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PROLOGO 

Desde que el hombre inicié sus primeros pasos sobre la faz de la Tierra, siempre ha mantenido 

constante su deseo por conocer y entender el mundo que lo rodea. Inspirado por el continuo deseo 

de conocimiento de su entorno, el hombre se ha dado cuenta de que su interpretaci6n e integracién 

a su entorno es parcial ya que sigue desconociendo muchas cosas del Universo del cual forma 

parte, y esto ha sido una motivaci6n para llevarlo a desarroilar nuevos campos de investigacién en 

fa ciencia y a descubrir nuevos fenémenos por explicar, 

Un campo muy importante en el estudio del Universo, io conforman las técnicas de observacion. 

Los primeros estudios del Universo se iniciaron con base en las observaciones a simple vista del 

cielo y sus estrellas. Mucho tiempo después se desarrollo el telescopio dptico, el cual permitié 

ampliar de manera sorprendente la capacidad de observacion sobre la Luna, el Sol, las estrellas y 

algunos fenémenos celestes. Las primeras observaciones del Universo y nuestro entomo se 

encontraron limitadas exclusivamente a la ventana donde se registra unicamente ia energia en 

forma de luz. A esta ventana de observacién se le conoce con el nombre de ventana def visible. 

En las iltimas cuatro décadas, las técnicas de observacién se han visto enriquecidas gracias al 

desarrollo de la llamada radiotelescopia, la cua! permite estudiar el Universo mediante el andalisis de 

la energia que lleaa a la Tierra en forma de ondas de radio. Estas ondas atraviesan la atmdsfera de 

la Tierra por fa llamada ventana de radio hasta alcanzar ta superficie terrestre donde las sefiales 

son captadas por los radiotelescopios. Actualmente, se puede obtener informacién en otras bandas 

de! espectro electromagnético observandolas fuera de la atmésfera terrestre, desde vehiculos 

espaciales, por ejemplo: infrarrojo, ultravioleta, Rayos X y Rayos gamma. 

En la actualidad existen diversos tipos de radiotelescopios en el mundo dedicados a estudiar ef 

Universo en varias frecuencias dentro de la banda de radio, con una gran variedad de disefios 

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

 



  

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

interplanetario, etc. 

Desde hace poco mas de cinco décadas se inicié el estudio del Sol en la banda de radio empteando 

una gran variedad de radiotelescopios. Actualmente se tiene una imagen global de! Sol y de su ciclo 

de actividad, pero alin es necesario realizar observaciones solares ya que se desconoce mucho de 

{os procesos fisicos especificos involucrados en una gran variedad de fenémenos generados por la 

gran variabilidad de! Sol. Desde ta década de los 60's ha sido de gran interés para tos cientificos el 

conocer e! origen, forma, evolucién y correlacién de las perturbaciones transitorias de gran escala 

generadas en el medio interplanetario por la actividad del Sol. Las perturbaciones de gran escaia, al 

encontrar en su camino a la Tierra, alteran en ocasiones de manera considerable la magnetosfera 

terrestre dando origen a lo que se conoce con e! nombre de tormentas geomagnéticas. Las 

tormentas geomagnéticas intensas producen alteraciones de los sistemas de corrientes eléctricas, 

perturbaciones de las camunicaciones via satélite, deriva de satélites, etc., 1o cual se traduce en 

grandes pérdidas econdémicas para los paises ubicados en latitudes altas, donde estos efectos se 

presentan con mayor intensidad. 

En esta tesis se presenta una revisién de la teoria del centelleo interplanetario enfocada 

especialmente a la aplicacién de la técnica del centelleo interplanetario para estimar ta rapidez det 

viento solar y el trabajo realizado durante la construccién del arreglo dipolar prototipo de 

Teoloyucan. 

En el capitulo 1, se presenta una revisién de los estudios de la corona y el medio interplanetario. 

Ademas se presenta la teoria mas relevante dei centelleo interplanetario y se presentan algunas 

otras variantes del fendmeno como son el centelleo ionosférico, el centelleo interestelar y el 

centelleo empleando fuentes de radio artificiales. 

 



  

En ei capitulo 2, se hace una revision de los resultados mas relevantes obtenidos mediante la 

técnica del centelleo interpianetario al estudiar el viento solar quieto y sus perturbaciones 

transitorias de gran escala. 

En el capitulo 3, se presenta una descripcién de los principales radiotelescopios en el mundo que 

emplean la técnica del centelleo interplanetario para estudiar el viento solar. Ademas se presenta 

una descripcién detallada del arreglo dipolar prototipo construido en Teoloyucan, los resultados 

obtenidos con las observaciones preliminares y se presenta la técnica empleada para realizar tos 

radiomonitoreos que permitieron seleccionar el sitio de Coeneo, Michoacan, en el cual se instalara 

el arregio dipolar de gran drea final. 

En el capitulo 4, se presenta en detalle la técnica para estimar la rapidez del viento solar empteando 

observaciones de una sola estacién. Se describe en detaile as caracteristicas del procedimiento de 

observacion, el procedimiento para obtener un modelo del espectro de potencia del centelleo. Se 

emplearon los datos obtenidos durante enero de 1996 con ei radiotelescopio de Ooty para estimar 

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

 



CAPITULO 1 

EL CENTELLEO INTERPLANETARIO (CIP) 

1.1 Introducci6n. 

La superficie del Sol que se observa en el espectro dptico se conoce como la fotosfera !a cual es 

una delgada capa de ~500 km de espesor, que tiene su limite inferior en el limite superior de la 

zona convectiva y tiene una temperatura de ~6000 K. Por encima de la fotosfera se encuentra la 

cromosfera la cual se puede ver durante los eclipses totales como una banda de luz Tojiza alrededor 

del Sol. En la parte baja de la cromosfera se alcanza una temperatura de ~4200 K, pero después 

vuelve a subir rapidamente hasta alcanzar unos 50,000 K, mientras la densidad cae hasta ser 

100000 veces menor que la densidad de la fotosfera. A una altura de 8000 km, la temperatura 

alcanza 1 millén de grados y ahi se inicia la ultima capa de la atmésfera solar, denominada {a 

corona. En esta capa la temperatura sigue aumentando desde su base hasta alcanzar varios 

millones de grados. Debido a su alta temperatura, el gas coronal esta ionizado, constituyendo un 

plasma formado por protenes, electrones libres, y un porcentaje pequefio y variable de particulas 

alfa, La corona se divide en corona intema (1.UZ< TRS <1.2, Ne = Ox1U" Gi”), Luluita tea 

(1.2<r/Rs<2.4, Ne = 10° cm’) y corona externa (2.4 < /Rs <3.0, Ne = 2x10° cm’), donde Rs es el 

radio promedio de! Sot con un valor Rs= 6.96 x 10° km, res la distancia al centro del Sol en radios 

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

En ta banda éptica la fuente de emision mas importante de la corona es la luz fotosférica 

dispersada. La luz es dispersada por dos agentes: electrones libres y particulas de polvo. Los 

primeros provocan la aparicién de {a llamada corona K, y las segundas la aparicién de la tlamada 

corona F, 0 luz zodiacal. Ambas componentes forman la corona de luz blanca. La corona exterior 

 



  

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

la componente K. 

Debido a la alta temperatura y alta conductividad térmica de la corona, la gravedad solar no puede 

contenerla y a partir de una cierta distancia, ésta fluye alejandose del Sol, constituyendo lo que se 

llama et viento solar. De esta manera e! medio interplanetario (Mi) esta permeado por un flujo 

continuo de particulas provenientes det Sol. La rapidez de flujo del viento solar varia de una rapidez 

subsonica cerca de la base de la corona, a una rapidez supers6énica a unos cuantos radios solares 

de ia superficie solar. Multiples observaciones realizadas a la altura de la orbita de la Tierra, y 

empteando varias técnicas, han mostrado que e! viento solar muestra un comportamiento bimodal 

en su rapidez. Basicamente el viento solar se puede clasificar en viento solar lento (v < 400 km/s), 

e! cual tiende a ser frio y denso, y viento solar rapido (v 2 600 km/s), el cual tiende a ser caliente y 

mas tenue, aunque el viento solar presenta una velocidad que cubre un amplio rango de valores 

desde ~200 km/s hasta ~950 km/s. Observaciones realizadas por sondas espaciales han mostrado 

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

1.2 Estudios de la Corona Solar y el Medio Interplanetario. 

Las técnicas empleadas para realizar estudios de la corona y el medio interplanetario son muy 

diversas y se han hecho mas precisas al desarrollarse la tecnologia. A continuacion describiremos 

las técnicas mas destacadas. 

1.2.1 QObservaciones en la banda 6ptica. 

En estas observaciones se estudia la luz fotosférica dispersada en la corona por los electrones 

libres y las particulas de polvo en el medio interplanetario. Las observaciones se realizan 

empleando coronégrafos de gran altura (los cuales permiten observar hasta ~5 radios solares (Rs)) 

 



  

y coronégrafos a bordo de saiélites que permiten observar mucho mas lejos. Los primeros 

corondgrafos de luz blanca orbitando a la Tierra estuvieron a bordo del satélite OSO 7 (1971) y el 

Skylab (1973) los cuales ayudaron a establecer la existencia de eyecciones de masa transitorias 

desde !a corona, denominadas eyecciones de masa coronal. Con el coronégrafo orbitando a bordo 

dei satélite Solar Maximum Mission (SMM) se logré hacer observaciones de la corona a una 

distancia minima de 1.6 Rs y maxima de 6 Rs, y con el coronégrafo de tuz blanca Solwind, a bordo 

del satélite P78-1 (1979), se logré hacer observaciones a una distancia maxima de 10 Rs. El 2 de 

diciembre de 1995 se puso en drbita el Observatorio Solar y Heliosférico, (SOHO: Sotar and 

Heliospheric Observatory). La misi6n SOHO tiene como objetivos el estudiar los procesos fisicos 

que forman y calientan la corona solar, y el proceso de surgimiento del viento solar. Este satélite 

lleva 12 instrumentos, entre ellos un coronégrafo denominado LASCO (Large Angle and 

Spectrometric Coronograph) el cual esta compuesto por tres corondégrafos: el C1 que cubre un 

rango de observacidn de la corona de 1.1 a 3.0 Rs, el C2 que cubre de 1.5 a 6.0 Rs y el C3 que 

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

La luz de la fotosfera del Sol es dispersada cuando pasa a través del medio interplanetario. Este 

proceso da lugar a un fenémeno denominado luz zodiacal, que se observa como un débil halo 

centrado sobre !a ecliptica cuando el Sol esta por debajo del horizonte. Se ha observado que ta luz 

zodiacal presenta una importante polarizacion, lo cual ilevé a desarrollar trabajos (Behr y 

Siedentopf, 1962) pensando en que los responsables de esta dispersion eran los electrones libres. 

Un andlisis de la luz zodiacal con base en esta suposicién determiné que la densidad de electrones 

en el medio interplanetario deberia ser de Ne =~ 600 cm” a una distancia de 1 UA. Posteriormente 

Blackwell mostré que el polvo interplanetario también generaba dispersi6n provocando una 

polarizacién en la banda del espectro 6ptico. Blackwell y sus colaboradores realizaron intentos para 

separar la componente de la luz zodiacal generada por el polvo y la asociada con (os electrones 

libres dentro del espectro obtenido de las observaciones. De dichas observaciones se derivé una 

densidad electronica en e! medio interplanetario de Ne =16-20 electrones/cm® a 1 UA, (Beggs y 

Blackwell, 1964). Como ahora se sabe, el espectro generado por dispersion de la energia 

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

 



  

Fraunhofer, debido al ensanchamiento Doppler, mientras que la juz dispersada por el polvo 

presentara las lineas de Fraunhofer normales. De la comparacién de la profundidad de las lineas 

en el espectro de la luz zodiacal y la luz registrada directamente del Sol, fue posible separar las dos 

componentes. 

1.2.2 Observaciones en Ja banda ultravioleta y Rayos X. 

La estaci6n espacial estadounidense Skylab se puso en érbita en mayo de 1973, con una orbita a 

435 km de altura, un periodo de 93 minutos y una inclinacién de 50°. Con esta estacién se 

pretendié obtener la experiencia basica en el uso de un laboratorio espacial. La estaci6n espacial 

Skylab contenia 8 telescopios solares: 5 para Rayos X y ultravioleta, 2 para television y uno para 

fotografiar la corona solar. Tres misiones tripuladas con un total de seis meses en el interior del 

Skylab, produjeron una gran cantidad de nuevos datos para entender mejor el Sol. Una de las 

primeras misiones espaciales compuesta por tres vehiculos fue la mision Internacional Sun-Earth 

Explorer (ISEE) a cargo de las Agencia Espacial Americana (NASA) y de la Agencia Espacial 

Europea (ESA). Esta misién fue disefiada para medir tas propiedades dindmicas de la 

magnetosfera de la Tierra y su interaccién con el viento solar. Para conseguir éstos objetivos se 

empleé un conjunto de instrumentos repartidos en tres vehiculos espaciales. Los satélites ISEE 1, 2 

fueron puestos en drbita a finales de 1977 y el ISEE 3 fue puesto en orbita hasta agosto de 1978. 

Los satélites ISEE 1, 2 contaron con un sistema de 15 instrumentos para detectar parametros de 

plasma y el ISEE 3 conté con los mismos instrumentos mas un detector de Rayos X (8-72 keV) y un 

detectores de plasma muy sofisticado. Los ISEE 1, 2 tuvieron una misma drbita dentro de la 

magnetosfera terrestre y el ISEE 3 se ubico en el punto de libramiento L1 situado a una distancia de 

0.01 UA de la Tierra. Para 1978 ef ISEE 3 se transfirid a una drbita halo (vista desde la Tierra ia 

érbita que presenta el satélite es una orbita circular alrededor del Sol) para realizar estudios del 

cometa Giacobini-Zinner (alcanzando fa cola del cometa en septiembre de 1985) y dei cometa 

Halley (alcanzando la cola del cometa en marzo de 1986). Actualmente al ISEE 3 se le conoce 

como intemational Cometary Explorer (ICE) y tiene una érbita heliocéntrica de 1 UA. En septiembre 

 



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

informacion. 

£1 Observatorio Solar y Heliosférico (SOHO) consiste de varios experimentos con alta resoluci6n 

angular, particularmente en el ultravioleta. Et satélite se ubico en una érbita en el punto lagrangiano 

L1 aproximadamente a 1.5 x 10° km entre {a Tierra y e! Sol. Ei SOHO cuenta con un corondégrafo en 

el ultravioleta, UVCS (Ultraviolet Coronograph Spectrometer), un telescopio en la banda del 

ultravioleta extremo, denominado EIT (Extreme untraviolet Imaging Telescope) el cual permite 

obtener imagenes en varias lineas de emisi6n tales como Fe IX/X (171A), Fe XIl (195A), Fe XV 

(284A) y He II (304A). Otros instrumentos importantes para el estudio de la corona a bordo del 

SOHO son: el detector SUMER (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) que se 

disefio con una gran resolucién angular de 2 por 1 segundo de arco por pixel, y el espectrometro 

denominado CDS (Coronal Diagnostic Spectrometer), disefiado para obtener simultaneamente 

espectroheliogramas en varias lineas del espectro ultravioleta extremo (150-800A y 500-1600A) 

permitiendo estudiar la cromosfera, zona de transicién y sensar temperaturas corénales en un 

rango de 10*- 10” K. 

Los satélites HINOTORI (1981) y el Solar Maximum Mission (SMM) fueron de los primeros 

vehiculos que contaron con detectores para hacer imagenes en Rayos X con el objetivo de estudiar 

la ocurrencia de las rafagas solares. Actualmente las observaciones que hacian el HINOTORI y 

después el SMM han sido sustituidas por las observaciones de alta resolucién del satélite YOHKOH 

(del japonés Haz de Sol) el cual fue disefiado para estudiar la radiacién de alta energia liberada de 

rafagas solares (Rayos X duros y blandos, y neutrones energéticos), asi como tas condiciones de 

estructuras cromosféricas en eventos antecesores a las rafagas. E1 satélite YOHKOH fue lanzado e! 

30 de agosto de 1991 y presenta una érbita casi circular alrededor de ta Tierra, con una altitud de 

600 km, un periodo de 97 minutos y una inclinacién de 31°. Algunos de los instrumentos con los 

que cuenta el satélite son: un telescopio para detectar Rayos X duros (HXT), un telescapio para 

detectar Rayos X blandos (SXT), un espectrometro de banda ancha (WBS) y un espectrometro de 

Cristal Bragg (BCS). E! HXT presenta una resolucién angular de 5 segundos de arco, una 

 



  

resolucién temporal de 0.5 segundos y puede tomar simultaneamente imagenes en las bandas de 

15, 24, 35, 57, y 100 keV. El SXT presenta una resolucién angular de 2 segundos de arco, una 

resolucién temporal de 0.5 segundos. En la actualidad las misiones espaciales son de caracter 

multtinacional, en el caso del YOHKOH se encuentran asociados los cientificos de Japén, Reino 

Unido y los Estados Unides Americanos. 

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

El estudio de los fendmenos que ocurren mas alla de la atmdésfera terrestre se ha incrementado 

notablemente gracias al advenimiento de la exploracién espacial por medio de satélites y sondas 

espaciales, asi como por medio de vuelos y estaciones tripuladas. Actualmente se entiende por 

satélite artificial un artefacto fabricado por el hombre y puesto en orbita alrededor de un planeta. 

Las sondas espaciales durante su vuelo se caracterizan por no orbitar sino que presentan una 

trayectoria abierta en e! MI, explorando solo por una vez e! medio que encuentran. Algunas de las 

misiones mas interesantes por los nuevos conocimientos aportados son comentadas en los 

parrafos siguientes. 

