones
atmosféricos disponibles la cual a su vez depende de los rayos cdsmicos, ya que son los
agentes ionizantes. Esto sugiere que el proceso de nucleacion es eficiente en gotas de nubes
con carga eléctrica, entonces, como resultado de la accion de los rayos cosmicos sobre la
atmosfera se forma una especie de filtro opaco, el cual evita el paso de la radiacion solar a las
capas mas bajas y esto puede afectar sin duda alguna el balance radiativo global del planeta y
por ende la temperatura global y el clima. Esto queda mejor ilustrado en la figura 5.1

(ver capitulo 5) donde se muestra un esquema de los procesos mencionados anteriormente.
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4.4 DATOS

Para encontrar una posible correlacion entre el flujo magnético solar y la temperatura terrestre,
se analizaron tres series de datos de temperatura, de los cuales, una era la temperatura de brillo
troposférica global y las dos series restantes temperaturas globales terrestres GLB (Global
Mean Monthly and Global Land-Ocean Temperature) y HadCRUG (Hadley Centre for

Climate Prediction and Research).

Para la temperatura troposferica de brillo, los datos se obtuvieron directamente de la base de
datos de satélites de la NASA, y se obtuvieron de NASA Global Hydrology and Climate

Center’s MSU, su pagina electrénica es: http://wwwghcc.msfc.nasa.gov/temperature

los cuales fueron grabados por el Microwave Sounding Unit (MSU) un radiémetro?
perteneciente a una serie de satélites de la National Oceanic and Atmospheric Administration,

su pagina electronica es: http://www.noaa.com. Estas temperaturas globales de brillo han sido

monitoreadas desde 1979 con el MSU. Los datos dan un registro global de las fluctuaciones de
temperatura en la troposfera y la estratosfera baja; y muestran los datos mensuales con

anomalias de temperatura.

La siguiente serie de datos que se analizdé (GLB) se obtuvo de la base de datos de NASA
GISTEMP (Goddard Institute for Space Studies Surface Temperatura Analysis) su pagina
electrénica es: http://data.giss.nasa.gov/gistemp/tabledata/GLB.Ts+dSST.txt.

GISTEMP da una medida mensual del cambio de la temperatura global superficial desde
1880, cuando una distribucion global de estaciones meteoroldgicas fue establecida,
introduciendo datos para su analisis, recolectados por los principales servicios meteorolégicos
nacionales alrededor del mundo, y que forman parte de lo que son los datos de la Global
Historical Climatology Network. Estos datos fueron aumentados por SCAR una red de

estaciones en la Antartida.

El indice de temperatura que se da en esta serie de datos, es el promedio de las mediciones
obtenidas en estaciones meteorolégicas medidas sobre tierra con temperaturas obtenidas en la

superficie del océano medidas desde satélite.

2 Un radiémetro es un instrumento que sirve para medir la temperatura de brillo.
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La ultima serie de datos que se analizaron (HadCRUG), se obtuvieron del Hadley Centre for
Climate Prediction and Research, su pagina electronica es:
http://www.met-office.gov.uk/research/hadleycentre/CR_data/Monthly/HadCRUG.txt

Estos datos son promedios regionales mensuales y anuales desde 1870 en adelante, y son
obtenidos de una red en tierra y registros de temperatura superficial. Estos datos fueron
calculados usando un método estadistico llamado promedio éptimo que da una estimacion del
error en la precision de los valores; es decir, el método consiste en dar una mejor estimacién
del valor real, a partir de incertidumbres independientes usando funciones de correlacion
estandard para estimar la covariabilidad local de los datos y dar un promedio global méas

preciso.

Los datos de los flujos magnéticos solares que se utilizaron en la presente tesis fueron
proporcionados directamente por el Dr. Y. M. Wang (E.O. Hulburt Center for Space Research,
Naval Research Laboratory) que los obtuvo por un procedimiento que el desarrolla en dos
articulos publicados en Journal of Geophysical Research y The Astrophysical Journal (ver

referencias).

El intervalo de tiempo de las tres series de datos de temperatura y de los flujos magnéticos

solares que se manejaron, fue a partir de enero de 1979 a diciembre de 1998.

4.5 RESULTADOS

En esta seccion se muestran todos los resultados del trabajo. Las graficas se elaboraron con el
paquete OriginLab 7.5 y Microsoft Excel 2003.