En los primeros satélites y sondas interplanetarias predominaron los experimentos para realizar 

investigaciones solares. Entre noviembre de 1963 y octubre de 1973, diez vehiculos espaciales 

llamados Interplanetary Monitoring Plataform (IMP) fueron lanzados para realizar observaciones 

detalladas del Sot durante un ciclo solar (11 afios). EL satélite IMP 8 (Explorer 50) fue puesto en 

érbita en octubre de 1973 flevando abordo un magnetémetro y un detector de particulas (iones y 

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

El equipo de cientificos soviéticos también participo en la exploracién del espacio. El viento solar 

fue medido directamente por primera vez durante el vuelo de la sonda espacial soviética Lunik 2, en 

septiembre de 1959, por Gringauz y sus colaboradores (1961). Estas observaciones fueron 

complementadas con las observaciones de las sondas soviéticas Lunik 3 y Venus 1. Las primeras 

mediciones dieron un resultado de una densidad de la corriente de protones de 40-10? cms”, lo 

que coincidia con ia prevision teérica de una corriente supersénica. Las primeras mediciones 

 



exactas realizadas por cientificos norteamericanos se lograron en el afo de 1961, con el satélite 

Explorer 10. La velocidad detectada para el viento solar fue de 300 km/s y una temperatura de 

protones entre 108 y 10° K. Las primeras mediciones extensivas de ‘as caracteristicas de! viento 

solar durante un espacio de tiempo prolongado se realizaron con la sonda norteamericana Mariner 

2 entre 1962 y 1963. La sonda Mariner 2 midié un flujo promedio de protones de =1.2 x 10° om? 5" 

en [a direccién radial con una velocidad de particulas en un rango de 400 a 700 kmis. Los datos de 

tos magnetémetros indicaron la presencia de un campo magnetico significativo en todo momento 

con una magnitud de entre 5 y 10 y (17 =10° Gauss) con una direccién variable. Estas mediciones 

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

La misién en serie de los Pioneros ha sido de las mas importantes. Los Pioneros 4,5,6,7,8 y 9 

(1959-1968) dieron informacién del Sol y sobre la manera en que el viento solar interactua con el 

campo magnético de la Tierra. La misién Pionero 10 fue lanzada en marzo de 1972 y contd con 10 

instrumentos, algunos de los cuales son: un magnetdmetro vectorial, un analizador de plasma, un 

detector de rayos césmicos, un fotémetro ultravioleta y un radiémetro en infrarrojo. Hasta febrero de 

14996 se encontraba a 9.5 billones de kitémetros de la Tierra y 5 de sus instrumentos aun estaban 

funcionando. La sonda Pionero 11 fue lanzada el § de abril de 1973 y conté con 11 instrumentos; 

basicamente fueron los 10 instrumentos de ta misién Pionero 10 mds un magnetémetro de flux- 

gate. Hasta el 1 de septiembre de 1995 el Pionero 11 alcanzo una distancia de 6.5 billones de 

kilémetros de la Tierra y para el mes de noviembre de 1995 se perdié la comunicacién con éj 

debido a que se agoto su fuente de energia interna. 

Con las sondas solares Helios 1 y 2, fas cuales se aproximaron ai Sol en 1975 y 1978, desde 

érbitas terrestres altamente elipticas que se acercaron a distancias de 0.2 a 0.3 UA. Los aparatos 

estudiaron el campo magnético interplanetario durante un periodo de 7 afios, estableciendo la 

magnitud y direccién de ta radiacion corpuscular solar y descubrieron el manto de plasma que cubre 

ala magnetosfera terrestre. 

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

Global Geospace Science dentro del programa multinacional International Solar Terrestrial Physics 

 



(ISTP), El WIND se disefio para que presentara durante sus dos primeros afios de operacién una 

6rbita multiple con un apogeo maximo de 250 radios terrestres y posteriormente se transfirié a una 

6rbita ubicandolo en el punto de libramiento L1 entre el Sol y ta Tierra. Los objetivos cientificos del 

WIND son: 

a) proporcionar un conjunto de datos sobre el plasma, particulas energéticas, campo magnético de 

la magnetosfera. 

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

c} proporcionar datos en el plano de la ecliptica para ser cotejados contra datos del Ulysses. El 

WIND cuenta con 9 instrumentos para estudiar ondas de radio en plasma, detectores de particulas 

muy energéticas, experimentos para medir iones y electrones en el viento solar, detectores de 

campo magnético, analizadores de plasma, espectrometro de rayos gama, etc. 

La misién ULYSSES, originalmente denominada Intemational Solar-Polar Mission (ISPM) fue 

lanzada en octubre de 1990. La misién fue disefiada para estudiar las propiedades del viento solar, 

el campo magnético heliosférico, ondas de plasma, Rayos X solares, Rayos césmicos solares y 

galacticos, etc. Los instrumentos con los que cuenta son: 2 magnetémetros, 2 detectores de viento 

solar, sensores de gas neutro interestelar, detectores de Rayos X solares, detectores de rayos 

césmicos, detectores de polvo césmico y detectores de particulas cargadas en tres rangos de 

energia. En febrero de 1992, empleando el empuje de Jupiter, se logro transferir al Ulysses de una 

érbita ecliptica a una érbita con alta inclinacién hefiocéntrica. A mediados de 1992, el Ulysses pasd 

sobre el polo sur del Sol a 2 UA y para mediados de 1995 paso sobre el polo norte. Su tiempo de 

vida util se espera sea de 6 afios mas, fo que permitiria realizar una segunda orbita completa 

alrededor del Sol. 

Et uso de fas sondas interplanetarias presenta limitaciones muy serias en cuanto al rango de 

alcance en distancia, tiempo de vida util y ademas el alto costo de los proyectos. Debido a esto, 

actualmente tas misiones de exploracién espacial son de caracter multinacional. Uno de los 

programas mas amplios y serios esta siendo desarrollado de manera conjunta por la NASA, la 

European Space Agency (ESA) y el Institute of Space and Astronautical Science (ISAS), en Japon. 

El programa se denomina International Solar- Terrestrial Physics Science (ISTP). En este programa 

se pretende tener varias misiones simulténeas con el fin de obtener de manera coordinada un 

estudio de! ambiente Sol-Tierra por un periodo largo de tiempo. Para alcanzar su objetivo el ISTP 
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cuenta actuaimente con las misiones: Geotail, IMP 8, GOES 6, 7, 8, LANL 1989. 4990, 1991, 

WIND, interball, Polar y SOHO. 

Con programas multinacionales como el ISTP se espera obtener valiosa informacién que lleve a los 

cientificos a plantear modelos més realistas del viento solar. La misién Ulysses, que logré dejar el 

plano de la ecliptica y esta tomando observaciones del plasma solar a diferentes latitudes, ha 

proporcionado una gran cantidad de valiosa informacién con la que se espera tener una imagen en 

tercera dimensién de la distribuci6n latitudinal de los parametros del plasma solar. 

4.2.4 Observaciones en la banda de radio. 
Observaciones ea 

El estudio de las caracteristicas del viento solar por medio de observaciones en la banda de radio 

se basan en {a dispersion de las ondas de radio que provienen de fuentes estelares producida por 

los electrones libres en fa corona y el viento solar. El rango de observaci6n con esta técnica cubre 

de ~5 Rs hasta ~1UA y el parametro que se infiere es la densidad electronica del plasma coronal. 

Para realizar estas observaciones se emplean radiotelescopios en diferentes frecuencias y con una 

variedad de disefios, desde los radiointerferometros de un par de antenas hasta arregios de 

antenas de gran area. en la siguiente seccién se detailara la teorla de la dispersion de ondas de 

radio generada por irreguiaridades en la densidad de electrones del plasma en el medio 

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

1.3 Dispersion de Ondas de Radio Generada por Irregularidades en la 

Densidad de Electrones del Piasma en el Medio Interplanetario. 

Cuando una onda electromagnética se propaga a través de un medio turbulento (es decir un medio 

donde los parametros de campo, densidad, temperatura, ete., estan variando aleatoriamente tanto 

en espacio como en tiempo), es dispersada por las inhomogeneidades en el indice de refracci6n 

aleatorio del medio, dando lugar a una variedad de fenémenos que han sido ampliamente 

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

 



generados por la dispersién incluyen el centelleo en la amplitud 0 intensidad, fase, ensanchamiento 

angular y espectrai de la sefial. Es comin en ios estudios de dispersion considerar colectivamente 

los fenémenos de dispersion y denominarios generalmente como centelleo. Tal vez e| fenémeno de 

centelleo ionosférico éptico es e! mas familiar y el primero que fue estudiado, pero se han 

desarroliado estudios también en campos tales como oceanografia, fisica ionosférica, 

radioastronomia y en el campo de fas comunicaciones tanto en radio como en éptica. El campo de 

interés para este trabajo es e! fendmeno de centelleo que se presenta en el medio interplanetario el 

cual ha sido ampliamente estudiado de manera empirica y actualmente esta en proceso el 

desarrollo de la teoria formal que explique la fisica de los fendmenos que constituyen el centelleo 

interplanetario. 

Las caracteristicas siguientes son comunes tanto al centelleo optico como al centelleo en radio, las 

cuales han sido determinadas empiricamente y sirven de base para los primeros desarrollos 

tedricos de la dispersién de ondas en un medio turbulento (Rumsey, 1975): 

i) la desviacion del indice de refraccion relative a su valor medio es muy pequefia, tipicamente del 

orden de 10°7a 10°. 

ii) las variaciones espaciales y temporales dei Indice de refraccién se considera no varian 

considerablemente con respecto a la variacion espaciales y temporales que presenta el centelleo. 

iii) la extensién angular de la sefial dispersada que proviene de una fuente puntual es pequefa, 

tipicamente del orden de 10° radianes. 

Para entender el fenémeno del centelleo es necesario entender el proceso de propagacién de las 

ondas de radio atraves de una regién que contiene irreguiaridades en la densidad electronica. 

existen varias formas para trabajar, la mas directa y rigurosa es considerar el problema come uno 

de dispersion. esto es considerar que fa onda que se capta en el receptor del radiotelescopio es ta 

suma de la onda original mas las ondas dispersadas por cada elemento de volumen del medio 

irregular. Este método es muy dificil de aplicar cuando !a dispersion es muy intensa, es decir 

cuando multiples dispersiones prevalecen. Por lo general se ha encontrado que la absorcién en el 

medio irregular es despreciable y el medio se puede considerar como una capa delgada de grosor 

L con L<<z, donde z es {a distancia entre el observador y ta pantalla. Los frentes de onda que 

emergen de fa pantalla delgada estan modulados solo en la fase y la variacién rms de la desviacién 
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de la fase (¢rms) puede ser calculada en términos de la escala tipica de las irreguiaridades de la 

densidad en el medio (a), el grosor de la pantalla delgada y la variacién rms en ta densidad de 

electrones (AN). La suposicién de una pantalla deigada se considera valida a causa de que la 

potencia de dispersion B(r) es proporcional a r* (Readhead et al, 1978) por to cual para 

elongaciones pequefias la contribucién dominante de la dispersion debera ocurrir en ia region de la 

linea de vision mas cercana al Sol. Esta aproximacién se conoce como la aproximacion de ta 

pantalla delgada (Salpeter, 1967) y es valida en fa region de dispersion débil esto es cuando la 

desviacion total de la fase impuesta a la onda (9) es mucho menor que 1 radian. Con la técnica del 

centelleo interplanetario se puede obtener una resolucién angular en el rango de 0.1 a 2.0 

segundos de arco. €s conocido que para obtener una resalucién de segundos de arco es necesario 

obtener informacion con coherencia espacial de la radiacion de la fuente por encima de un mitlén 

de longitudes de onda y es muy dificit como el centelleo que se evidencia mas en longitudes de 

onda métricas puede lograrlo. En el caso de! centelleo interplanetario, la radiacién es dispersada 

por e! medio irregular en un angulo dado por sen0=Wa, para @ muy pequefia (que es e! caso dei 

centelieo) se tiene que =a; donde 2 es la longitud de onda y a es el tamafio de la escala de las 

irregularidades. Lo cual significa que a una distancia z de la capa delgada dispersora es posible 

colectar radiacién que ha incidido sobre una extension de plasma (D) donde D=zi/a. Entonces la 

resolucian obtenida es de Q=1/D 0 a/z. Para el centelleo interplanetario, el tamajio de la escala de 

  

ierannlaridadas es del orden de 100 km, y la distancia a la capa dispersora es de mas de una 

unidad astronémica lo cual da un a resolucién angular del orden de un segundo de arco. 

Ahora consideremos e! caso de un frente de onda plano que pasa por una capa dispersora delgada 

con grosor (L) a una distancia (z) de a tierra, ver figura 1.3b. Para simplificar e! problema 

considérese que la densidad de electrones solo varia en el plano del diagrama. Al emerger las 

ondas de la capa dispersora e! frente de onda presentara perturbaciones aleatorias. Las 

perturbaciones seran unicamente en la fase y se pueden calcular integrando sobre todo el medio a 

lo largo de un camino en linea recta. EI indice de refraccién de un gas ionizado, como en el caso 

det plasma interplanetario, depende de la densidad de electrones (N) y de la frecuencia de onda 
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(f=wi2n). Considerando la expresi6n mas simple, esto es despreciando las colisiones, el campo 

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

2 
Ne? 

n=|l-———_= 
&o m, @ 

donde: m, es la masa del electron, e es a carga del electron, N es la densidad electrénica, ep es la 

permitividad, w es la frecuencia angular = 2nf 

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

donde: r, es el radio dei electran clasico 

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

magnitud AN, fa fluctuacién asociada en el indice de refraccién se puede escribir como: 

2 

an=-1 22 AN 

  

La fase Us un enc Ue Onda omc: tier nunta val fancin de la nantalla resnectn de 

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

d(x) = = fande 

g(x) =A 7, [AN dz 

La integracion de ta ecuacién anterior dara: 
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L 1 i 
$m = 5A 7, (ab)2[(AN? >]? ecuacion 4 

La desviacién de la fase impuesta por una sola irreguiaridad es dada por: 

2a 2 
g= F_ (trayectoria) = = (ana) =-Ar,a AN 

En una distancia L existen (L/a) irregularidades, pero como el proceso es aleatorio se debe 

multiplicar por el numero que es efectivo, dando: 

LY: 

g=-Ara (4) AN 
a 

bm = AN (an)3[can?)]? 

Ahora considérese una onda plana incidiendo sobre la capa delgada con irregularidades en la 

densidad que presentan una variacién cosenoidal unicamente en {a direccién x. Esta suposicion es 

valida debido a que una pantalla real variando arbitrariamente puede ser descompuesta en 

componentes y entonces tratar cada componente por separado, sumando al final cada componente 

para obtener el efecto total. Una variacién cosencidal es de la forma y(x)=yo(1+aCoskx), ver figura 

1, donde K=2qwa y a eS ki lanai Uv covaia Ue las Wroguancadss 2S 

  

onda plana se puede expresar como: 

2m 2vgz-2aiw 

E(x, y,2) = E\ 

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

ame y(x)Ar-2 mot 
Etsy.) = 6 @ . } 

 



ani ey deiB coske—2am 

Blade) = Bf oe “| 

donde: B’=21(v/c)ayoAZ 

Entonces la onda que emerge de la capa dispersora delgada, que previamente era plana ahora 

presenta una amplitud compleja impuesta por el medio. Es conocido que la amplitud compleja y el 

espectro angular son pares transformados de Fourier (Ratcliffe, 1956). En otras palabras 

o 
F (s) = fetertetdx 

-« 

donde: x’= x/2, , S=send=(kiV/2n)=VV/a 

Se debe hacer notar que las relaciones de Fourier son entre x’y s yno entre x y 0. Para el caso de 

dispersion débil cuando ta desviacién de fase rms impuesta sobre la onda es mucho menor que un 

radian tenemos que: 

ei Cooks ~ (1 + if'Coskx) 

para el caso de B’<< 1 tenemos que: 

F(s) = Ey [(1+if'Coskx)e?""*dx' 

£n otras palabras, F(s) representa el espectro de las ondas planas, cada una viajando a un angulo 

@=sen'(s) en fa direccién z. Esto significa que el frente de onda que sale se puede ver como un 

conjunto de ondas planas cada una originada de una fuente puntual monocromatica emitiendo a 

una fase apropiada en la direccién 6, o como una onda con una amplitud compleja. Al propagarse 

tas ondas difractadas por el medio dispersor y alejarse de ta pantalla una diferencia de fases entre 

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

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

AFase = Fey —z,Cos 6) 2a = 7% 
a a 

  

Cuando esta diferencia de fase alcanza otra onda con una diferencia de fase de 1/2 la onda se 

cancela, dando la condicién del tamafio de escala a=(2z9r)". Esta condicién implica que para 

tamajfios de escala grandes, mayor debera ser la distancia a la pantalla para desarrollar variaciones 

en la amplitud. Tamarios de escala mayores que a=(2zp)'? no contribuyen al patron de difraccin. 

esto es lo que se llama filtro de Fresnel. A una distancia zo las ondas que viajaron en linea recta y 

las ondas dispersadas presentan una diferencia de fase (A), como se ve en la figura 1c. La onda 

difractada ahora esta en antifase con la onda principal y presenta una amplitud dada por 

((EoB'/2)senA), por lo tanto la amplitud de la onda es: 

  

2 

E(x,y.2) = e,[t- B(s,y,02)Ser(# A ‘)| 
4n 

El primer término de la ecuacién representa la onda plana viajando en linea recta, el segundo 

término ($) es la fase impuesta por la pantalla y e! término sen(k?Az/4n) es el filtro de Fresnel. El 