Primero se muestran los datos de las temperaturas tanto de brillo como globales y del flujo
magnético solar con respecto al tiempo. Posteriormente se muestra una serie de graficas

suavizadas de estos mismos datos. Finalmente se presentan en tablas comparativas los

coeficientes de determinacion (R*) para cada grupo de datos.
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4.5.1 SERIES DE TIEMPO DE LA TEMPERATURA'Y DEL
FLUJO MAGNETICO SOLAR

En las siguientes tres graficas se pueden observar las variaciones de la temperatura respecto a
los afios, En la figura 4.1 se observa la grafica de la variacion de la temperatura troposférica de

brillo. En las figuras 4.2 y 4.3 respectivamente, se observan las temperaturas globales
terrestres en el mismo intervalo de tiempo.
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Figura 4.1 Grafica de la Temperatura Troposferica de brillo respecto al tiempo.

100
80
60
40 H

20

Temperatura Global (K)

-20 -

T T T T T T T T T 1
1980 1985 1990 1995 2000 2005

Figura 4.2 Grafica de la Temperatura Global Terrestre (GLB) respecto al tiempo.
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Figura 4.3 Gréfica de la Temperatura Global Terrestre (HadCRUG) respecto al tiempo.

En las figuras 4.4, 45 y 4.6 se grafica el comportamiento respecto al tiempo del flujo
magnético abierto, cerrado y total del Sol en un intervalo de 1979 a 1998. Como se mencion6

anteriormente, el flujo magnético esta en Weber (Wb).
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Figura 4.4 Gréfica del flujo magnético solar abierto respecto al tiempo.
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Figura 4.5 Grafica del flujo magnético solar cerrado respecto al tiempo.

16 —
144
124

10 +

Flujo Magnético Total (Wb)

] : ] : ] : ] :
1 t 1 t t 1 t
1980 1985 1990 1995 2000

Figura 4.6 Gréfica del flujo magnético solar total respecto al tiempo.
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En la figura 4.7 se presentan los tres flujos magnéticos solares respecto al tiempo, se observa

un comportamiento similar entre el flujo magnético total y cerrado; notamos que el flujo

abierto es casi 5 veces menos intenso que los otros dos.
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Figura 4.7 Gréfica de flujos magnéticos solares respecto al tiempo.

4.5.2 CORRELACIONES ENTRE TEMPERATURA Y
FLUJO MAGNETICO SOLAR

Ahora, al graficar el flujo magnético solar total, cerrado y abierto respecto a la temperatura de

brillo troposferica global se obtuvieron las siguientes graficas.
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Figura 4.8 Gréfica del flujo magnético total respecto a la temperatura de brillo.
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Figura 4.9 Gréfica del Flujo Magnético Cerrado respecto a la temperatura de brillo.
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Figura 4.10 Gréfica del flujo magnético abierto respecto a la temperatura de brillo.
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Igualmente se grafica el flujo magnético solar total, cerrado y abierto respecto a las dos series
de temperaturas globales obteniéndose las siguientes graficas.

100+ .
. .
80+ *
. .
. oo .
X .
= . .
= 60+ . * . °° ¢
g o o° ® o ® .. n.. .
o Ri. e ° .2 *
0} 40 3™ .« A ..'=: ]
© u':. .'u. 3 . e o® o ® ve 0y,
2 : .!:f. ‘e Bt . ®e ° :.
S 20- N O I B
Q. : .. .. ° * e o° ': o %
~ 0 ‘.' o« 2 . 0’
. : . .
-204
T T T T T T T T T
2 4 6 8 10 12 14 16

Flujo Magnético Total (Wb)

Figura 4.11 Gréfica del flujo magnético total respecto a la Temperatura Global Terrestre (GLB).
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Figura 4.12 Gréfica del flujo magnético cerrado respecto a la Temperatura Global Terrestre (GLB).
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Figura 4.13 Gréfica del flujo magnético abierto respecto a la Temperatura Global Terrestre (GLB).
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Figura 4.14 Grafica del flujo magnético total respecto a la Temperatura Global Terrestre (HadCRUG).
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Figura 4.15 Gréfica del flujo magnético cerrado respecto a la Temperatura Global Terrestre (HadCRUG).
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Figura 4.16 Grafica del flujo magnético abierto respecto a la Temperatura Global Terrestre (HadCRUG).
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Se observa una similitud en la dispersion de puntos en las graficas de la temperatura y el flujo
magnético total y cerrado, siendo que con el abierto se dispersan de forma diferente.
En las siguientes gréficas se emplearon series con un suavizamiento de 12 meses. Se define la
suavizacion de series de tiempo (movimientos medios) como sigue: Dado un conjunto de

ndmeros Y.,Y,,Y,... Un movimiento medio de orden N es aquel que viene dado por la

sucesion de medias aritméticas.