  

filtro de Fresnel acta como un filtro pasa altas y es puramenme un Pieviu Ue prupayamion, Core une 

distancia z respecto de la pantalla, cada componente en el espectro de irregularidades es 

multiplicado por el factor del filtro de Fresnel dando: 

  

* RAZ) x ue 
E(x,y,z) = E, 1-a@ [F(k)sen de eo" dk ecuacion 2 

Un radiotelescopio es incapaz de medir directamente fluctuaciones de fase y solo puede medir 

directamente la intensidad de ta radiacién que le llega. En el caso de un telescopio para detectar 

centelleo interplanetario, como es e! caso del arregio de Cambridge, o el arreglo prototipo en 
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Teoloyucan, las fluctuaciones en la intensidad de! flujo de una fuente de radio es medido en 

términos de un parametro denominado indice de centelleo (g). El parametro se define como la 

raz6n del flujo del centelleo al flujo promedio de fa fuente, esto es: 

Aas 

(s) 
  

donde: As es el rms de fa densidad de flujo del centelleo y <s> es la densidad de flujo promedio de 

la fuente de radio. Para ver como el indice de centelleo esta relacionado con el rms de la 

fluctuacién de fase y luego entonces con el rms de la densidad electrdnica y ei tamario de escala en 

el medio irregular, se puede iniciar por extrapolar la ecuacién 2 a dos dimensiones para obtener una 

expresion para {a variacion del campo AE*(x,y.2) como: 

  

2 

AE*(x,y,2) = Epa? FSetet, EIS oa, dk, 

si f(xy.z) es la trasformada de Fourier de F(k,,k,)sen(kAz/4n) esto es: 

(ke k?)az 
Sf (%,9,2) > Fk, k,) sen] ————— 

AE*(x,y,2) = Ela? f?(x.y.2) 

por lo tanto: 

a 

(AE? (x, y,2))a ff7@».2) 
0 

Por el teorema de Parcevat 
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© 2 2 

(AE? (x, y,z)a J JF (Ee, }sen] ia ae 
~o 

Ik, dk, 
4x _— 

si representamos el espectro de potencia de las irregularidades en la capa dispersora por G(k, ky) 

entonces: 

2 2 (b2 +4,7)A WZ 

dk, dk, 
ra 

(AE? (x, y,2)@ j folk, k,) sel 

Pero al zr, el factor de! filtro de Fresnel debera simplemente oscilar mas rapidamente y para 

cualquier pequefio intervalo éste tomar el valor de % por lo que: 

c% 

(AE? (x,y,z) & 3 Jfcle.+,) dk, dk, ecuacion 3 

donde: c es una constante. Al pasar atraves de la pantaila, el frente de onda tiene una fluctuacion 

impuesta por las irregularidades en la capa dispersora. estas fluctuaciones se ajustardn con 

aquellas en fa capa dispersora, esto es: 

Ad(x,y,z) a F{k,t,) 

° 

(Ag? a [Jo(e.a, dk dk, ecuacion 4 

De ia ecuacién 3 y 4 se obtiene que: 

1 
(AE? (1912) campo.tejano = zen capa.dispersora ecuacion 5 

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

de la fuente de radio. Se puede escribir también como: 
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(aE?)? 
=2-———_. 

ae (EB) 

i 

g=2(AE’)? 

debido a que <E> es por lo general normalizado a la unidad. Entonces tenemos que: 

ge J2A¢ 

donde: Ad es ei rms de la desviacion de fase impuesta por las irregularidades de la densidad dentro 

de la capa dispersora. Se puede ver que de las mediciones del indice de centelleo (g) se puede 

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

La teoria formal de! centelleo que cubra todos los casos, tales como un medio extenso, ef ancho de 

banda del receptor, la frecuencia de observacién, el tamaiio de la fuente, etc. esta en proceso de 

desarrollo, pero las aproximaciones y modelos empiricos usados hasta el momento han dado 

bastante luz al problema como para hacerlo tratable y poder usar con cierta reserva sus resuttados. 

Hasta el momento las observaciones han mostrado una buena correlacién con tos valores de 

centelleo derivados de estas modelos, permitiendo que fa técnica de centelleo sea hasta ef 

momento una herramienta muy util para el monitoreo del viento solar. Una revision extensiva y 

rigurosa de la teoria basica del centelleo de fuentes de radio y de centelleo de sefiales de satéfites 

se puede encontrar en varios articulo y tesis (Ratcliff, 1956; Booker, 1958; Cherkov, 1960; Tatarskii, 

1961: Salpeter, 1967, Readhead, 4971; Marians, 1975; Rumsey, 1975; Padmanabhan, 1991: 

Manoharan, 1991) 
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Fig. 1.1 Se presenta un bosquejo de la configuracién de la onda plana incidente sobre una 

capa dispersora delgada y la fluctuacién del campo eléctrico al atravesar el medio. 

a)el espectro angular de las ondas, b) la mutua interferencia, c)las variaciones de intensidad 

producidas.  



1.4 El Centelleo Interplanetario (CIP). 

Los primeros indicios del fenémeno de centelleo interplanetario fueron observados a principios de la 

década de los 50’s cuando al realizarse observaciones para determinar los didmetros de fuentes de 

radio estelares muy cerca del Sol, éstos presentaron un aparente ensanchamiento debido a 

refraccién aleatoria generada por irregularidades en la densidad de! plasma en la corona solar. 

Durante una serie de observaciones de fuentes de radio estelares realizadas en Cambridge por 

Hewish, Sccott y Willis [1964], usando una frecuencia de operacién de 178 MHz, durante el periodo 

de junio de 1962 a julio de 1963, se registraron fluctuaciones inusuales en la intensidad de la 

sefiales mientras se detectaban las fuentes 30119, 3C138 y la 3C147. Por varios dias sucesivos 

estas fuentes y en particular la 3C138, mostraron un registro irregular supuestamente contaminado 

por centelleo ionosférico. Un andlisis mas detallado de jas observaciones mostré que las 

fluctuaciones en ta intensidad mostraban una escala de tiempo de entre 1 y 2 segundos. & 

centelleo ionosférico no justificaba las fluctuaciones en ta intensidad, pero otra posibilidad era que 

el centeileo se debiera a irregularidades situadas en el medio interplanetario. A. Hewish, F. Scott y 

. Willis fueron fos primeros en reconocer que la sefial de la fuente de radio presentaba el bien 

conocido centelteo ionosférico mas un centelleo asociado con ei plasma en el medio interplanetario, 

ef cual denominaron centelleo interplanetario (CIP). 

  

20 define eamn Ia wariacidn aleatoria de fa intensidad o amolitud de ta 

seftal de una fuente de radio causada por la difraccién del frente de onda cuando este se propaga a 

través de la variaciones aleatorias en el indice de refraccién del medio interplanetario. El fenémeno 

dei centefleo surge cuando la radiacién electromagnética que viene de fuentes de radio 

extragalacticas cuyo diametro es muy pequefio (=milisegundos de arco), interactia con fas 

imegularidades de la densidad electronica (microturbulencia) del plasma en el medio interplanetario. 

El di&metro de [a fuente de radio es una condicién importante en el fendmeno, ya que si el diametro 

es lo suficientemente pequefio, del orden de milisegundos de arco, las irregularidades de densidad 

en ef plasma seran ituminadas coherentemente por la radiacién electromagnética de la fuente de 

radio. Las irregularidades, las cuales se deben a fluctuaciones aleatorias en la densidad de 
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electrones, impondrén un cambio en la fase del frente de onda. Las ondas con la fase alterada se 

propagaran y generaran un patron de interferencia que modularé el frente de onda en intensidad. 

La modulacién en intensidad es facil de entender si se considera que la interferencia presentara 

interacciones aleatorias de los frentes de onda tanto constructivas como destructivas [Hewish et al., 

1964]. En la figura 1.2a se muestra un registro tipico de una fuente de radio que presenta centelleo 

interplanetario. 

Las observaciones del centelleo interplanetario que presentan las fuentes de radio compactas 

proporcionan una valiosa informacién acerca de los parametros del viento solar: El espectro de 

potencia del centelleo, el indice de centetleo y la velocidad del patron de difraccién. El espectro de 

potencia del centelleo da informacién sobre el espectro del numero de onda de las fluctuaciones de 

densidad en el plasma en el régimen de microescala (210°km’) (Hewish,1972; Cronyn, 1972, 

Coles et al, 1974a; Harmon, 1975). El grado de centelleo da informacién sobre la magnitud de la 

turbulencia en el viento solar. Ademas también se puede inferir la velocidad del viento solar de la 

velocidad del patrén de difraccién captado en la Tierra. 

Se han propuesto varios métodos para derivar {a velocidad de! patrén de difraccian empleando 

observaciones de centelleo en tres sitios diferentes. De los estudios realizados por Armstrong y 

Coles (1972) y Coles (1977), comparando observaciones de sondas espaciales y velocidades 

inferidas del centelleo, se encontré que la velocidad aparente 0 inferida para el patrén de difraccién 

presentaba una muy buena correlacién con la velociaaa oe! vieitu sui Usci veda por 1aS songs 

espaciales, ver la figura 1.2b. 

Tomando como base estos estudios, en la actualidad la velocidad aparente es usada para calcular 

la velocidad del viento solar. La velocidad aparente es calculada de los tres tiempos de retardo que 

presentan las correlaciones cruzadas de las intensidades entre los pares de lugares de 

observacién, bajo la suposicién de que el patrén es isotrépico y los cambios aleatorios del patron 

son despreciables. Que e! patron sea isotrépico significa que el espectro de densidad de ios 

electrones y ta estructura de la fuente son isotropicos. Es importante hacer notar que el patrén de 

velocidad es el promedio pesado de la componente de {a velocidad del viento solar sobre el plano 

ortogonal a ta linea de visién integrado sobre toda la trayectoria. 

2.4 
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Figura 122 Se muestra un registro de centelleo interplanetario tipico de fa fuente de radio 3C-48, obtenidé con 
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1.4.1 La geometria de las observaciones del centelleo interplanetario. 

La geometria fundamental involucrada en las observaciones de centelleo interplanetario se muestra 

en la figura 1.3a y una Tepresentacion de! fendmeno de centelleo para una observacién tipica se 

muestra en la figura 1.3b. El Angulo entre el Sol, la Tierra y la fuente estelar se define como la 

elongacion solar (2), la cual cambia aproximadamente un grado por dia debido al movimiento orbital 

de ta Tierra. El centelleo, o la potencia de dispersion se incrementa cuando disminuye la 

elongacion, ver figura 1.3b y 1.4. 

Para una elongacién dada, el maximo de dispersion ocurre en una regién especifica del medio 

interplanetario, donde fa linea de vision a la fuente estelar se encuentra en su aproximacién mas 

cercana al Sol, a una distancia p = sen (e), ver figura 1.4y 1.5, Para una fuente ubicada fuera dela 

ecliptica, el punto de mayor aproximacién cubriré tatitudes heliograficas muy altas al aproximarse la 

fuente estelar hacia el Sol. 

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

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

1) Se supone que fa mayor contribucin al centelleo en el medio interplanetario para el caso de 

viento solar quieto se produce en una capa dispersora delgada ubicada sabre la linea de vision a la 

altura def punto de maxima aproximaci6n (P), (Watanabe y Kakinuma, 1972; Armstrong y Coles, 

1972; Harmon, 1975). El modelo de la capa dispersora delgada ha sido ampliamente usado junto 

con el modelo para dispersién débil logrando buenos resultados. Es claro que para una descripcién 

del centelleo en una teoria completa sera necesario considerar la dispersion de la radiacién a todo 

lo largo de la trayectoria sobre ta linea de vision. Luego entonces para éste caso el centelleo 

observado de la sefial sera la suma pesada de las sefiales dispersadas. La funcidn de peso a to 

largo de la linea de visién han sido caiculadas para un modelo Gaussiano (Readhead, 1971) y para 

un modelo ley de potencia (Coles y Rickett,1975) para el espectro de densidad de los electrones, 

bajo la suposicién de un viento solar esféricamente simétrico y una dependencia del inverso del 

cuadrado de la distancia radia! para la fluctuacién de los electrones. 

 



2) Se supone que el espectro de potencia de las fluctuaciones de a densidad de los electrones es 

bAsicamente una ley de potencia. Las mediciones in situ en el medio interplanetario han mostrado 

que esta suposicion es valida, ver figura 1.6. 

3) Es razonable considerar que e! patron de irregularidades en la densidad del plasma en el medio 

interplanetario esta congelado. Por lo tanto, la dependencia temporal observada es asociada 

principalmente a la velocidad del viento solar. La variacion temporal del indice de refraccién se 

supone que és mas lenta que el tiempo de escala del patron de intensidad. 

1.4.2 El indice de centelleo. 
  

Al igual que en la teoria, en las observaciones el grado de centelleo de una fuente de radio estelar 

se caracteriza por su indice de centelleo (g). Para calcular el Indice de centelleo se supone que las 

cantidades observables del fenémeno son la intensidad de la fuente a un tiempo dado I(t) y su 

fluctuacion Al(t) alrededor de su media. La fluctuacién At(t) se define como: 

Alt) = I(t) - <I(t)> 

donde la cantidad entre corchetes denota un promedio sobre ei conjunto, considerando que el 

promedio se tomé sobre un tiempo !o suficientemente largo, y la media de la intensidad de ta fuente 

se define como Ip <I(t)> = <I>. Entonces, el indice de centelleo se obtiene como: 

ge (: Al(ty ai 

</>? 

Con tas variaciones de la fluctuacién de la intensidad en el espacio y el tiempo se puede construir ta 

funcién de autocorrelacién de {a intensidad que varia aleatoriamente, la cual es también una medida 

del centelleo y esta definida por: 

p(t, t} = <AlXto, «9) Al(fo + F, to + t)> 
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donde to y to representan, respectivamente, un vector de posicién y un tiempo arbitrario y f y t 

representan cambios en la posicién y el tiempo. 

El espectro temporal de las fluctuaciones de intensidad P, (f), que es el espectro de potencia de las 

fluctuaciones medido en un solo punto, es la transformada de Fourier de la funcién de 

autocorrelacion de las fluctuaciones. Entonces, e! espectro de potencia se puede escribir en la 

forma: 

BU)= = fo(0,t)exp(—i2af)at 
7 — 

donde f es la frecuencia temporal. 

En la figura 1.4 se ilustra como varia el centelleo como funcién de la elongacién solar. La grafica 

también muestra como varia el centelleo con la intensidad de la turbulencia, considerando que !a 

turbulencia se incrementa cuando P decrece (P=sene). Entonces, el centelleo se incrementa con {a 

turbulencia si la turbulencia es débil, alcanzando un MAXIMO Mmax < 1 para UN P max. El decremento 

de {a turbulencia mas alla de este punto produce una aguda caida en el centelleo, lo cual se debe a 

que disminuye la dispersién de los frentes de onda provenientes de las fuentes de radio. También 

es importante remarcar que cuando el tamaiio de las fuentes de radio tiende a dimensiones 

puntuales, el centelleo tiende al valor maximo de la unidad. De sus estudios con centelleo Rickett 

(1973) derivé una funcién para relacionar el indice de centelleo con la elongaci6n solar. La relacién 

funcional es: 

g = 0.06 A (seney"® 

donde: 4 es la longitud de onda en metros y ¢ es la elongacién solar. Estudios posteriores 

tealizados por Erskine et al.(1978) mostraron que esta funcién se podia extrapolar a cualquier 

frecuencia en el rango de MHz. Es muy comin en {as interpretaciones dei centelleo considerar que 

e! medio es uniforme y turbulento y que est iluminado por una onda plana monocromatica. 

Considerando lo anterior para el caso en que una fuente presenta un centelleo débil (g < 1) y un 
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medio en el que se incrementa la turbulencia, se observa que el centelleo se incrementa hasta 

aproximarse a su valor maximo g = 1. El indice de centelleo en ocasiones puede exceder su valor 

maximo hasta en un 5%, dependiendo de la forma de! espectro, pero es mas comun que tienda 

asintéticamente a la unidad. En realidad nunca se ha observado un valor que exceda la unidad, 

probablemente debido a que las fuentes de radio no son puntuales 0 ideates. Es muy importante 

mencionar que ef ancho de banda del receptor y el didmetro finito de la fuente de radio tienen el 

efecto de reducir la coherencia de la fuente y entonces reducir la magnitud de {a fluctuacién en la 

intensidad. 

Una calibracion directa del indice de cente!leo interplanetario contra medidas obtenidas por 

vehiculos espaciales a 1 UA ha mostrado que ta magnitud del indice de centelleo proporciona una 

estimacién bastante confiable de la densidad media del plasma (Hewish et al, 1985). Calibraciones 

hechas en 32 ocasiones entre 1978 y 1980, cuando zonas de gran escala de densidad casi 

constante existian a distancias de 1 UA, dieron como resultado: 

g= (Ncem79)'” 

donde: N es la densidad media del plasma. En la practica, el indice de centelleo con valor unitario 

(g=1), se interpreta como un centelleo asociado a un viento solar no perturbado o quieto. El valor 

del centelleo con valor mayor a la unidad (m > 1) se asocia a regiones que presentan viento solar 

con densidad mayor a la densidad promedio del plasma, y un valor de g < 1 se asocia a regiones 

que presentan un enrarecimiento en la densidad del plasma de! viento solar. 