Yo +Y, + Yy o+ Yo+ Y, Yo+, o+ Y, (4.1)
N , N , N :

Las sumas de los numeradores de la ecuacion (4.1) se llaman movimientos totales de orden N.
Si por ejemplo los datos son dados anual o mensualmente, se llama movimiento medio de
orden N a un movimiento medio de N afios o un movimiento medio de N meses,

respectivamente.

Asi, se habla de movimientos medios de 5 afios, movimientos medios de 12 meses, etc.
Naturalmente que cualquier otra unidad de tiempo puede igualmente utilizarse.
Los movimientos medios tienen la propiedad de tender a reducir la cantidad de variacion
presente en un conjunto de datos. En el caso de series de tiempo, esta propiedad se utiliza a
menudo para eliminar las fluctuaciones no deseadas y el proceso se llama suavizacion de
series de tiempo.

Si en la ecuacion (4.1) se emplean las medias aritméticas ponderadas, siendo los pesos dados

con antelacion, la sucesion se llama movimiento ponderado de orden N.
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Figura 4.17 Gréfica suavizada del flujo magnético total respecto a la temperatura de brillo.
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Figura 4.18 Grafica suavizada del flujo magnético cerrado respecto a la temperatura de brillo.
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Figura 4.19 Gréfica suavizada del flujo magnético abierto respecto a la temperatura de brillo.
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Figura 4.20 Gréfica suavizada del flujo magnético total respecto a la Temperatura Global Terrestre

(GLB).
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Figura 4.21 Grafica suavizada del flujo magnético cerrado respecto a la Temperatura Global Terrestre
(GLB).
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Figura 4.22 Gréfica suavizada del flujo magnético abierto respecto a la Temperatura Global Terrestre
(GLB).
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Figura 4.23 Gréfica suavizada del flujo magnético total respecto a la Temperatura Global Terrestre
(HadCRUG).
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Figura 4.24 Gréfica suavizada del flujo magnético cerrado respecto a la Temperatura Global Terrestre
(HadCRUG).
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Figura 4.25 Grafica suavizada del flujo magnético abierto respecto a la Temperatura Global Terrestre
(HadCRUG).

4.5.3 CORRELACIONES ENTRE EL FLUJO MAGNETICO
SOLAR Y MANCHAS SOLARES

Las siguientes graficas muestran la correlacion entre el flujo magnético solar y el nimero de
manchas solares, de las cuales se han estudiando y clasificado hasta la fecha 23 ciclos solares.
El ciclo 19 fue el mayor de la historia registrada (con un maximo de 201 manchas en marzo de

1958), y el ciclo 22 fue el tercero mayor (con un maximo de 159 manchas en julio de 1989).
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Figura 4.26 Gréafica de manchas solares respecto al tiempo.
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Figura 4.28 Grafica de manchas solares respecto al flujo magnético cerrado.
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Figura 4.29 Grafica de manchas solares respecto al flujo magnético abierto.



Capitulo 4 - Datos y Resultados

Numero de manchas solares

160 ]
140 ]
120 ]
100 ]

80 ]

60 ]
40 ]

204

Suavizamiento

o -
©
=
o
=
N

Flujo Magnético Total (Wb)

Figura 4.30 Gréfica suavizada de manchas solares respecto al flujo magnético total
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Figura 4.31 Gréfica suavizada de manchas solares respecto al flujo magnético cerrado
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Figura 4.32 Gréfica suavizada de manchas solares respecto al flujo magnético abierto

4.6 RESUMEN DE RESULTADOS

En esta seccion se muestran las tablas del coeficiente de determinacion en los datos sin
suavizar y suavizados, notando un incremento en el coeficiente de determinacion en las
gréficas suavizadas a 12 meses. Para poder entender el coeficiente de correlaciéon y el
coeficiente de determinacion daré la siguiente definicion:

El factor de correlacion lineal lo podemos definir como una distribucion bidimensional en la
que puede ocurrir que las dos variables guarden algun tipo de relacion entre si. El coeficiente
de correlacion lineal mide el grado de intensidad de esta posible relacion entre las variables.
Este coeficiente se aplica cuando la relacién que puede existir entre las variables es lineal;
es decir, si representamos en una grafica los pares de valores de las dos variables la nube de
puntos se aproximaria a una recta.