4.5 Algunas Variantes del Fenomeno de Centelleo. 

La radiacién electromagnética de una fuente de radio natural o artificial (pulsar, cuasar, satélites, 

sondas espaciales, etc.) que se propaga a través del medio interestelar, e] medio interplanetario y 

de la ionosfera, puede, en general, estar sujeta a centelleo de tres diferentes caracteristicas, dado 
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que la escala de las irregularidades en !a densidad y el movimiento del plasma en cada uno de los 

casos es diferente. Solo las fuentes de radio con diametros muy pequefios presentan centelleo 

interestelar, sus variactones en frecuencia tipicas son del orden de 10 MHz. Fuentes de radio con 

un diametro angular de 1 segundo de arco o menos, muestran centelleo interplanetario en un rango 

de frecuencia de 0.1 a 10 Hz y fuentes de didmetros mayores a 1 segundo de arco presentan 

centelleo ionosférico en un rango de frecuencia de 107 a 10° Hz. El centelleo es un fenomeno muy 

interesante que contiene informacion acerca de la fuente de radio y del medio que atraviesa la 

tadiacién. 

1.5.4 El centelleo lonosférico. Eicencico eee 

Et desarrollo de la técnica de centelleo en longitudes de onda métricas, proporciono por primera 

vez, una manera de muesirear las irregularidades del plasma ionosférico a través de las capas 

atmosféricas tonizadas. La primera vez que el centelleo ionosférico planetario se detectd, fue en la 

banda S (frecuencia de 2.3 GHz 0 una longitud de onda de 13 cm.) durante los vuelos de las 

sondas espaciales Pionero 10 y 11 al hacer mediciones del ocultamiento de Jupiter. La atenuacién 

observada de la sefial se debié a una refracci6én diferencial, |a cual fue muy pequefia a causa de las 

grandes escalas ionosféricas y al pequefio angulo de refraccién. De las observaciones de centelleo 

ionosférico planetario se ha deducido para Jupiter que su ionosfera presenta una itregularidad en la 

densidad de electrones anisotrépica y alineada en una direccion preferente sobre toda la ionosfera. 

Si se asume que fas irreguiaridades estan alineadas con et campo Mlayncing, of worcnce 

ionosférico proporcionaria un método para observar la direccién de! campo magnético en la 

ionosfera de los planetas con campo magnético, las cuales actualmente estan muy lejos de 

obtenerse in situ. El empleo de satélites artificiales, particularmente algunos geoestacionarios 

actuando como fuentes de radio artificiales proporciona una manera sencilla y calibrada para hacer 

observaciones de centelleo ionosférico en nuestro planeta proporcionando una imagen globat de las 

distripuciones y ocurrencias de irregularidades ionosféricas (Aarons, 1982]. 
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Fig. 1.3 a)Se muestra la geometria empleada para estudiar el centelleo interplanetario bajo 

la aproximacién de la capa dispersora delgada. También se muestra la potencia de 

dispersién asumida, el tamajio de las irreguiaridades de la densidad (a) confinadas a una 

delgada capa dispersora de grosor (L), moviéndose sobre ef plano ortogonal a la linea de 

vision con una velocidad (V). b)La figura muestra el angulo de elongaci6n solar, et frente 

de onda plano que proviene de una fuente de radio estelar, y cl patrén de difraccién que se 

observa en la Tierra. 
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Fig. 1.4 Determinacién del centelleo normal para una fuente de radio estelar (3C237) como 

funcién de la elongacién solar (e) tomando un periodo de observaciones de 8 afios. Como se 

puede observar el maximo del centelleo se da a una elongacién de ~25° para una frecuencia 

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

Durante las observaciones en las que se descubrieron los pulsares en 1967, también se observaron 

fluctuaciones en intensidad de la sefial captada por los radiotelescopios, dicha fluctuacién se 

denominé centelleo interestelar. El centelleo interestelar se asocié con la dispersién de tas ondas 

de radio del pulsar al atravesar las iregularidades de densidad de! plasma interestelar. En este 

caso las fluctuaciones de intensidad presentaban una escala de tiempo del orden de 10 minutos y 

una escala espacial dei orden de 10° km, por lo que no habla manera de asociarlo con el centelleo 

ionosférico o interpianetario. De jas fuentes de radio estelares, solo los pulsares presentan un 

tamajio angular muy pequefio, de tal manera que emiten radiacién con suficiente coherencia para 

propiciar el fendémeno del centelleo, y su tiempo de escala se determind por medio del movimiento 

transverso de! pulsar mas que por la rapidez de deriva del medio. El uso del centelleo para estimar 

la velocidad del medio interestelar ha sido de particular significado cuando, por ejemplo, la fuente 

se haya en una érbita binaria. La naturaleza de la fuente binaria se deriva del cambio Doppler del 

periodo del putso el cual da la componente de la velocidad orbital sobre la linea de vision. La escala 

de tiempo mostré una variacién periddica de la cual la velocidad transversal podia ser estimada y 

luego llevar a una estimacién unica de la inclinacién del plano de la érbita binaria (Lyne, 1984]. 

1.6 Otras Aplicacién del Centelleo. 

El didmetro de una fuente de radio estelar se determind originalmente por medio de interferometria 

de base muy larga (Resch, 1974; Vanderburg, 1974), pero la determinacién de didmetros angutares 

Menores a 1 segundo de arco presenta muchos problemas si se observa en longitudes de onda 

métricas ya que la resolucién angular disminuye con el incremento de la longitud de onda. La 

técnica del centelleo interplanetario estuvo, en sus inicios directamente relacionada con un método 

para determinar la estructura angular de las fuentes de radio estelares con rangos entre 0.1 y 1 

segundo de arco (Cohen et. al, 1967; Little y Hewish, 1966; Armstrong et al, 1973). Existen al 

mencs dos métodos para determinar la estructura angular de las fuentes de radio empleando tas 
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observaciones sistematicas del centelleo de tas fuentes. El método se encuentra limitado a !as 

fuentes de radio que presentan una razon sefial a ruido suficientemente grande, pero es muy util 

para ser usado con fuentes que presentan densidad de flujo muy baja, las cuales estan fuera del 

limite de deteccién de los métodos interferométricos. El uso de la técnica de centelleo para derivar 

la estructura angular de fuentes de radio compactas fue empleado para realizar varios estudios en 

un rango de frecuencia de 178 a 611 MHz, (Little y Hewish 1968; Cohen et al., 1967; Harris y 

Hardebeck, 1969). En los andlisis de las observaciones de centelleo de los primeros estudios se 

emplearon dos diferentes métodos. El método empleado por Little y Hewish se apoyaba en la 

obtencién de! indice de centelleo que varia con la elongacién solar, lo cual implicaba largos 

periodos de observaciones de las fuentes estudiadas, el cual es contrastado con el indice de 

centelleo para una fuente puntual ideal, la cual se asume que esta en la mismas condiciones que la 

fuente en observacién. El método de Cohen se baso en el estudio de los espectros temporales de 

las fluctuaciones de intensidad junto con una serie de suposiciones para el viento solar. Este 

método requeria obtener una serie de datos de buena calidad de las fuentes, !o cual requeria en 

muchos casos realizar solo una observaci6n de la fuente. 

4.7 Centelleo Interplanetario Usando Fuentes Artificiales de Radio. 

Docs Ine nrimarae aneracinnes de las sondas espaciales se observé, durante ta recepcién, una 

fluctuacion de la intensidad y fase de la sefal transmitida por fos vehiculos durante su 

comunicacién con las bases receptoras terrestres. Durante mucho tiempo se disefaron filtros 

especificos para limpiar las sefiales captadas de la interferencia generada por el centelleo. 

Actualmente, el andlisis de esas interferencias se emplea para realizar mediciones de centelleo en 

la amplitud de las sefiales que proviene de una fuente de radio artificial, con la gran ventaja de que 

las sefiales que envian los vehiculos espaciales son sefiales calibradas. Las sefiales de radio que 

envian las sondas espaciales son frecuentemente usadas en fa banda de longitudes de onda 

centimétricas as cuales son ideales para realizar estudios y monitoreo del viento solar en regiones 

relativamente cercanas al Sol. Una gran ventaja de esta variante de la técnica de centelleo es que 
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son mas faciles de interpretar, no se tiene el problema intrinseco de! tamaiio de la fuente y la 

frecuencia de emisién se halla calibrada. De manera mas especifica, las principales ventajas de las 

sefiales de radio artificiales radica en el hecho de que son coherentes, de tal manera que el 

ensanchamiento espectral y de fase (o el Doppler) correspondiente que puede ser obtenido 

analizando las diferencias de fase de las series de tiempo de las sefiales del centelleo son 

mediciones de dispersién que se pueden hacer facilmente, (Woo R., 1975; 1978 y Woo R., et al, 

1976). En la figura 1.6 se puede observar una grdfica del valor rms normalizado del centelleo de la 

intensidad, el indice de centelleo g como funcién de fa distancia heliocéntrica, el cual ha sido 

observado en las sefiales de radio transmitidas por tos vehiculos espaciales Vikingo y el Helios en 

la banda de 13 cm. Como se observa, cerca de 10 Rs, el centelleo alcanza un valor maximo, 

mientras que mas alla de 40 Rs, la pobre razon de la sefial a ruido limita la deteccién del centelleo. 

De estudios similares se ha verificado que para observar regiones mas cercanas de la corona solar, 

es necesario subir la frecuencia de observacién. 
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Fig. 1.5 En la representacién se muestra la elongacién solar, el punto de maxima 

aproximacién (P) y una funcién de peso para el fendmeno de dispersién a lo largo de ta 

linea de vision para una observaci6n tipica de centelleo. En una primer aproximacién, las 

mediciones del centelleo se consideran asociadas a la delgada capa dispersora ubicada en la 

posicién de maxima aproximacién a la linea de visién en el punto P que corresponde al 

maximo de la funcién de peso para la potencia de dispersion. 
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Fig. 1.6 Variacién del indice de centelieo (g) como funcién de la distancia heliocéntrica, en 

la banda S empleando como fuente de radio un emisor de radio abordo de una sonda 

espacial ubicada a 2 UA de la Tierra. como se puede observar el punto de saturacion para el 

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

ESTUDIOS DEL VIENTO SOLAR CON LA TECNICA DEL CIP 

2.1 Introducci6n. 

Desde las primeras observaciones de! viento solar realizadas empleando la técnica del centelleo 

interplanetario (CIP), durante la década de tos 60's, se demostré que esta técnica es una 

herramienta valiosa para realizar observaciones continuas del viento solar. Fue hasta la década de 

los 70's que algunos de los pardmetros del viento solar (densidad, velocidad, tamafio de escala de 

las irregularidades en la densidad electronica, etc.) inferidos con la técnica del centelleo 

interplanetario se lograron contrastar cuantitativamente, en algunos casos usando datos obtenidos 

por sondas espaciales y satélites, y en otros casos con observaciones obtenidas por 

radiointerferometria de base muy larga. Los primeros estudios con centelleo se concentraron en 

observaciones del viento solar en regiones entre 5-200 Rs, (1 UA = 215 Rs), empleando diferentes 

frecuencias en el espectro de radio, pero preferentemente en longitudes de onda métricas dado que 

en estas frecuencias de operacién los radiotelescopios son poco costosos y la electrénica asociada 

con los receptores es mas sencilla. Siguiendo esta filosofia de disefio y con el objetivo principal de 

ampliar los estudios del viento solar una nueva generacién de telescopios se construyeron a inicios 

de la década de tos 70's. 

Los primeros estudios realizados para determinar la velocidad del viento solar empleando la técnica 

del centelleo fueron hechos casi simultaneamente en Cambridge, Inglaterra por Denison y Hewish 

(1967), Moscd, Rusia (Vitkevitch y Viasov, 1970) y en Toyokawa, Jap6én (Watanabe y Kakinuma, 

1972). Desde las primeras observaciones se infirieron velocidades de! viento solar con valores 

comparables a las velocidades medidas in situ en el medio interplanetario por sondas espaciales 

(ver Armstrong y Coles, 1972; Houminer y Hewish, 1974; Coles et al., 1978), pero estas primeras 

38 

 



observaciones no se lograron comparar cuantitativa y detalladamente, debido, probablemente, al 

problema de que los datos obtenidos por medio del centelleo no fueron por lo general suficientes o 

no coincidian con los periodos de deteccién de las sondas espaciales, ver la figura 2.1. Para 1973 

se dispuso de nuevos radiotelescopios, fo cua! permitid que se ampliaran los estudios del viento 

solar, integrandose a estos nuevos estudios e! grupo de la Universidad de California en San Diego 

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

En la actualidad se siguen realizando observaciones del viento solar mediante la técnica del CIP 

con los radiotelescopios de Ooty y GMRT en la India, el radiotelescopio de EISCAT y el 

tadiotelescopio de Toyokawa en Japén. El radiotelescopio de Cambridge esta en posibilidades de 

operar pero actualmente se presenta una significativa interferencia que afecta la operacién de éste. 

En México se esta construyendo un arreglo dipolar de gran area que se empleara para estudiar el 

viento solar mediante la técnica del centelleo interplanetario. 

2.2 El viento solar quieto. 

El viento solar quieto se define como el viento solar en estado cuasi estacionario o no perturbado 

por fenémenos transitorios. El viento solar quieto muestra una gran variedad en sus parametros, to 

cual no es de extrafiar ya que su fuente, el Sol, esta variando continuamente. En el andlisis de las 

observaciones obtenidas mediante la técnica del CIP el viento solar quieto se caracteriza por 

  

picsenias peyuctive Laiiuive i Gl nivel Ue Genigiioy Wamparady Gun ci inicney Loniaisu que se 

obtiene en presencia de masas transitorias ejectadas por el Sol durante eventos energético. 

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

La densidad electrénica en el plasma solar cubre un rango de 10° cm” en la base de la corona a 

una densidad promedio para electrones y protones de Ne = Np ~10 ema la altura de la Tierra qa 

UA), variando por lo general como R®, donde R es la distancia heliocéntrica. La fluctuacién de ta 

densidad de los electrones (ANe) disminuye como R®. Por lo tanto la razon ANe/ Ne no cambia 

con R, (Coles et al., 1974). El campo magnético en el viento solar tiene una dependencia con et 

ciclo solar. El valor promedio de fa componente radial del campo magnético es ~ 5 x 10° Gauss a 
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1UA y varia como R? hasta 5 UA. La componente azimuta! es = 5 x 10° Gauss a 1 UA y varia 

como R’. La temperatura tipica de los electrones observada a 1 UA es de ~10° K. La temperatura 

de los electrones decrece al incrementares la distancia heliocéntrica, el rango de disminucién 

depende de la conductividad térmica de! plasma del viento solar. Multiples observaciones han 

mostrado que el viento solar quieto presenta una bimodalidad en su velocidad, por to general se 

encuentran haces con viento solar lento y haces con viento solar rapido, las caracteristicas de 

ambos son muy diferentes. El viento solar lente presenta velocidades por debajo de los 400 kms, 

es mas denso y frlo. Por otra parte el viento solar rapido presenta velocidades superiores a los 600 

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

2.2.4 Estudios del viento solar quieto empleando CIP. 

Los estudios del viento solar quieto empleando la técnica del CIP se iniciaron con los trabajos de 

Denison y Hewish (1967), quienes propusieron el uso del centelleo de fuentes de radio compactas 

para estudiar el viento solar en regiones de la heliosfera fuera de la ecliptica, lugar que esta fuera 

del alcance de la mayoria de los vehiculos espaciales, El objetivo de las primeras observaciones 

fue estudiar la estructura del viento solar a pequefia escala, pero pronto la técnica dei CIP mostré 

su Utilidad para rastrear las perturbaciones transitorias y recurrentes de gran escala en el medio 

interplanetario y también las propiedades generales del viento solar quieto. 
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Leveduy uyae nous, 

encabezados por Vitkevich y Vlasov establecieron un programa para estudiar el viento solar 

mediante la técnica del CIP. El periodo de observacién comprendié los afios de 1966 y 1967. De 

sus observaciones Vitkevich y Vlasov (1970) derivaron que la velocidad promedio del viento solar 

era de 300 km/s y la direccién de propagacién alejandose del Sol no era radial. Hicieron notar que 

las velocidades det viento solar derivadas para diferentes latitudes mostraba que la direccién de 

propagacién del viento solar se apartaba de la direccién radial. Para el caso de bajas latitudes ta 

direccién del viento solar se desviaba hacia el plano de la ecliptica y para el caso de altas latitudes 

el viento solar se desviaba de la direccién radial inclinndose hacia la vertical del poto solar, aunque 
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Fig, 2.1 La rapidez del viento solar inferida del CIP y la rapidez medida por las sondas Vela 

3, 5, durante el periodo de marzo a agosto de 1971. Los datos de Vela son puntos. Los datos 

inferidos con CIP son cruces conectadas por una linea sdlida. Tomada de Armstrong y 

Coles, 1972. 
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muy cerca del Sol la desviacién era muy ligera, concluyendo en una primera aproximacion que el 

flujo del viento solar alejandose de! Sol no era estrictamente radial. También derivaron que el 

tamaiio de la escala de las irregularidades en la densidad del plasma en el medio interplanetario 

era de ~210 km. 

El equipo de investigadores del Radio Astronomy Centre, India, encabezados por G. Swarup y A. 