El coeficiente de correlacion lineal se calcula aplicando la siguiente formula:

L (X = Xo)*(Yi=Yy)
e n Az

R_
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El numerador se denomina covarianza y se calcula de la siguiente manera: en cada par de
valores (X,Y) se multiplica la X menos su media, por la Y menos su media. Se suma el
resultado obtenido de todos los pares de valores y este resultado se divide por el tamafio de la
muestra. ElI denominador se calcula como el producto de las varianzas de X y de Y, a este

producto se le calcula la raiz cuadrada.

Los valores que puede tomar el coeficiente de correlacion "R " son: -1<r<1

Si"R" >0, lacorrelacion lineal es positiva (si sube el valor de una variable sube el de la otra).
La correlacion es tanto méas fuerte cuanto més se aproxime a 1.

Si "R " <0, la correlacidn lineal es negativa (si sube el valor de una variable disminuye el de
la otra). La correlacion negativa es tanto mas fuerte cuanto mas se aproxime a -1.

Si "R " =0, no existe correlacion lineal entre las variables. Aunque podria existir otro tipo de

correlacion (parabolica, exponencial, etc.).

De todos modos, aunque el valor de "R " fuera proximo a +1 o -1, tampoco esto quiere decir
obligatoriamente, que existe una relacion de causa-efecto entre las dos variables, ya que este
resultado podria haberse debido al azar. Se puede demostrar una relacion algebraica entre R y
el andlisis de la varianza de la regresion de tal modo que su cuadrado (coeficiente de
determinacion) es la proporcion de variacion de la variable dependiente Y debida a la

regresion.

Al coeficiente de correlacion R elevado al cuadrado se le Ilama coeficiente de determinacion
y es una medida de la bondad del ajuste (grado en que cualquier conjunto de observaciones
empiricas se adapta a un valor tedrico) del modelo ya que da la proporcién de variacion de Y

explicada por el modelo.

Una observacion importante para nuestro trabajo es que se calculé R* y no R.

En el programa Excel donde se realizaron las gréficas, el cuadrado de la R nos recuerda que
quiza la correlacion lineal sea mala, pero otro tipo de correlacion (logaritmica, polindmica,
potencial o exponencial) podria ajustarse mejor. En este trabajo Unicamente se uso la

correlacién lineal.
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Tabla 9. Coeficientes de determinacion en la temperatura de brillo y los flujos
magnéticos solares.

Temperatura de Brillo R®
FMT vs Brillo 0.01
FMT vs Brillo (suavizada) 0.03
FMC vs Brillo 0.02
FMC vs Brillo (suavizada) 0.04
FMA vs Brillo 0.06
FMA vs Brillo (suavizada) 0.10

Tabla 10. Coeficientes de determinacion en la temperatura global GLB y los flujos
magnéticos solares.

Temperatura Global GLB R®
FMT vs Global 0.001
FMT vs Global (suavizada) 0.005
FMC vs Global 0.0005
FMC vs Global (suavizada) 0.001
FMA vs Global 0.09
FMA vs Global (suavizada) 0.26
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Tabla 11. Coeficientes de determinacion en la temperatura global HadCrut y los flujos
magnéticos solares.

Temperatura Global HadCrut R®
FMT vs Global 0.05
FMT vs Global (suavizada) 0.08
FMC vs Global 0.03
FMC vs Global (suavizada) 0.05
FMA vs Global 0.22
FMA vs Global (suavizada) 0.44

Tabla 12. Coeficientes de determinacion en las manchas solares y los flujos magnéticos

solares.

Manchas Solares R?
FMT vs Manchas Solares 0.85
FMT vs Manchas Solares (suavizada) 0.98
FMC vs Manchas Solares 0.87
FMC vs Manchas Solares (suavizada) 0.99
FMA vs Manchas Solares 0.05
FMA vs Manchas Solares (suavizada) 0.09
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Como se puede observar, los coeficientes en las graficas suavizadas se incrementaron; también
se observa que las gréficas del flujo magnético total y cerrado son muy similares. Se omitio la
linea de tendencia lineal en las graficas y Unicamente se presenta el coeficiente de
determinacion. De las graficas podemos concluir que no hay una buena correlacion entre el
flujo magnético solar y la temperatura terrestre, excepto para el caso del flujo magnético
abierto y la temperatura global suavizada, en donde una posible correlacion se pudiera

presentar.