Pramesh realizaron observaciones del viento solar durante e! periodo de febrero a julio de 1971 

empleando una frecuencia de 327 MHz. (Bhandari et al., 1974). Las observaciones cubrieron un 

rango de 0.1 < ps 1.0 UA (donde p es Ia distancia del punto de aproximacién mas cercano de la 

linea de visién al Sol). De sus observaciones derivaron que el tamafio de escala de las 

irregularidades de la densidad del plasma en el medio interplanetario en el rango de 0.3<p<07 

UA no presentaban una dependencia de p y el tamajio de la escala de las irregularidades en el 

plasma eran del orden de 100 km. Erskine y sus colaboradores (1978) concluyeron que 

irregularidades en la densidad del plasma en el régimen de microescala (<500 km) son las 

responsables del centelleo interplanetario. Observaciones de dispersién de ondas de radio hechas 

con arreglos de antenas han mostrado que microestructuras a escalas del orden de 10 km estan 

muy alineadas al campo magnético a una distancia ~6 Rs (Armstrong et al., 1990). Las mas 

recientes observaciones han confirmado que las microestructuras estan fuertemente alineadas con 

el campo magnético cerca de! Sol, y presentan una simetria eliptica, ademas se ha encontrado que 

las estructuras presentan una anisotropia para rango de escala entre 1-30 km y 200-3000 km, 

observadas a 9 Rs. Una significativa anisotropia se observé para las escalas mas pequefias pero 

no para fas escalas mayores (Grall y Coles, 1997). Como se puede notar de lo dicho en el parrafo 

anterior, durante varias observaciones realizadas por diferentes grupos se ha encontrado que el 

tamajfio de la escala de las irregutaridades de densidad observadas en un mismo rango de 

distancias heliocéntricas difieren entre si, pero esto no es contradictorio, lo que sucede es que las 

observaciones se han realizado empleando diferentes frecuencias de observacién en el rango de 

MHz, como son: 74, 81, 158, 327, 1658. Lo cual implica que el tamajio de la escala de tas 

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

decena de kilémetros hasta centenas de kilémetros. 

Para 1971, un equipo de investigadores de la Universidad de Califomia en San Diego (UCSD) 

encabezados por Armstrong y Coles iniciaron sus observaciones de! viento solar empleando un 

arreglo dipolar de gran area, operando en una frecuencia de 74 MHz. Las primeras observaciones 

cubrieron un periodo de marzo a agosto de 1971. Las velocidades del viento solar derivadas 

mediante la técnica del CIP fueron contrastadas con las observaciones de la sonda espacial Vela y 

se encontré un buen ajuste entre ellas, permitiendo con esto hacer una primera calibracién de las 

velocidades derivadas con CIP. 

Continuando con su programa de observacién del viento solar, Hewish y su equipo realizaron 

observaciones en la frecuencia de 81.5 MHz durante e! periodo de agosto a octubre de 1970 

cubriendo un amplio numero de fuentes de radio para aicanzar una gran cobertura tanto en latitud 

ecliptica como en distancias radiales a! Sol. Un detailado analisis de las variaciones diarias del CiP 

de las fuentes de radio y de la velocidad del viento solar derivada, sugirié la presencia de haces de 

plasma los cuales presentaban una velocidad considerablemente mayor que la velocidad dei 

plasma ambiente. El promedio de las observaciones de la velocidad mostré que e/ viento solar no 

presentaba una desviacién considerable respecto de un flujo radial y ademas presentaba una 

velocidad promedio constante. La comparacién de estas observaciones con mediciones realizadas 

in situ por los vehicules Pionero 6 y Vela, mostraron que las velocidades del viento solar inferidas 

con ej CIP estaban un poco por debajo de las detectadas in situ en e! medio interplanetario 

(Hewish, 1972). Kojima y colaboradores realizaron observaciones con el radiotelescopio EISCAT y 

lograron observar la regién de la corona solar entre 0.1 y 0.3 UA. Con base en estas observaciones 

fograron inferir que el viento solar presentaba una aceleracion hasta mas de 0.1 UA, (20 Rs), tanto 

para el viento solar tento como para el rapido, ademas lograron observar viento solar muy lento a 

distancias entre 0.18 y 0.27 UA., (Kojima et al., 1992). 
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Para esta misma época Rickett (1992) presenté los estudios realizados con el radiotelescopio 

MERLIN (The Multiple Element Radio-Linked Interferometer). Las observaciones se realizaron con 

el fin de determinar fa velocidad y las irregularidades de la densidad a microescala en el viento 

solar. El periado de estudio comprendié de abril a mayo de 1989 y se observé en una frecuencia de 

1658 MHz, el rango de distancia cubierto fue de 10-100 Rs y en latitud solar se cubrié de -80° a 

+50°. De sus observaciones Rickett infirié que no existia una aceleracién significativa del viento 

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

Houminer y Gallagher (1993), reportaron que en las observaciones del viento solar realizadas de 

agosto de 1978 a septiembre de 1979 mediante la técnica de! CIP, se habian logrado detectar 

cascos coronales que son grandes estructuras brillantes en la corona solar que se extienden 

radialmente hacia afuera del Sol, las cuales tienen una apariencia como de casco prusiano. Los 

cascos coronales comunmente se asocian con la localizacién de la linea neutra ja cual separa 

regiones de diferente polaridad del campo magnético de la superficie fuente, (Feldman et al., 1981) 

que incrementa el! centelleo de las fuentes cuando estos estaban sobre la linea de visién a las 

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

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

asociar sin confusién con cascos coronales. 

BY Ds Iso monar de! CID derivadne nara Ine avantne ahservadns sa Inaré daterminar ane al 

incremento del centelleo asociado con los cascos coronales era mucho menor que el asociado con 

otras estructuras tales como haces corrotantes o haces eruptivos. Ademas sugirieron que una 

época idénea para estudiar los cascos coronales mediante CIP es el minimo de actividad ya que en 

este periodo la hoja de corriente presenta una configuracién mas regular y la probabilidad de que 

se presenten transientes que afecten las observaciones es minima. 

 



  

2.2.2 Variaciones latitudinales dei viento solar. 

Las observaciones de! viento solar que Dennison y Hewish (1967) realizaron de febrero a julio de 

1966 dieron una primer evidencia de que la velocidad promedio del viento solar en regiones polares 

de la atmésfera solar era significativamente mayor que la velocidad promedio de! viento solar sobre 

e! plano de la ecliptica, Las velocidades derivadas por ellos fueron de 300 km/s para el caso en que 

la linea de visidn pasé a una distancia de! Sol de 0.8 UA y para ei caso en que la linea de visién 

cruza la regién polar de la atmdsfera solar a una distancia de 0.36 UA ta velocidad derivada fue de 

490 km/s, 

Ei equipo de la UCSD realizé observaciones continuas durante 1971-1975 to cual les permitid 

cubrir varias decenas de fuentes de radio compactas, las cuales en estudios previos habian 

mostrado un centelleo intenso y ademas permitian cubrir un amplio range en declinacién. De sus 

estudios concluyeron que: 

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

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

b) El viento solar promedio se comportaba como un flujo radia! con una desviacién maxima de +0.5° 

para un rango de 0.3-1.3 UA. 

vara compronar sus resultados, ampliaron sus estudios y consideraron observaciones obtenidas 

hasta abril de 1975. Coles y Rickett (1976), reportaron que de las observaciones realizadas durante 

1971-1975 se inferia que el viento solar incrementaba su rapidez promedio al aumentar la latitud 

presentando un gradiente de 2.1 km/s por grado de latitud, presentandose este efecto en ambos 

fados de! ecuador solar y ademas encontraron que la rapidez promedio del viento solar como 

funcién de Ia distancia se presentaba constante de ~ 400 km/s en un rango de 0.4 - 1.1 UA, verta 

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

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

promedio del viento solar de 1971 a 1975 promediada a intervalos de 10° de latitud. La 
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2.2.3 Variaciones del gradiente latitudinal de velocidad con el ciclo de actividad solar. 

Para la década de ‘os 80’s ya se habia logrado acumular una buena cantidad de observacicnes 

producto de los multiples estudios del! viento solar mediante diversas técnicas. Con base en estas 

observaciones colectadas por mas de dos décadas se desarrollaron nuevos programas con el 

animo de conocer ia evolucién y estructura del viento solar con el ciclo de actividad del Sal. 

Para mediados de la década de los 80’s se sabia que la rapidez promedio del viento solar variaba 

con la fatitud heliografica (Coles y Rickett, 1976; Rickett y Coles, 1977). Ademas se tenia 

conocimiento de que los haces corrotantes de viento solar podian generar actividad geomagnética 

recurrente y se habla logrado identificar a los hoyos coronales (HC) como fuentes del viento solar 

rapido y se les reconocia como regiones de baja densidad, baja temperatura y de lineas de campo 

magnético abierto. Con esta asociacién se incrementé el interés en la evolucién de fos HC con ef 

ciclo de actividad solar. 

Sime y Rickett (1978) compararon la velocidad promedio de! viento solar deducida de! CIP con 

observaciones de HC y encontraron que las haces de viento solar rapido observados cerca de la 

ecliptica durante ef minimo solar eran extensiones de haces de viento solar polar. La evolucién de 

tos HC con el ciclo de actividad solar mostr6 su directa influencia en la evolucién de tos haces de 

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

ARON Raten we Perini 
toes: wanes y smanicen, 

  

presentaron un estudio del viento solar que comparaba observaciones por CIP y observaciones 

obtenidas por sondas espaciales, las observaciones se tomaron entre los afias de 1974 y 1979. De 

estas observaciones Coles y Rickett (1986) concluyeron que los haces de viento solar potar rapido 

emanaban de los hoyos coronales polares (durante el minimo solar) y mostraron que para el 

maximo del ciclo de actividad solar tanto los hoyos coronales como los haces de viento solar rapido 

que provenian de !os polos del Sol habian desaparecido. Uno de los primeros trabajos de revisién 

que mostré cual era la dependencia de la distribucién de 1a rapidez del viento solar con el ciclo de 

actividad del Sol, fue el de Kojima y Kakinuma (1990), en este estudio se mostré que: 
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a) Los cambios de {a estructura tridimensional de! viento solar presentaban una relaci6n con la fase 

de {a actividad de las manchas solares. 

b) El viento solar lento se encuentra distribuido a lo largo de Ia linea neutra durante todo el periodo 

del ciclo solar; durante el periodo de baja actividad solar, el viento lento se distribuye a lo largo de 

una linea neutra ondulante paralela al ecuador solar, durante ia fase activa el viento lento tiende a 

ser distribuido a to largo de la linea neutra, pero presenta una gran amplitud latitudinal. Al 

expanderse las regiones de viento polar rapido hacia el ecuador fo cual ocurre durante la fase 

descendente y el minimo de actividad, las regiones de viento solar lento disminuyen y el gradiente 

de rapidez latitudinal se incrementa en las fronteras de las regiones de viento solar lento y rapido. 

Durante la fase ascendente, fas regiones de viento solar rapido se contraen hacia los polos 

mientras que las regiones de viento solar lento se expanden y e! gradiente de rapidez latitudinal 

tiende a ser menos agudo. 

¢) El viento solar es acelerado graduaimente en regiones hasta una distancia menor a 0.3 UA y 

ademas se detecto que la rapidez del viento solar se incrementd mas en los haces de viento rapido 

que en los haces de viento lento y para distancias mayores a 0.3 UA la rapidez para ambos casos 

se incremento casi igual. En promedio, la rapidez del viento solar no mostré una significativa 

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

Rickett v Coles habian colectado observaciones del viento solar mediante el método de CIP por un 

periodo de 16 afios y contaban con multiples observaciones realizadas por diferentes sondas 

espaciales para el mismo periodo, (en particular Pionero 11 y el Viajero 1). Con base en estos 

datos Rickett y Coles (1991) concluyeron que la técnica de centelieo subestimaba la velocidad del 

viento solar en ios casos de perturbaciones de pequefia escala o que evolucionaban rapidamente y 

presentaba una buena estimacién para las estructuras de gran escala y lenta evoluci6n, ver figura 

2.3. Ademas encontraron que en perlodos de baja actividad o la fase declinante del ciclo solar, 

existia una correlacién entre e! viento solar rapido y las regiones de campo magnético abiertas que 

presentaban una baja densidad y una correlacién entre el viento solar lento, con una densidad 

mayor y la proximidad de los éstos a la hoja neutra de corriente. Ademas hicieron notar que cerca 

del maximo solar, la velocidad promedio del viento solar era uniformemente baja sobre todo el 

rango de {atitudes heliograficas y que la distribucién de la densidad de la corona era mas esférica, 

aunque ésta se mantenia un poco baja en las regiones polares. De todas sus observaciones 
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concluyeron que el campo magnético coronal presentaba una influencia determinante en e! control 

de la estructura tridimensional det viento solar, ver la figura 2.4 y 2.5. 

Manoharan P.K. (1995), reporté que de su estudio entre el viento solar quieto y la fluctuacién de la 

densidad con respecto a la hoja de corriente neutra para el ciclo solar 22 empleando datos CIP 

obtenidos con el radiotelescapio de Ooty, logré obtener los mapas sindépticos de velocidad y 

densidad del plasma solar. Los mapas sindépticos se compararon con mapas de densidad coronal y 

campo magnético de la superficie fuente del viento solar en un modelo potencial dei campo coronal. 

Sus estudios revelaron una asociacién entre la rapidez del viento solar y fa intensidad del campo 

magnético coronal y ademas encontré fluctuaciones significativas de la densidad arriba de las 

tegiones de campo magnético cerrado. Ademas mostré que la turbulencia compresiva en los haces 

de viento solar rapido es mayor por un factor de 2 o mas que en los haces de viento solar lento. 
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Fig. 2.3 Comparacién de la rapidez del viento solar derivada con CIP y las medidas por 

vehiculos espaciales para regiones cercanas a la ecliptica. Las lineas punteadas conectan fas 

observaciones de CIP de la fuente 3C144 para los dias 70-150 y 190-270 durante los aiios 

1973 a 1976. las lineas sélidas conectan las observaciones de vehiculos espaciales (Pionero 

11, Viajero 1), Tomada de Rickett y Coles, 1991. 
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Fig. 2.4 La rapidez del viento solar promediada a intervalos de 0.1 UA en distancia 
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barras de error son el doble de la desviacién standard en la media. Tomada de Rickett y 

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

(grados) para el periodo 1972 a 1987. Las barras de error son el doble de la desviacion 

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



2.3 Perturhaciones de Gran Escaia en el Viento Solar. 

Por estructuras de gran escala en el viento solar entendemos regiones grandes con mayor 

densidad que la densidad promedio del plasma asociado al viento solar quieto. Las perturbaciones 

heliosféricas de gran escala mas intensas en ei viento solar son los haces corrotantes que se 

forman como resultado de la interaccién entre los flujos de plasma rapido y lento emitidos de ciertas 

regiones en el Sol, lo cual da lugar a zonas de compresién en las que ia densidad de! plasma se ve 

notablemente incrementado y que eventualmente en algunos casos llegan a convertirse en frentes 

de choque. En particular, el flujo de plasma rapido emitido por un HC interactua con el plasma mas 

lento que va encontrando frente a él conforme e{ hoyo coronal rota y el plasma se aleja del Sol. Este 

tipo de interacciones da lugar a lo que se denomina como una regidn de interaccién corrotante 

(RIC) los cuales son asociados con frentes de choque que corrotan con el Sol. La geometria basica 

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

Pero existen en el MI otro tipo de frentes de choque, los frentes de choque esféricos, asociados 

comtnmente a emisiones esporadicas, eruptivas de plasma mas rapido desde ciertas regiones del 

Sol. Los frentes de choque asi formados no corrotan con el Sol sino que viajan radiaimente hacia 

afuera alejandose de! Sol como se muestra en la figura 2.6, estos frentes de choque esféricos 

fueron originalmente atribuidos a las rafagas solares (Hundhausen, 1972), aunque desde las 

primeras observaciones de los frentes de choque interplanetarios habia ya dos posiciones tedéricas 

diferentes. Por un lado Parker (1961) postulé que las ondas de cnoque opservaaas eran onaas ae 

explosién producidas por e! enorme pulso de presién causado por el estallido de la rafaga, las 

cuales se propagaban atraves de las lineas de campo magnético ya abiertas del viento solar. Por 

otro lado Gold (1955) habia ya mencionado la posible emision de lenguas de plasma desde el Sol, 

debidas al estallido de las rafagas, que estiraban las lineas de campo magnético cerradas de esa 

region y que formarian los choques al introducirse supersonicamente en e! material ambiente del 

Mi. La asociacién de los choques interplanetarios con el estallido de una rafaga solar tuvo serias 

dificultades desde el principio ya que no era extrafio observar choques interplanetarios cuando no 

se habia registrado ninguna rafaga y el nmero de rafagas registradas siempre ha excedido, por 
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mucho, al numero de choques interplanetarios detectados. La asociacién selectiva tampoco ha 

funcionado y no es raro que no se observe ningun choque interplanetario después de las rafagas 

mas intensas. Las observaciones de Ia ultima década han puesto cada vez mas en apuros a esta 

interpretaci6n y actualmente ya no es de ninguna manera sostenible. 

Otro tipo de evento solar explosivo que se ha visto relacionado con los frentes de choque esféricos 

interptanetarios han sido las protuberancias eruptivas (Joselyn y McIntosh, 1981), que consisten en 

la desintegracién repentina de las arcadas gigantescas de material denso introducido desde la 

cromosfera en la corona solar, sin embargo, un estudio que comprendié varios cientos de 

eyecciones de masa coronal (EMC), a lo largo de todo un ciclo solar, mostré un porcentaje, no muy 

variable con la época, de menos del 50% de EMC asociadas con rafagas o con protuberancias 

eruptivas (Wagner, 1984). Mas aun, analisis detallados de la evolucién de ambos tipos de procesos 

cuando se-encontraron asociados, mostraron que es comtn que las EMC empiecen a verse antes 

de que ocurra el evento explosivo superficial (Jackson y Hildner, 1978), esto conduce 

necesariamente a admitir que aunque las EMC, y por lo tanto los choques en el medio 

interplanetario, estén a veces asociados con estos eventos solares explosivos, las rafagas 0 jas 

protuberancias eruptivas no pueden considerarse de ninguna manera como la causa de las EMC y 

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

En un ampiio estudio de casi 100 perturbaciones de gran escala en el viento solar, rastreadas por 

wrndian an la thi 
  

ina de CID durante més de un afio, Hewish v Bravo (1986) pudieron estimar la 

regién del Sol donde se originaron estas perturbaciones y encontraron que, en todos los casos, la 

tegién estimada como fuente contenia un hoyo coronal de latitud baja o media o la extensién a mas 

bajas latitudes de un hoyo coronal polar. Observaron ademas que un mismo hoyo coronal podia 

producir varias perturbaciones (varias emisiones explosivas de viento solar mas rapido) durante su 

paso frente a la Tierra. 

El trabajo de Hewish y Bravo (1986) llev6 a la conclusién de que las perturbaciones de gran escala 

que viajan en ei Mi y que eventualmente producen perturbaciones en {a Tierra son generadas en 
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HC. Sin embargo, en algunos casos, se observaron rdfagas o erupciones de filamentos tan 

cercanamente asociados al flujo eruptivo de un HC que es posible que éstos estén verdaderamente 

asociados a esos eventos y no sean sdlo asociaciones casuales. Por lo tanto es posible que en 

estos casos tanto las rafagas como la desaparicién brusca del filamento sean fenémenos 

periféricos al mecanismo subyacente que causa la perturbacién. Esto nos lleva a formamos una 

nueva imagen de los HC en el sentido de que el flujo del viento solar rapido que de ellos surge 

puede mantenerse estable durante un periodo largo y producir una RIC o tener fluctuaciones y 

producir uno 0 varios frentes de choque durante su evolucién. Hewish y Bravo (1986) presentaron ta 

evidencia adicional de que los llamados choques generados por rafagas son en realidad causados 

por flujos variables del plasma de! viento solar fo cual se deriva de los perfites temporales de 

densidad y velocidad a 1 UA. Houminer y Hewish (1988) mostraron evidencias observacionales 

derivadas del centelleo jas cuales apoyaban el modelo de los HC como fuentes de viento solar 

rapido los cuales daban origen a las perturbaciones transitorias asociadas con choques en el Ml y 

refutaban e! modelo de ias rafagas como origen de tales perturbaciones. 

Bravo S. y colaboradores (1991), encontraron una relacién espacial entre !as EMC asociadas con 

choques interplanetarios observados con el! Helios 1 y HC. Esto dio nuevo apoyo a la asociacion 

previamente encontrada con el método de centelleo interplanetario entre los HC y las 

perturbaciones en el MI, aunque no necesariamente indican que las fuentes de las EMC y det 

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

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

Durante agosto de 1976, los investigadores de las Universidades de Cambridge, California y 

Nagoya, realizaron varios estudios conjuntos empleando observaciones de viento solar obtenidas 

con la técnica de CIP en los observatorios correspondientes. El objetivo de este programa conjunto 

fue el determinar si existia correlacién entre los subitos incrementos en el indice de centelleo 

registrado para ciertos dias y la ocurrencia de cuatro rafagas intensas ocurridas en el mes de 

agosto de 1972. Del andlisis de las observaciones Kakinuma y Watanabe (1976) encontraron la 

existencia de cuatro frentes de choque y haces de viento solar rapido para los mismos dias en los 

que se habian presentado las raéfagas intensas, pero el escenario del MI para estos eventos 

también presentaba la existencia de un HC que podia asociarse como fuente de los haces de 

viento solar rapidos, lo que les complicé Ia interpretacién de las observaciones. 

En la Universidad de Cambridge se desarrolio un ambicioso proyecto con el objetivo de estudiar las 

perturbaciones transitorias en el viento solar. El proyecto consistié en observar ~900 fuentes de 

radio empleando un arreglo dipolar de gran area. Las fuentes de radio formaron una rejilla que 

cubria un amplio rango en elongaciones y declinaciones, cubriendo 24 horas de ascensién recta, 

las observaciones se realizaron en una frecuencia central de operacién de 81.5 MHz. Las fuentes 

seleccionadas se observaron por un afio con el fin de determinar el centelleo de cada fuente como 

funcion de su elongacién. El periodo de observacién comprendié del 10 al 21 de diciembre de 1978, 

un perlodo de intensa actividad solar para el cual se tenlan observaciones de sondas espaciales y 

otras observaciones disponibles. Empleando estas observaciones Gapper et al., (1982) generaron 

mapas diarios del cielo mostrando el indice de centelleo asociado a cada una de las fuentes de 

radio. Para generar un mapa se requiere observar el cielo 24 horas y las fuentes de radio se 

observan una sola vez por dia al barrer el cielo de Oeste a Este, ya que el radiotelescopio que se 

empleo para sus observaciones es un instrumento que observa el iransito de las fuentes por su 

meridiano central. Ademas lo que se obtiene es un mapa bidimensional, el cual requiere de una 

especial interpretacién para perturbaciones transitorias de gran escala que evolucionan en el medio 

interplanetario en tres dimensiones. De! andlisis de sus observaciones Gapper y colaboradores 
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basandose en el hecho de que los incrementos en el indice de centelleo estan correlacionados con 

el incremento en la densidad del plasma, lograron identificar y rastrear grandes regiones de plasma 

comprimido que se desplazaban alejandose del Sol, las cuales se caracterizaban por tener zonas 

posteriores a la regién de incremento de la densidad con una velocidad mas alta que el plasma 

solar ambiente. De la comparacién de sus observaciones con ios datos obtenidos por la sonda 

espacial Pionero lograron corroborar que los incrementos del centelleo si estaban correlacionados 

con el incremento en la densidad del plasma solar. Ademas lograron rastrear perturbaciones en un 

rango de 0.5-1.5 UA y las correlacionaron con la ocurrencia de tormentas geomagnéticas intensas, 

dando una posibilidad de hacer prondésticos de perturbaciones geomagnéticas mediante el rastreo 

de jas perturbaciones de gran escala en su camino hacia ta Tierra (Gapper et al, 1982). 

Desde jas primeras observaciones del viento solar empleando CIP realizadas por Hewish, Gapper y 

Tappin, se hablan observado regiones semiesféricas de plasma o conchas de plasma 

expandiéndose y alej4ndose del Sol. Dichas regiones presentaban incrementos del centelleo, pero 

al seguir su evolucién éstas presentaban grandes regiones que las seguian asociadas con una 

disminucién del centelleo (Gapper et al., 1982). Estas observaciones se interpretaron en términos 

de una conchas de plasma muy delgada y turbulenta que se desplazaba radialmente alejandose del 

Sol la cual era seguida por un viento solar de baja densidad pero muy rapido, que era capaz de 

generar un centelleo significativo (Tappin, 1987). Después de sus primeras observaciones de las 

conchas de plasma, la pregunta obligada a responder era zcual es el origen de estas 

perturbaciones transitorias de estructura esférica?. Hewish y colaboradores mantenfan la postura 

de que las conchas eran de distinto origen a las regiones corrotantes y sugirieron que el rastreo 

hacia atrds sobre ei disco solar de tales perturbaciones mostraria el lugar y la posible fuente de 

origen de tales perturbaciones. Para la década de los 80's, existia un fuerte oposici6n al modelo de 

que las perturbaciones transitorias del tipo conchas esféricas eran generadas por ocurrencias de 

rafagas intensas (Tappin, 1983; Hewish et al., 1985; Hewish y Bravo, 1986; Bravo et al., 1991), el 

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

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

Hewish et al., (1985) ampliaron sus observaciones hasta alcanzar a cubrir 2500 fuentes de radio 

compactas, las cuales formaban una rejilla bien definida, que cubria un amplio rango en declinacién 

y Angulo horario del cielo. Con base en estas observaciones, e! equipo de Cambridge logré hacer 

mapas diarios de centelleo de! cielo, lo cual les permitid detectar y rastrear perturbaciones 

transitorias de gran escala. Tratando de encontrar la fuente en el Sol de las perturbaciones, Hewish 

y colaboradores rastrearon hacia et Sol las perturbaciones observadas. Hewish et al., (1985) 

conciuyeron que los origenes de tales perturbaciones transitorias de gran escala eran flujos 

intermitentes de plasma rapido que emergian de hoyos coronales. Ademas, mostraron que de sus 

observaciones se derivaba una fuerte correlacién entre el centelleo y la densidad del plasma solar 

(N). Cuando ésta satisface que 3 < N < 40 cm’, la relacién se expresa matematicamente como: 

g=(N cm*/9)"*, Del andlisis de varias perturbaciones transitorias tipo concha esférica concluyeron 

que conchas esféricas de grosores menores a 0.05 UA y moviéndose mas rapido que 1000 km/s no 

podrian ser detectadas mediante centelleo usando radiotelescopios que hacen observaciones de 

fuentes de radio estelares en transito sobre el meridiano local. 

2.3.2 Haces corrotantes de viento rapido. 

Pusan te 2) wee tnne 4 ante   = an unt      

diferentes elongaciones, Houminer (1971) encontré una evidente correlaci6n en la ocurrencia de 

incrementos significativos en el indice de centelleo de las fuentes y su recurrencia con un periodo 

de 27 dias, lo que dio la primera evidencia de estructuras de plasma corrotantes que persistian por 

mas de una rotacién solar. Esto dio una evidencia convincente de que algunos de [os incrementos 

en el indice de centelleo eran causados por haces de plasma corrotantes con el Sol y ademas 

identificé los haces corrotantes con la estructura sectorial magnética del Sol que fue claramente 

observada por medio de las sondas espaciales. Posteriormente, las imagenes en rayos X 

proporcionadas por el Skylab mostraron estructuras de los haces de viento solar vinculados a HC, 
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lo cual llegé a fortalecer las ideas ya existentes de que los origenes de fos frentes de choque 

alineados con el campo magnético espiral y corrotantes con el Sol estaban asociados al flujo del 

Viento rapido provenientes de HC en latitudes medias y bajas. Siendo los HC regiones corrotantes 

con el Sol, las estructuras formadas en el medio interplanetario por el fiujo corrotante del viento 

rapido que de ellos emana es justamente io que se conoce como una regién de interaccién 

corrotante. Ampliando sus estudios Houminer y Hewish (1972) realizaron un estudio de 32 fuentes 

de radio durante ocho meses y confirmaron los resultados de Houminer (1971) y ademas 

encontraron una fuerte correlaci6n entre la velocidad del viento solar y el nivel de centelleo con un 

retraso de entre 2 y 3 dias (el aumento en la velocidad registrada a la altura de la Tierra ocurria 

después dei aumento de! centelleo). Estos autores propusieron que e! aumento en el centeileo 

estaba relacionado con el incremento en la densidad del viento solar causado por la interaccién de 

vientos rapido y lento. Ellos ubicaron los sectores alineados a lo fargo de las lineas de campo 

magnético interplanetario sobre un rango de distancias de 0.5 a 1.3 UA. Esta fue la primera 

evidencia experimental de la existencia de los frentes de choque alineados con la espiral del campo 

magnético interplanetario, sugerido por Hundhausen (1971). 

Rickett et al., (1976) analizaron los datos correspondientes al periodo de 1973-1974 tratando de 

correlacionar los hoyos corénales como fuente de los haces de viento solar rapido. Para su estudio 

analizaron los datos de ocho fuentes de radio, {as cuales daban informacidén de la posicion efectiva 

en un rango de 0.4 a 1.2 UA y dentro de un rango de latitud heliografica de 60°S a 80°N y 

procedieron a identificar la fuente de los haces rapidos de viento solar mapeandolos hacia atras 

sobre el Sol y posteriormente procedieron a comparar estos posibles lugares fuentes con las 

imagenes del Sol obtenidas por el Skylab. De su andlisis Rickett y Sime concluyeron que existia 

evidencia suficiente para asociar preferencialmente a los haces rapidos de viento solar con los HC 

como su fuente de origen. Aunque no encontraron una correlaci6n uno a uno, debido a que se 

observaron haces de viento rapido sin poderles asociar un HC y ademas en ocasiones se 

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

 



Nuevas observaciones de centelleo hechas por el grupo de Cambridge cubrieron e! periodo de! 17 

de julio al 5 de agosto de 1979. Las observaciones se planearon con el objetivo de rastrear la 

evolucién de un haz corrotante, el cual presenté una extensién en latitudes heliograficas altas. E! 

estudio emples una rejilla de 900 fuentes de radio con el objetiva de permitir una definician m4s 

precisa de las estructuras de densidad intensificadas o enrarecidas dei viento solar respecto al 

promedio. El andlisis realizado por Gapper et al., (1982) mostré la presencia de estructuras 

corrotantes de larga vida, las cuales contenian sectores tanto de alta densidad como de baja, fos 

cuales se expandian a aitas longitudes y latitudes heliograficas. 

Uno de los mas amplios estudios de haces corrotantes de larga vida lo realizé Woan (1994). Para 

este estudio tomdé observaciones de CIP con el arreglo de gran area de Cambridge. El periodo de 

observacién comprendié de marzo de 1990 a septiembre de 1993. En este estudio se incorpond una 

técnica nueva para generar los mapas de densidad del plasma en el MI a partir de las 

observaciones del centelleo, lo que permitié obtener una interpretacién mas clara de los mapas en 

las ocasiones en que se presentaban varios haces corrotantes de viento solar. Con estas nuevas 

observaciones y la comparacién con los datos de densidad de! plasma en el medio interplanetario 

obtenidos por et IMP-8 se corroboré la relacién entre el centelleo detectado y la funcién de densidad 

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

RADIOTELESCOPIOS EMPLEADOS PARA ESTUDIAR EL 

VIENTO SOLAR MEDIANTE LA TECNICA DEL CIP. 

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

El Observatorio Mullard de la Universidad de Cambridge, Inglaterra inicié, a mediados de la década 

de los 60's, la construccién de un arreglo dipolar de gran area con el objetivo de realizar estudios 

del viento solar mediante ia técnica de centelleo interplanetario. En 1966, el observatorio solar inicio 

sus primeras observaciones estudiando un area del cielo entre -10°< § <+44° en declinacién (8) y un 

rango entre las 10 y las 16 horas en ascensién recta. El arreglo de gran area en Cambridge, tiene 

como caractertsticas principales una area fisica de 21150 m y su frecuencia central de operacién 

es de 81.5 MHz con un ancho de banda de 1 MHz. La antena esta constituida por arregios 

horizontales de dipolos de onda compieta que llenan una superficie fisica de 470 metros de longitud 

en ta direccién E-O por 45 metros de ancho en ia direccién N-S. Los dipolos fueron configurados en 

16 lIneas paralelas alineacas en ta aueccion E-G, Lada tities ao Wunsitiuyy do 120 & 

  

manejo adecuado de la fase de la sefial se formaron unidades de 16 dipolos, cada uno de los 

cuales se conecté en paralelo sobre una linea de transmision hecha de alambres paralelos de 

cobre desnudo. La sefial de cada unidad en tos arregios lineales fue sumada vectorialmente por 

pares, usando un combinador de potencia 2:1, los cuales dan una sefial de salida equivalente a la 

suma vectorial de las sefiales de entrada en sus puertos. Para integrar la sefial de todas las 

unidades en una red de transmisién del tipo Arbol, la linea de transmisién principal fue hecha de 

cable coaxial para enviar la sefial de la antena hasta {os puertos de entrada de la matriz de Butler 

de 16 puertos con fa minima atenuacién de la sefial. Los 16 puertos de salida de la matriz se 
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conectaron a 16 receptores superheterodinos independientes, con el fin de tener la posibilidad de 

observar, simultaneamente, fuentes de radio a diferentes declinaciones sobre el meridiano local. El 

tiempo de observacién promedio de cada fuente al pasar por ei iébulo de deteccién fue de 

aproximadamente 2 minutos. Los 16 lébulos detectores se desplegaron sobre un rango en 

declinacién entre -10° y 70°. Un diagrama del arreglo de la antena y fa configuracién a bloques de la 

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

Un arregio de antenas dipolares de gran area disefiado para detectar CIP presenta diferentes 

opciones de operacién. Para la operacién de! radiotelescopio de Cambridge se seleccioné la opcién 

interferométrica, por lo cual el arreglo se dividié eléctricamente en dos partes iguales sobre un eje 

E-O. Cada seccién se manejé en la modalidad de interferémetro de fase N-S produciendo 

simultaneamente una salida en seno y coseno para cada Iébulo detector. La sefial en cada receptor 

se@ procesé por medio de un centelleador de potencia total, el cual, primero filtra la sefal para 

eliminar las componentes de baja frecuencia propias del paso de la fuente de radio a través det 

\ébulo de la antena, iuego se suman jas sefiales y finalmente se suaviza el resultado en un filtro 

pasa-bajas. El centelleo registrado en cada fuente se promedio cada 10 segundos y se editaron los 

datos para remover los datos contaminados por interferencia, ruidos de origen solar o centelleo 

ionosférico. Los datos ya editados se procesaron para obtener ei valor “rms” del flujo de centelleo 

para cada fuente durante e! dia. Para 1980 los estudios del viento solar aplicando la técnica de CIP 

realizading an la Universidad de Cambridae utilizaron el indice de cantelleo de una red de mas de 

2500 fuentes de radio generando mapas de centelleo del cielo para cada dia, mostrando la 

existencia de perturbaciones recurrentes y transitorias de gran escala en el medio interplanetario. 

Cabe mencionar que del estudio original de 2500 fuentes de radio Gnicamente 900 presentaron un 

centelleo intenso por lo que fueron posteriormente mas Utiles en la generacién de los mapas de 

centelleo y en el caiculo de !a velocidad del viento solar. 
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Fig. 3.1 Un diagrama esquematico de la configuracién de la antena dipolar de gran 

superficie y la configuracién electronica a bloques del receptor empleado en Cambridge. 

Tomada de Purvis et al., 1987. 

 



3.2 El Arreglo de Antenas Dipolares de Thaltej, India. 

El primer intento por desarrollar una red de arreglos de gran area en la India se inicié a mediados 

de 1984 y estuvo a cargo de S.K. Alukar del Physical Research Laboratory (PRL) en Ahmedabad. 

Los objetivos principales por los cuales el PRL planed la construccién de una red de tres 

radiotelescopios fueron los siguientes: 

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

medio interpianetario a distancias comprendidas entre 0.3 y 1 UA. 