Ademas para las tres series de temperatura usadas el coeficiente de correlacion maximo
siempre correspondi6 al flujo magnético abierto. Se observa que hay una buena correlacion
entre las manchas solares que son estructuras de campo cerradas y el flujo magnético total y
cerrado, lo cual es de esperarse ya que son fendmenos muy relacionados, no asi para el flujo
abierto; esto debido a que las regiones magnéticas abiertas del Sol (hoyos coronales) son la
fuente del campo magnético interplanetario, y la intensidad del campo magnético de los hoyos
coronales varia con el ciclo de manchas solares, por lo cual es de esperarse que el campo
magnético también muestre variaciones con el ciclo, es decir que el campo magnético
interplanetario es dependiente del campo magnético abierto y el campo magnético
interplanetario es el campo magnético solar transportado por el viento solar.
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CAPITULO5
CONCLUSIONES

En el presente capitulo se dan las conclusiones generales y particulares sobre los resultados

obtenidos en la presente tesis, asi como las posibles causas que afectaron los mismos.

La emergencia del flujo magnético en la superficie del Sol es una manifestacion basica de la
actividad solar. Las manchas solares y las regiones activas en la fotosfera, rafagas,
hoyos coronales, eyecciones de masa coronal, etc., en la corona solar son el resultado de la
emergencia, transporte e interaccion del flujo magnético en la atmdsfera del Sol.
El flujo magnético se transporta a través del medio interplanetario, alcanzando la Tierra
y produciendo entre otros fendmenos la actividad geomagnética. El flujo magnético puede ser
dividido en total, cerrado y abierto de acuerdo a la topologia de campo magnético de la regién
solar asociada. Por ejemplo, las manchas solares y las faculas son regiones de campo cerradas

mientras que los hoyos coronales son regiones de campo magnético abierto.

Al analizar tres series de datos de temperatura (Brillo, GLB y HadCRUG), se observa que la
temperatura esta subiendo globalmente. Esto se ha atribuido al cambio climatico del planeta.
El planeta cambia constantemente su temperatura, actualmente la temperatura global promedio
es de aproximadamente 15°C (288°K); evidencias geoldgicas y de otros tipos sugieren que en
el pasado este promedio puede haber bajado hasta 7°C y subido hasta 27°C.

Del comportamiento estadistico de los flujos magnéticos solares, se observd un
comportamiento similar entre el flujo cerrado y el flujo total. La intensidad del flujo
magnético abierto es muy pequefia (~ 5veces menor) en comparacion con los otros dos flujos,

esto se puede apreciar en la figura 4.7 donde ellos se comparan respecto al tiempo.

La correlacién entre las temperaturas y los flujos magnéticos cerrado y total fue minima, sus
valores se pueden observar en las tablas de resultados del capitulo anterior (Tablas 6, 7 y 8).
El flujo abierto es el que presenta la mayor correlacion, el maximo coeficiente de
determinacion fue de 0.44 para el flujo abierto y la temperatura global HadCrut, aunque

también para las otras temperaturas el maximo coeficiente se obtuvo para el flujo abierto.
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Al tener bajos coeficientes de correlacion lineal se uso un método estadistico para los datos
Ilamado suavizamiento para series de tiempo, el cual se hizo a 12 meses, dando como

resultado coeficientes de determinacién mas altos pero no significativos.

En el caso de series de tiempo, este método se utiliza para eliminar las fluctuaciones no
deseadas. Las graficas de manchas solares y flujo magnético muestran que la correlacion mas
alta fue de 0.99 para el flujo cerrado, que es de esperarse ya que las manchas son estructuras
de campo magnético cerrado. Esto, se verifica observando que la correlacion entre las
manchas solares y el flujo abierto es muy baja, de 0.09. Por lo tanto, el campo magnético

cerrado del Sol tiene una influencia minima sobre la temperatura troposférica global terrestre.

Todo lo anterior sugiere que el flujo magnético abierto es el Gnico que puede indirectamente
afectar la temperatura global terrestre, a través de su interaccidon con los rayos cosmicos y las
nubes terrestres. Proponemos en la figura 5.1 un esquema de la influencia de la actividad solar

en el clima terrestre.
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Figura 5.1 Esquema de la accion de la actividad solar en los procesos de la atmoésfera baja, los parametros

meteoroldgicos y climaticos.
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APENDICE |

Al. DIAGRAMA HERTZPRUNG - RUSSELL

Los tipos de estrellas pueden caracterizarse por la temperatura (aproximadamente su color)
y la cantidad de luz que radian (magnitud absoluta). EI diagrama H-R es un plano cartesiano
al cual llevamos las estrellas, segun ese par de coordenadas. Se puede observar este diagrama

en la figura Al.

Azul Color Rojo
-4
HMuy _Gigantaa Supergigantes Gran massa
Brillante _azules At AR W TR S ¥y
g, ; Giga_nt.es rojas | gran diametro
"'-"_.. Variables - $ubgl1§antsa
‘- Cefeidas i
Luminosidad Poca masa
=] g
v
magnitud FIETR mediano tamario
abscluta -Sol -
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brillante blancas . ¥
- O B A F G K M| poco didmetro
Caliente Temperatura Frio

Figura Al. Diagrama H-R que involucra la magnitud, el color de todas las estrellas, la masa y tamafio
para las estrellas de la secuencia principal solamente.

Si tomaramos las estrellas del cielo para llevarlas al diagrama H-R, registrando su brillo real,
deberiamos conocer la distancia que nos separa de cada una, y adicionalmente, registrar con
precision su color. La relacion entre el color y la temperatura superficial de los astros, esta dada
por la clase espectral de la estrella (O, B, A, F, G, K, M), al igual que la relacién existente entre el
brillo aparente y la distancia que esta dada por la magnitud absoluta.

En el eje vertical figura la luminosidad absoluta en clases de magnitud o la luminosidad
en unidades de luminosidad solar. En el eje horizontal se hallan las clases espectrales, o bien,

la relacion entre la temperatura superficial o el color.
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La mayoria de las estrellas se sitian sobre la secuencia principal que se extiende desde el angulo
superior izquierdo al inferior derecho. Arriba a la izquierda estan las estrellas blancas y azules de
gran luminosidad y masa, en el centro las estrellas amarillas parecidas al Sol y abajo a la derecha
las enanas rojas. En la parte superior derecha se sitdan las gigantes rojas. Abajo a la izquierda se
hallan algunas enanas blancas. Las restantes zonas del diagrama estdn practicamente vacias.
La mayoria de las estrellas consumen el principio y la mitad de su vida en el estado que las sitla
a lo largo de la linea de la secuencia principal (en la actualidad el Sol se halla en esta situacion).
Es la fase estable de combustion de hidrogeno. La posicion a lo largo de la linea viene
determinada por su masa: las estrellas de gran masa estan en la region de las gigantes azules,

y las de masa pequeria, entre las enanas.

Las demas regiones del diagrama sélo estan pobladas cuando las estrellas ordinarias han
guemado buena parte de su hidrégeno y empiezan a evolucionar, separandose de la linea de la
secuencia principal, hacia la derecha y hacia arriba (fase de gigantes rojas) y posteriormente hacia

la izquierda y hacia abajo (fase de enanas blancas).

Las estrellas de la Via Lactea son mas heterogéneas que las de cualquier tipo de cumulo;
las estrellas de un cumulo globular difieren ostensiblemente, por su génesis, de las de un
cumulo galactico; las primeras son estrellas viejas de primera generacion y con bajo contenido
metalico, mientras las segundas son jovenes, de segunda generacion y alto contenido metéalico.

Esa diferencia debera expresarse en los diagramas H-R de ambos cimulos.

Con el tiempo el diagrama H-R se va despoblado en la secuencia principal, y lo hara de arriba
abajo, pues las estrellas de gran masa terminan primero sus reacciones termonucleares,
mientras las de masa pequefia han de esperar. Los cumulos galacticos o abiertos, nutridos de
estrellas jovenes, muestran un diagrama H-R nutrido en la secuencia principal a diferencia de

los diagramas de los cimulos globulares.
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Figura A2. El diagrama H-R para estrellas con gran afinidad: de un camulo globular o cerrado y de un
cumulo galactico o abierto.

A2. CLASIFICACION ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS

Las estrellas se clasifican de acuerdo a su tipo espectral. El tipo espectral de cada estrella se
determina dispersando su luz en un espectro, es decir, un arco iris artificial donde cada color
representa cierta cantidad de energia. El espectro mostrard lineas oscuras o interrupciones
cuando existe material absorbente entre la estrella y el observador (espectro de absorcion)

o lineas brillantes, cuando existe un gas que ha sido excitado (espectro de emisién).