2) Realizar observaciones para catalogar las fuentes de radio estelares que presentasen centelleo 

interplanetario en la frecuencia de 103 MHz con el fin de derivar la velocidad del viento solar a 

diferentes distancias radiales y a diferentes latitud y longitud solar. 

El proyecto original consistié de tres arreglos de antenas dipolares en una configuracién triangular. 

Uno de los arregios se construyé en el poblado de Thaltej, Anmedabad (23°N; 72°E); ef segundo 

arreglo se desarro!lé en Rajkot (22°N; 70°E) y el ultimo de los arreglos se ubicd en Surat (21°N; 

72°E). El arregio de Thaltej tuvo inicialmente un area fisica de +10,000 m*; los arreglos de Rajkot y 

Surat contaron con una area fisicas de ~ 5000 m’. La separacion entre cada par de arregtos fue de 

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

radiotelescopios ubicarins an el Fetadn de Gidarat, India 

El radiotelescopio de Thaitej es un arreglo de antenas dipolares de gran area, el cual consiste de 

2048 dipolos de onda completa y la frecuencia central de operaciones es de 103 MHz con un ancho 

de banda de 1 MHz. El arregio esta dividido eléctricamente en dos partes iguales, la mitad norte y la 

mitad sur. El arreglo total se configura por 64 Iineas de transmisién en fa direcci6n E-O. Cada mitad 

esta conformada por 32 lineas de transmisién, cada una de ellas con 32 dipoios de onda completa 

polarizados horizontalmente en la direccién N-S. El arregio asi constituido genera 64 ldbulos 

detectores por medio de 2 matrices de Butler independientes. Cada una de tas dos mitades del 

arreglo tiene asociada una matriz de Butler !a cual genera 32 haces desplegados en diferentes. 
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declinaciones sobre el meridiano local. Cada uno de los lébulos detectores presentaba una area de 

deteccién de 1.8° N-S por 3.6° E-© cubriendo un Angulo en declinacién de +30° centrado en el zenit. 

En la figura 3.2 (b) se presenta un diagrama a bloques de /a electronica empleada en el receptor del 

arreglo de Thaltej. La sefial obtenida del arreglo de Thaltej fue muestreada a 20 Hz y digitalizada 

usando un convertidor A/D de 12 bits para +5 volts, (Alukar et al, 1989) y los datos fueron 

almacenados en una cinta magnética para su analisis posterior. 

Durante los afios de operacién del arreglo de Thaltej el numero maximo de fuentes de radio 

estelares detectadas fue de « 500, con lo cual se tuvo una cobertura {imitada del cielo como para 

generar buenos mapas de centelieo. Actuaimente los trabajos con ja red de los tres 

radiotelescopios en Gujarat no han proseguido y el arreglo de Thattej es el Unico con posibilidades 

técnicas de seguir operando, aunque actualmente sus observaciones se encuentran detenidas. 
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Fig. 3.2 a) Geometria del arreglo de los tres radiotelescopios en Gujarat, India. b) Esquema 
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3.3 El Radiotelescopio de Ootacamund (Ooty), India. 

El radiotelescopio de Ooty que pertenece al National Centre for Radio Astrophysics del Tata 

Institute of Fundamental Research, el cual inicié sus observaciones a partir de 1970, fue el primer 

gran radiotetescopio en la India con la capacidad de poder hacer observaciones continuas del cielo 

encaminadas a realizar estudios de pulsares, cuasares, galaxias y estudios de! viento solar. La 

frecuencia central de operacion del radiotelescopio en Ooty es de 327 MHz con un ancho de banda 

de 4 MHz. El radiotelescopio esta constituido por un arreglo de 1056 dipolos polarizados en la 

direccién N-S, instalados a todo lo largo de ia linea focal de una estructura cilindrico parabdlica 

asimétrica. Cada dipolo es seguido de un amplificador de bajo ruido y de un controtador electronico 

de fase. Para lograr un manejo adecuado de la sefial recibida por los dipolos, la sefial en el arreglo 

linea! es combinada en 22 mddulos, cada médulo constituido por 48 dipolos. La se/ial de los 

médulos es sumada y llevada hasta el laboratorio donde es captada por el receptor superheterodino 

en una configuracién de potencia tota!. La ganancia del radiotelescopio en una configuracién de 

potencia total presenta una razon de sefial a ruido de 25.5 para un ancho de banda de 4 MHz y un 

tiempo de integracion de 1 segundo. Las dimensiones fisicas de la estructura cilindrico parabdlica 

asimétrica son 530 metros de largo por 30 metros de ancho. La superficie reflectora esta hecha de 

11000 cables de acero alineados paralelamente a todo lo largo del eje N-S y esta soportada por 24 

marcos parabdlicos. Los marcos estan separados cada 23 metros. Una de las caracteristicas 

  

SouUpIY Co YU OM Ej oo CHUGH allteaUY eH ia dileuLidn iS CoN Una 

inclinacién de 11°, para ajustarse a ta latitud geografica de Ootacamund. Esto hace posible que el 

eje de rotacién del radiotelescopio sea paratelo al eje de rotacién de la Tierra, permitiendo que el 

radiotelescopio observe continuamente a las fuentes de radio estelares con una simple rotacién 

Mmecanica de su eje longitudinal en la direccién E-O por un periodo de ~9.5 horas. Ademas, el lobulo 

detector del radiotelescopio también puede ser direccionado en declinacion, introduciendo cambios 

de fase apropiados entre {os 1056 dipolos montados a lo largo de su linea focal. El disefio de este 

radiotelescopio presenta grandes ventajas para realizar observaciones de fuentes de radio en una 

amplia area del cielo, permitiendo hacer observaciones de! viento solar mediante la técnica del CIP 
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casi éptima, ya que permite rastrear continuamente una sola fuente o rastrear discretamente varias 

que presenten una ascensién recta diferente. Disefiado y construido completamente por hindues, el 

radiotelescopio de Ooty inicié sus operaciones en 1970 y desde entonces no a dejado de operar. En 

1992 toda la electronica de amplificacién de la sefial fue cambiada, permitiéndote incrementar su 

sensibilidad y aumentando su tiempo de vida util hasta por mas de 10 ajios. El grupo dei National 

Centre for Radio Astrophysics encabezado por ef Dr. S. Ananthakrishnan, usando los datos 

obtenides con el radiotelescopio de Ooty realizé uno de {os primeros estudios del viento solar 

empieando observaciones de una sola estacién, togrando catalogar mas de 500 fuentes de radio 

estelares que presentaron un centelleo interplanetario bien definido. Un bosquejo de ia antena y la 

configuracién a bloques del arreglo electrénico se muestra en la figura 3.3. 
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3.4 El Arreglo de Gran Area en San Diego, California. 

£1 radiotelescopio empleado para estudiar el viento solar, ubicado en !a Jolla, Califomia pertenece a 

la University of California, San Diego (UCSD). El radiotetescopio inicié su operacién en 1972 y esta 

constituido por tres arreglos de antenas periédicas operando en una frecuencia central de 73.8 MHz 

con un ancho de banda de 2 MHz, el radiotelescopio presenta una configuracién triangular, los 

arreglos de antenas que lo constituyen estan situados en cada uno de los vértices de un tridngulo 

casi equilatero cuyos lados miden aproximadamente 94, 94 y 74 km. El radiotelescopio consiste de 

arreglos cuadrados de antenas periédicas. Cada arregio de antenas esta formado por 256 antenas 

periédicas con un area fisica de ~4900m?. Cada arreglo genera una serie de lébulos detectores con 

un diametro de 3.5°, los cuales se desplegaron discretamente en 512 direcciones diferentes usando 

varias matrices de Butler de 16 puertos. La sefial de cada una de las estaciones se transmite al 

laboratorio para su andlisis. En el taboratorio, la sefial es recuperada y alimentada a un receptor de 

potencia total a través de un filtro pasa-bajas, un filtro anti-aliasing (frecuencia de corte de 5 Hz). La 

sefial de salida del receptor es captada por un convertidor analdgico/digital con un muestreo de 64 

milisegundos. Después, la sefial pasa a una graficadora y en paralelo se graba el registro en cinta 

magnética digital (Armstrong y Coles, 1972). Las primeras fuentes de radio estelares con las que el 

equipo de la UCSD trabajé fueron: 3C48, 30144, 3C147, 3C161, 30237, 3C273, 3C298, 3C-459, 

cada una de las cuales se observé diariamente entre 1 y 3 horas, proporcionando 

1S twas ue vatus. Las opservaciones desarrolladas diariamente en la UCSD 

  

desde ei afio de 1972 han cubierto latitudes heliograficas en un rango de -60° a +80° y un rango de 

distancia radial al Sol de 0.3 a 1.1 UA, permitiendo catalogar mas de 500 fuentes de radio estelares 

para ser usadas en fos mapas de centelleo. 
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3.5 El Radiotelescopio de Toyokawa, Japon. 

En 1970, el observatorio solar de Toyokawa, Japén inicié sus estudios en una frecuencia central de 

70 MHz con el objetivo principal de detectar perturbaciones de gran escala en el viento solar en una 

regién tan cercana al Sol como 0.5 UA. Para la década de los 80's, con el objetivo de mejorar jas 

observaciones, e! RT recibié una modificacién en la electronica, fa cual fue disefiada para detectar 

en una frecuencia central de 327 MHz. Logrando ampliar las observaciones a una regién mas 

cercana al Sol dentro de un rango minimo de 0.2 UA . El RT empleado por el grupo japonés en 

Toyokawa para estudios del viento solar tiene una estructura cilindrico parabdlica asimétrica. El 

disefio estructural es muy similar al disefio del radiotelescopio de Ooty. El eje principal de la antena 

tiene una longitud de 100 m en la direccién E-O. El seguimiento de las fuentes de radio se hace por 

rotacién mecanica en {a direccién N-S, ademas de un movimiento del Idbulo detector en fa direccién 

E-O por medio de un control electrénico en la fase de la sefial recibida del los dipolos detectores. 

Dos de las estaciones remotas ubicadas en Fuji y en Sugadaira son conectadas a la estacién base 

en Toyokawa por medio de lineas telefénicas comerciales para la adquisicién de datos y para el 

control automatico de las estaciones remotas. El radiotelescopio tiene la capacidad de observar 

mas de 100 fuentes de radio durante un afio. Con el objetivo de lograr observaciones doptimas de 

cada fuente, ios japoneses realizaron un programan de rastreo en el cual las fuentes de radio 

catalogadas representaban un conjunto que presentan un buen centelleo. 

3.6 El European Incoherent Scatter Radar (EISCAT). 

El EISCAT es un sistema de radar con tres antenas que ha estado trabajando desde 1981. Los 

abjetivos originales del sistema estaban relacionados con estudios ionosféricos, pero debido a su 

limitado tiempo de trabajo en este campo se decidié abrir su tiempo de observacién para otros 

trabajos de investigacién. Uno de ios campos de estudio para los que es empleado desde 1985 es 

el estudio del viento solar en regiones polares. El EISCAT esta conformado por un sistema de 
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frecuencia ultra alta (UHF) y un sistema de frecuencia muy alta (VHF). El sistema de UHF trabaja 

en una frecuencia central de 931.5 MHz con un ancho de banda de 8 MHz, el pulso de transmision 

pude asignarse en un rango de 1 microsegundo a 10 milisegundos. El sistema de UHF se configura 

con antenas parabélicas de 32 metros de diametro ubicadas en Troms, Noruega; Sondakyia, 

Finlandia; y Kiruna, Suecia. El sistema de VHF trabaja en una frecuencia central de 224 MHz y un 

ancho de banda de 3 MHz. La antena del sistema de VHF esta configurado por antenas cilindrico 

parabdlicas de 40 por 120 metros. La distancia entre las antenas de Tromse-Kiruna y Kiruna- 

Sondakyla es de aproximadamente 250 km, mientras que la distancia entre Tromsa-Sondakyla es 

de aproximadamente 400 km. Los receptores de Kiruna y Sondakyla son enfriados con Helio 

liquido logrando que el sistema tenga una temperatura de ~30 K. Ei sistema de Tromse tiene la 

capacidad de funcionar como un sistema receptor y transmisor, con la desventaja de que la 

temperatura del sistema se incrementa hasta ~100 K. 

El sistema de radar EISCAT inicid las observaciones de fuentes de radio estelares empleando la 

técnica de! centelleo interplanetario desde 1985 (Burgois G., Coles W. A., 1985) y desde de 1990 

se han realizado una serie de observaciones, incrementado notablemente su operacién para 

estudiar el viento solar. El sistema de radar EISCAT en UHF emplea un receptor especial para 

centelleo que muestrea fa sefial a intervalos de 0.01 segundos. Las observaciones de las fuentes 

de radio hechas con e! sistema EISCAT-UHF se pueden dividir en dos categorias (Breen, et al., 

1996): 

a) Las fuentes de radio estelares de didmetro pequefio cercanas al Sol se rastrean con una sola 

antena y las fluctuaciones de {a sefial en el receptor de potencia total se empiean para determinar 

el indice de centelleo de las fuentes observadas. 

b) Las fuentes se puede observar simultaneamente con dos pares de antenas cuando Ia linea de 

visién de las antenas a la fuente intersectan la atmésfera solar en un plano radial ( esto es, un plano 

pasando por el centro del Sol). Bajo estas circunstancias frecuentemente se da un alto grado de 

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

0 mas haces de plasma estan controlando la correlaci6n. 

Con el EISCAT se ha logrado estudiar el viento solar en una regién entre 10-120 Rs empleando por 

lo general un grupo de 20 fuentes de radio estelares (dependiendo de 1a época del afio), teniendo 

como rango de saturaci6n en ia distancia de observacién de las fuentes de radio un intervalo entre 

48-30 Rs, dependiendo de Ia latitud solar y de la fase del cicio de actividad solar. Lo mas cerca que 

se han realizado observaciones es 11 Rs, y el rango tipico de observacién es de 20-100 Rs. Debido 

a la gran distancia entre las tres antenas del sistema EISCAT-UHF, éste es muy recomendable 

para medir la velocidad del viento solar (Bourgois et al., 1985; Coles et al., 1991b). Las mediciones 

se basan en el hecho de que el centelleo observado en las diferentes estaciones esta 

frecuentemente muy correlacionado cuando la linea de visién de las dos antenas pasa por la 

atmésfera solar sobre un plano que cruza por el centro de! Sol, de tal manear que las dos antenas 

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

A principios de la década de los 90's [a comunidad cientlfica que estudia el viento solar mediante 1a 

técnica del CIP, mostré gran interés por desarrollar una red mundial de observatorios solares que 

permitiera estudiar de manera continua la evolucién de fas perturbaciones de gran escala en el 

medio interplanetario con ei fin de establecer un sistema de alerta o pronéstico de tormentas 

geomagnéticas intensas. Apoyando este objetivo a mediados de 1992 se inicié el proyecto de 

construccién de un arregio dipolar de gran area en México con el objetivo principal de estudiar el 

viento solar, El proyecto se ha desarrollado en el Instituto de Geofisica de la Universidad Nacional 

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

La seleccién de las caracteristicas basicas del RT a disefiar se hiz6 con base en las experiencias y 

resultados obtenidos con ei RT de Cambridge. El equipo de México decidié construir un arregio de 

antenas dipolares de gran 4rea con caracteristicas similares al arregio de Cambridge, pero 

aprovechando las ventajas de emplear tecnologia modema y una frecuencia de operacién mas alta, 

ademas de presentar una latitud geografica mas baja que en Cambridge. El disefio prototipo de fa 

antena, sistema de receptores y la matriz de Butler de cuatro puertos estuvo a cargo del Dr. Michaels 

Thursby del Instituto Tecnolégice de Florida, la implementacién y correcciones hechas por el Dr. M. 

Thursby al disefio prototipo estuvieron a cargo de! equipo de tecnicos comisionado a este proyecto, 

pertenecientes al Departamento de Fisica Espacial, Instituto de Geofisica del cual el autor de esta 

tesis es el responsable. EI proyecto también ha recibidé un apoyo continuo y muy relevante por 

parte del Programa Universitario de investigacién y Desarrollo Espaciat (PUIDE-UNAM). 

Debido al ruido electromagnético generado por la creciente actividad de los medios de 

comunicacién, to cual perjudica peligrosamente los estudios que se realizan en fa ventana de radio, 

y consideranda que en México no existe oficialmente una banda dentro del espectro de radio 

asignada exciusivamente para fines cientificos, lo primero que se acordd, antes de iniciar ei disefio 

dei arreglo prototipo, fue el obtener oficialmente una frecuencia de operacién que estuviera libre de 

interferencia electromagnética con la garantia oficial de {a Secretaria de Comunicaciones y 
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Transportes (SCT), comprometiéndose oficialmente a mantener fibre de interferencia la banda de 

frecuencia asignada. La banda de frecuencia protegida asignada por la SCT para la operacién del 

arreglo es de 138.9 MHz a 140.4 MHz, esta banda de frecuencia se garantiza que estard libre de 

cualquier interferencia tanto nacional como extranjera y se reserva exclusivamente para estudios 

cientificos. 

El proyecto del arreglo dipolar de gran area se configuré en dos etapas: 

1) La construccién de un arreglo dipolar prototipo que presentara todas las caracteristicas de 

operacién del arreg!o dipolar final, aunque constituido con un numero mucho menor de dipolos, lo 

cual implica que e! 4rea de coleccién dei arreglo prototipo sera una fraccién de area del arreglo 

final. Las caracteristicas y la construccién del arreglo prototipo se describira en detalle en una 

seccién independiente. 