Los tipos espectrales basicos son O, B, A, F, G, K y M. Las estrellas O son las calientes
(25000 °K) vy las estrellas M son las frias (3000 °K). Cada tipo espectral se subdivide del
0 al 9, siendo 9 la temperatura minima para cada tipo espectral. EI Sol es una estrella
promedio, de tipo espectral G2, madura y su temperatura superficial es de casi 6000 °K. En
general, las estrellas que son mas calientes y brillantes que el Sol es porgue tienen una masa

superior.

e Tipo O.- Estrellas azules. Ejemplo del "vive rapido, muere joven", estas estrellas,
las mas calientes, queman su energia tan deprisa que se agotan en unos pocos millones

de anos.
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e Tipo B.- Estrellas blanco-azuladas. Muy densas, incluso la mas pequefia de ellas tiene
una masa muchas veces mayor que la de nuestro Sol. Su ciclo de vida es corto, pero no
tanto como el de las tipo O. Su temperatura oscila entre los 10000 y los 30000 grados

centigrados y su masa es de 5 a 60 veces la del Sol.

e Tipo A.- Estrellas blancas. Su temperatura va de 8000 a 10000 grados centigrados y su

masa esta entre 2 y 20 veces la masa solar.

e Tipo F.- Estrellas blanco-amarillas. Con una masa que puede ir de 0.5 a 10 veces la del
Sol, y una temperatura entre 6000 a 8000 grados centigrados, estas estrellas pueden

tener alrededor planetas con condiciones de vida similares a las terrestres.

e Tipo G.- Estrellas amarillas. El Sol pertenece a esta categoria. Se piensa que son las
mas propicias a la existencia de vida, ya que emiten energia suficiente para calentar los
planetas aunque sin achicharrarlos con su radiacién. Su masa oscila entre una décima
parte de la del Sol (para las enanas amarillas) a 12 veces la solar para las mas grandes.
Su temperatura varia de los mas de 4000 para las mas frias a los 6000 de las mas

calientes.

e Tipo K.- Estrellas naranjas. Con masas entre un cuarto y 12 veces la masa del Sol,
con temperaturas entre 3000 y 5000 grados centigrados, estas estrellas también pueden

albergar planetas con condiciones de vida razonables.

e Tipo M.- Estrellas rojas. Es la clase mas comun de estrellas y la que tiene un ciclo de
vida maés alto, gracias a su reducido ritmo de consumo de energia. Masas de la mitad

de la solar a 20 veces esta, y temperaturas entre 2000 y 3000 grados centigrados.

e Tipo D.- Estrellas enanas blancas. Como la luz que emiten no es su luz propia, sino de
su atmosfera, no se puede usar su espectro para definir sus propiedades, cada una es

diferente.
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APENDICE II

A2. ESPECTRO ELECTROMAGNETICO

Las ondas electromagnéticas cubren una amplia gama de frecuencias o de longitudes de ondas
y pueden clasificarse segun su principal fuente de produccion. La clasificacion no tiene limites

precisos.

Region del Espectro Intervalo de Frecuencias (Hz)
Radio-microondas 0-3.0x10"

Infrarrojo 3.0x10' - 4.6x10"

Luz visible 4.6x10' - 7.5x10"
Ultravioleta 7.5x10" - 6.0x10"

Rayos X 6.0x10'° - 1.0x10*

Radiacion gamma 1.0x10%° - ............

En la figura siguiente, se muestra las distintas regiones del espectro en escala logaritmica.
En esta escala las ondas de radio y microondas ocupan un amplio espacio. En esta escala
podemos ver todas las regiones del espectro, sin embargo, el tamafio relativo de las distintas

regiones estd muy distorsionado.

infrarrojo visiuble ultrawvicleta
r

radio-rmicroondas ray oS- gatntna —=

T T T T T T T T T T | T
2 4 A 10 12 14 18 20 a2 24
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En esta otra figura, se representa las distintas regiones del espectro en escala lineal.
Vemos como la region correspondiente a las ondas de radio y a las microondas es muy
pequefia comparada con el resto de las regiones. El final de la region ultravioleta estaria varios

metros a la derecha y el final de los rayos X varios kilometros a la derecha.

radio-microondas

£

infrarrojo visible ultravioleta —=

[ | | [
240t 410t 10" 10t He

warios metros para finalizar la regién ultravioleta ——=
varios kildémetros para finalizar los rayosd, ——

Por lo tanto, no se puede dibujar la representacion lineal de todo el espectro electromagnético,
por que seria de un tamafio gigantesco. Pero se puede dibujar la representacion lineal de una
fraccion del espectro electromagnético, para darnos cuenta de las dimensiones relativas reales

de sus distintas regiones.

Las caracteristicas de las distintas regiones del espectro son las siguientes

Ondas de Radiofrecuencia

Sus frecuencias van de 0 a 10° Hz, se usan en los sistemas de radio y television y se generan
mediante circuitos oscilantes. Las ondas de radiofrecuencia y las microondas son
especialmente utiles por que en esta pequena region del espectro las sefales producidas
pueden penetrar las nubes, la niebla y las paredes. Estas son las frecuencias que se usan para
las comunicaciones via satélite y entre teléfonos moviles. Organizaciones internacionales y los
gobiernos elaboran normas para decidir que intervalos de frecuencias se usan para distintas
actividades: entretenimiento, servicios publicos, defensa, etc.

En la figura, se representa la region de radiofrecuencia en dos escalas: logaritmica y lineal.
La region denominada AM comprende el intervalo de 530 kHz a 1600 kHz, y la region
denominada FM de 88 MHz a 108 MHz. La region FM permite a las emisoras proporcionar

una excelente calidad de sonido debido a la naturaleza de la modulacion en frecuencia.
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Microondas

Se usan en el radar y otros sistemas de comunicacion, asi como en el analisis de detalles muy

finos de la estructura atémica y molecular. Se generan mediante dispositivos electronicos.

Radiacion Infrarroja
Se subdivide en tres regiones, infrarrojo lejano, medio y cercano. Los cuerpos calientes
producen radiaciéon infrarroja y tienen muchas aplicaciones en la industria, medicina,

astronomia, etc.

Luz visible
Es una region muy estrecha pero la mas importante, ya que nuestra retina es sensible a las
radiaciones de estas frecuencias. A su vez, se subdivide en seis intervalos que definen los

colores basicos (rojo, naranja, amarillo, verde, azul y violeta).

Radiacion ultravioleta

Los atomos y moléculas sometidos a descargas eléctricas producen este tipo de radiacion.
No debemos de olvidar que la radiacion ultravioleta es la componente principal de la radiacion
solar. La energia de los fotones de la radiacion ultravioleta es del orden de la energia de

activacion de muchas reacciones quimicas lo que explica muchos de sus efectos.
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El oxigeno se disocia en la ozonosfera por la accion de la radiacion ultravioleta. Una molécula
de oxigeno absorbe radiacion de longitudes de onda en el intervalo entre 1600 A y 2400 A
(o fotones de energia comprendida entre 7.8 eV y 5.2 eV) y se disocia en dos atomos de
oxigeno.

0O, +foton—O+0

El oxigeno atomico producido se combina con el oxigeno molecular para formar ozono, O3,
que a su vez se disocia fotoquimicamente por absorcion de la radiacion ultravioleta de
longitud de onda comprendida entre 2400 A y 3600 A (o fotones de energia entre 5.2 eV
y3.4eV).

O;+foton—0+0,

Estas dos reacciones absorben practicamente toda radiacion ultravioleta que viene del Sol por
lo que solamente llega una pequefia fraccion a la superficie de la Tierra. Si desapareciese de la
capa de ozono, la radiacion ultravioleta destruiria muchos organismos a causa de las

reacciones fotoquimicas.

La radiacion ultravioleta y rayos X producidos por el Sol interactia con los atomos
y moléculas presentes en la alta atmoésfera produciendo gran cantidad de iones y electrones
libres (alrededor de 10" por m®). La region de la atmosfera situada a unos 80 km de altura se
denomina por este motivo ionosfera.

Algunas de las reacciones que ocurren mas frecuentemente son:

NO + foton—NO+¢ (5.3eV)
N, + foton—N, +e (7.4 eV)
0, + foton—0; +¢ (5.1eV)
He + foton—He +e (24.6 V)

Entre paréntesis se indica la energia de ionizacién. Como resultado de esta ionizacion tienen

lugar muchas reacciones secundarias.
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Rayos X

Si se aceleran electrones y luego, se hacen chocar con una placa metalica, la radiacion de
frenado produce rayos X. Los rayos X se han utilizado en medicina desde su descubrimiento
por Rontgen debido a que los huesos absorben mucho mas radiacion que los tejidos blandos.
Debido a la gran energia de los fotones de los rayos X son muy peligrosos para los organismos

Vivos.

Rayos Gamma

Se producen en los procesos nucleares, por ejemplo, cuando se desintegran las sustancias
radioactivas. Es también un componente de la radiacién césmica y tienen especial interés en
astrofisica. La enorme energia de los fotones gamma los hace especialmente utiles para
destruir células cancerosas. Pero son también peligrosos para los tejidos sanos por lo que la

manipulacion de rayos gamma requiere de un buen blindaje de proteccion.
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