2) La construccién del arreglo fina! se iniciara una vez que el arreglo prototipo muestre su buena 

operacién y el lugar de construccién sera en un sitio cercano a la Ciudad de Morelia en Michoacan 

que presenta un minimo ruido electromagnético de fondo. 

3.7.1 Caracteristicas del arreglo dipolar de gran rea en México. 

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

ennetnira en Méyicn san las siguientes: 

1) Frecuencia central de operaci6n: 139.65 MHz. 

2) Ancho de banda: 1.5 MHz. 

3) Elemento basico: dipolo de onda completa. 

4) Numero de etementos: 4096. 

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

6) Numero de receptores: 64 

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

8) Configuracién de fa antena: interferométrica de fase N-S. 
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El elemento basico de deteccién en arregio es un dipolo de onda completa (A= 2.13 m) que esta 

hecho con alambre de cobre desnudo (#14/AGW) conectado a una linea de transmisi6n paratela, 

construida del mismo tipo de material que el dipolo detector. La separacién entre la base de cada 

dipolo sobre la linea de transmisién es de 2.13 metros y cada linea de transmisién esta constituida 

por 16 dipolos. Para mantener paralelos los conductores de cobre a una distancia de 2.5 cm. sobre 

toda la fongitud de ia linea de transmisién es necesario usar aisladores de plastico distribuidos cada 

30 cm., !o cual permite mantener la impedancia de la linea de transmisién constante a un valor de 

=800 Q, en la figura 3.4 se muestran las dimensiones y detalles del ensamble de un dipolo a la linea 

de transmisi6n. Las lineas de transmisién E-O se dividen en 4 unidades basicas de 16 dipolos cada 

una, los dipolos en la linea de transmisi6n se encuentran polarizados horizontalmente en la 

direccién E-O, !a unidad basica tiene una longitud de 34.8 m. El arreglo total se constituye de 256 

unidades con un total de 4096 dipolos. Cada unidad se acopla a la linea de transmisién por medio 

de un balun. La funcidn de! balun es acoplar la impedancia de Ia linea de transmisién de 800 Qala 

impedancia de Ia linea de transmisién coaxial con valor de 50 ©. Para compensar las pérdidas de la 

sefial de RF debido a la atenuaci6n en ei cable coaxial, impedancia de acoplamiento imperfectas, 

etc., se determiné establecer dos etapas de amplificacién con ganancias tipicas de 20 dB. La 

primer etapa amplificara la sefial que sale del balun hacia el primer nivel de los combinadores de 

potencia 2:1 entre cada dos unidades basicas. El segundo nivel de amplificacién se establece en la 

salida del segundo nivel de combinadores de potencia 2:1 en la linea de transmisién antes de 

enviar la sefia! hacia los receptores en el faboratorio via un cable coaxial (RG/58, 50 9), (ver 

diagrama a bloques de la configuracién general en la figura 3.5). Con el fin de obtener 64 ldébulos 

detectores se emplearan dos matrices de Butler de 32 puertos cada una. La matriz de Butler es un 

dispositive formado por acopladores hibridos de 3 dB los cuales funcionan como dispositivos 

combinadores de la fase de la sefial recibida, (J. P. Shelton y Hsiao J.K., 1979). El tipo de receptor 

que se empleara es un receptor superheterodino. Este tipo de receptores trabaja con una 

frecuencia central y un ancho de banda especifico. Para nuestro receptor la frecuencia central es 

de 139.65 MHz y tiene un ancho de banda de 1.5 MHz. La potencia de la sefial en esta banda se 

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



antena al entrar al receptor es amplificada por un amplificador de radiofrecuencia comercial de bajo 

tuido con una ganancia tipica de 20 dB. En la etapa siguiente la sefial de radiofrecuencia se mezcia 

con !a sefial del oscilador local cuya frecuencia es de 139.65 MHz, obteniendo a la salida del 

mezciador una sefial de frecuencia intermedia de 10.7 MHz. La sefial de frecuencia intermedia es 

pasada por un filtro pasa-banda con frecuencias de trabajo de 8.9 a 12.7 MHz. En la siguiente 

etapa {a sefial es amplificada a través de tres amplificadores de frecuencia intermedia con una 

ganancia caracteristica de 60 dB. Dicha configuracién de amplificacién incluye un control 

automatico de ganancia para mantener el nivel de salida de la sefial estable ante cambios en la 

temperatura de ruido de! sistema. La mayor ganancia recibida por la sefal durante su 

procesamiento en el receptor se obtiene en el amplificador de frecuencia intermedia que 

comunmente determina e! ancho de banda del predetector. A la etapa de frecuencia intermedia le 

sigue la seccién de deteccién, en la cual la sefial pasa a través de un circuito detector conformado 

por un diodo para radiofrecuencia (1N4150). Las etapas siguientes de amplificacion y filtrado se 

realizan con un arreglo de amplificadores operacionales 741. La Ultima etapa consiste de un circuito 

integrador cuya constante de tiempo es de 0.1 segundos, la sefial obtenida del circuito integrador 

es pasada a través de un circuito buffer el cual permite acoplar la impedancia del receptor a un 

sistema de registro analdgico/digital. 
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Fig. 3.4 Detalle de 1a configuracién y dimensiones basicas de un dipolo y su acoplamiento a ta linea de 

transmisién paralela. 
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Fig. 3.5 Esquema de la configuracién tipo arbol del arreglo dipolar, las etapas de 

combinacién, preamplificacién de la sefial de RF y la configuracién de los cuatro receptores 

y la matriz de Butler. 
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3.7.2 El arreglo dipolar prototipo en Teoloyucan, México. 

Considerando que el radiotelescopio esta disefiado como un instrument para observar unicamente 

fuentes de radio en transito sobre el meridiano local, con una polarizacién de las unidades 

detectoras en la direccién E-O, se requiere que la orientacién geografica del arreglo esté en un 

rango de precisién del orden de segundos de grado. Una vez orientado e! norte geografico se 

procedié a limpiar, nivelar horizontalmente y orientar un drea de ~1400 m® para iniciar la 

construccién del sistema de soporte del arreglo de antenas. En el caso de obtener una orientacién 

incorrecta de! norte geogrdafico e instalar la antena con ésta orientacién, los haces detectores del 

arreglo no se desplegaran sobre el meridiano local y algunas fuentes se observaran antes o 

después de su transito sobre ef meridiano y se genera un problema de seguimiento ¢ identificacién 

de las fuentes de radio detectadas. 

Ei elemento basico de deteccidn del arregto es un dipolo de onda completa (A=2.13 m), que esta 

hecho de alambre de cobre desnudo del #14/AGW, el cual se conecta a una linea de transmisién 

formada por alambres paralelos de cobre desnudo del mismo calibre que e! dipolo. Para mantener 

constante la distancia entre los conductores paralelos de cobre de la linea de transmisi6n es 

necesario usar aisladores de plastico, lo cual permite también, mantener constante la impedancia y 

la capacitancia de fa linea de transmisién. En la figura 3.4 se muestran las dimensiones y detaltes 

del ensamble de un dipolo. La separacién entre os puntos de ensamble entre los dipolos es de una 

longitud de onda. Cada unidad basica del arreglo prototipo se compone de 16 dipolos ensamblados 

ala linea de transmisi6n paralela, tos dipolos se encuentran polarizados en fa direccién E-O al igual 

que {a linea de transmisién (ver figura 3.4). La longitud de la unidad basica es de 34.8 metros de 

largo, para mantener su estructura es necesario distribuir aisladores de plastico sobre toda su 

fongitud. El arreglo de cada linea E-O consta de cuatro unidades basicas, esto es, 64 dipolos de 

onda completa constituyen una linea E-O. El arreglo prototipo se constituye de 16 unidades 

basicas, formando cuatro lineas E-O. Cada una de estas unidades se acopla via un balun toroidal a 

ta linea de transmisién principal (C. L. Ruthroff, 1959; C. Balanis, 1982), la funcién del balun es 

acoplar la impedancia de la unidad con la impedancia del cable coaxial (RG/58). La sefial obtenida 
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después del balun es alimentada a un amplificados de bajo ruido con ganancia tipica de 20 dB 

(primer etapa de amplificacién). Las sefiales amplificadas de cada unidad son sumadas 

vectorialmente por medio de combinadores de potencia 2:1. Las sefiales son sumadas en pares, 

esto es, se suman fas sefiales de las unidades 1 y 2 (seccién 5), las sefiales de la unidades 3 y 4 

(seccién 6). Y en la etapa siguiente se suman las sefiales de las secciones 5 y 6. Lo cual permite 

combinar adecuadamente las sefiales recibidas en las cuatro unidades de cada linea E-O en un 

esquema electrénico tipo drool. La sefiat obtenida de sumar las cuatro unidades se amplifica por 

medio de un amplificador de bajo ruido con ganancia tipica de 20 dB para corregir las atenuaciones 

de la sefial durante su transmisién. La sefial de cada linea E-O es transmitida via un cable coaxial 

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

Con la antena descrita anteriormente se puede trabajar en una configuracion de potencia total, esto 

@s, sumando las sefiales de todas las unidades para alimentar un solo receptor, con io cual se tiene 

un solo haz detector mirando hacia el zenit o una configuracién para 4 haces, la cual se obtiene al 

emplear una matriz de Butler de 4 puertos antes de alimentar los 4 receptores. Durante las 

primeras pruebas hemos estado trabajando en la configuracién de potencia total, pero nuestro 

objetivo es usar la configuracién con 4 haces, para lo cual es necesario emplear un dispositive 

electrénico especial. La mairiz de Butler es un dispositive formado por acopladores hibridos de 3 

dB, los cuales funcionan como dispositivos combinadores de fase. La matriz se caracteriza por 

estar constituida de 2 puertos de entrada (N es par) 6 igual numero de puertos de salida. La 

matriz de Butler disefiada para el arregio prototipo tiene 4 puertos de entrada. La funcién de esta 

matriz es generar mediante combinaciones de las cuatro fase de entrada cuatro lébulos detectores, 

desplegados sobre e! meridiano iocal en cuatro direcciones diferentes y fijas (J.P. Shelton y Hsiao 

J.K., 1979). Estos Idbulos detectores presentan un ancho del haz de ~8° permitiendo hacer 

observaciones del cielo en las declinaciones siguientes: +90° y +135°. Es importante mencionar que 

la matriz de Butler asigna correctamente fas sefiales en sus puertos de salida, si, las sefiales en fos 

puertos de entrada son iguales en amplitud y tienen la fase correcta, segiin se requiera para 
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direccionar los ldbulos. las pruebas de calibracién en esta etapa son de vital importancia para 

obtener ldbules correctamente direccionados y con las mismas caracteristicas de deteccién. 

El receptor disefado para el arreglo prototipo es el conocido como receptor superheterodino. Este 

tipo de receptor trabaja con una frecuencia central y un ancho de banda especifico, para nuestro 

receptor la frecuencia central es de 139.65 MHz y un ancho de banda de 1.5 MHz. La potencia de la 

sefial en esta banda se acopla al receptor por medio del arreglo de antenas dipolares, jas cuales 

han sido sintonizadas en el ancho de banda requerido. La sefial de radiofrecuencia de ta antenas, 

previamente amplificada, se alimenta a la primer seccién del receptor constituida por un mezclador 

de radiofrecuencia en el cual se mezcia la sefial de la antena con una sefial calibrada generada en 

un oscilador local (139.65 MHz), obteniendo a fa salida dei oscilador local una sefial de frecuencia 

intermedia de 10.7 MHz. La serial de frecuencia intermedia es pasada por un filtro pasa-banda cuyo 

ancho de banda es de 8.9-12.7 MHz. La sefial filtrada es luego alimentada a un amplificador de 

frecuencia intermedia, con ganancia tipica de 90 dB, el amplificador de frecuencia intermedia 

cuenta con un control automatico de ganancia, necesario para mantener estable el! nivel de salida 

del receptor. La parte mas grande de la ganancia en un receptor superheterodino se obtiene en el 

amplificador de frecuencia intermedia que comtnmente determina el ancho de banda del 

predetector. La etapa siguiente es la de deteccién, en esta etapa la sefal de frecuencia intermedia 

sé pasa a través de un diodo detector (1N4150) para demoduiar la sefial de frecuencia intermedia. 

Posteriormente la sefial es amplificada y filtrada en una serie de amplificadores operacionales 741. 

En ia ultima etapa se integra la sefial y se acopla a un registro analégico/digital por medio de un 

buffer, ver figura 3.5.



3.8 Observaciones Preliminares con el Arregio Prototipo. 

Una vez terminada la construccién dei arreglo dipolar y la electrénica de los receptores (4) se 

presenté la necesidad de calibrar y ajustar a las mismas condiciones de operacién los receptores 

supesheterodinos, por lo que se decidié iniciar las pruebas de calibracién bajo las condiciones 

basicas de operacién siguientes: 

4) La configuracién dei arreg!o en potencia total. Esto es, emplear un solo haz detector generado 

por fa suma de la sefial colectada en cada uno de los 256 dipolos, la cual se envid a un solo 

receptor y no se empled fa matriz de Butler. El haz detector est& direccionado a 20° latitud norte y 

presenta una seccién de deteccién a potencia media de ~4° en la direccién E-O por ~10° en la 

direccion N-S. Lo cual nos permitiria (en potencia) observar todas las fuentes de radio en el rango 

de declinacién 15° s 6 < 25°. 

2) El tiempo de integracién de pasdeteccién es de 0.1 segundo y el tiempo de integracién a la salida 

del receptor es de 1 segundo. Estas especificaciones en los receptores permitieron detectar e! flujo 

total de las fuentes de radio, pero no, resolver el centelleo interplanetario que pudiera estar 

presente en las observaciones. 

Después de varios dias de observaciones y de multiples ajustes en la electronica se logré realizar ta 

calibrarién de los receptores hasta dejarlos en iguales condiciones de operacién. Lo que permitié 

que se detectaran con toda certeza varias fuentes de radio. Una lista de las fuentes detectadas y su 

posicién en el cielo se muestra en la Tabla 3.1. 

La raz6n sefial a ruido promedio obtenida durante las observaciones preliminares es de ~15. El 

factor de la razon sefial a ruido asociado a las observaciones preliminares ha sido fuertemente 

afectado por el ruido electromagnético intenso que se presenta durante las horas de actividad 

cotidiana (06-21 hrs.), y como consecuencia de la ubicacién de! arreglo dipolar prototipo dentro de 

una zona muy cerca de la ciudad de México. Esto hace muy dificil ef detectar fuentes de radio que 

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



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

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

Tabla 3.1. Lista de fuentes observadas con el arreglo prototipo 

fuente DEC! 

3C 31 15" 21 26' 

3 152 a1 
30334 32" 

PSR1937-21 

30326 

3c 

3c 

IC 443SNR 

3C 460 

  

En una variante de las observaciones se modificé el tiempo de integracidn y se logré observar un 

centelleo en el registro de! flujo detectado. La figura 3.6 muestra un registro tipico del centelleo 

detectado. Como se puede observar el centelleo no esta bien definido debido a que el tiempo de 

integracién atin no es el corecto. 

Actualmente se esta trabajando para poder alcanzar los siguientes objetivos: 

1) Hacer una calibracién del flujo recibido en nuestra frecuencia de operacién para las fuentes de 

radio detectadas y que se encuentran calibradas para otras frecuencias, tales como 81.5 MHz, 327 

RALIZ AMO RAL 

2) Determinar el tiempo de integracién especifico de la sefial para poder detectar con toda claridad 

el centelleo interptanetario. 

3) Ef equipo técnico del PUIDE esta desarrollando una interfase de 4 canales y control automatico 

de ganancia para poder observar simultaneamente con cuatro |obulos detectores. Lo cual permitira 

calibrar la matriz de Butler prototipo. 

Una vez alcanzados los objetivos planeados se espera ampliar significativamente e! rango de 

covertura de nuestras observaciones con lo cual se lograré observar un ntimero importante de 

fuentes de radio ( ~ 20/dia) para poder iniciar un andlisis preliminar de las fuentes que presentan un 

centelleo definido.
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Fig. 3.6 a) Registro de una fuente de radio que presenta un marcado centelleo interplanetario. La observacién 

se tomé con el arreglo dipolar prototipo de Teoloyucan, el periodo de observacién de la fuente de radio es de 

aproximadamente 2 minutos. b) Registro tipico de las fuentes de radio captadas con el arreglo de Teoloyucan. 

Como se puede observar en el registro la fuente de radio 3C132 presenta un centelleo en el flujo observado, 

pero éste no presenta la resolucién de muestrec adecuado como para que se observe bien definido. El registro 

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



3.9 Analisis del Ruido Electromagnético Ambiental Detectado Durante los 

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

Existen una gran cantidad de factores externos al disefio estructural, eléctrico y electrénico que 

influyen en la eficiencia de operacién de los radiotelescopios y que son de vital importancia. 

Algunos de los factores de mas peso (considerando que los radiotelescopios trabajan, por lo 

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

a) El ruido electromagnético ambiental. 

b) Las condiciones atmosféricas ambientales 

¢) El sitio geografico de instalacion. 

Los factores antes mencionados pueden variar de importancia dependiendo del pais en el que se 

instate el radiotelescopio. Para el caso de México, la importancia de los factores es en el orden 

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

mencionados se da a continuacion. 

a) El factor det ruido electromagnético ambiental en México. 

La comunidad cientifica que trabaja en el campo de la radioastronomia tiene acuerdos oficiales a 

nivel internacional para usar ciertas bandas del espectro electromagnético en frecuencias de radio 

con fines cientificns las handas en frecuenrias de radin nrntenidas nara realizar nheansacifn an 

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

La construccién de un radiotelescopio en México presenta problemas dificiles asociados con ta 

seleccién de la frecuencia de operacién, ya que México es uno de los paises que no participa de los 

acuerdos internacionales para proteger jas bandas dei espectro electromagnético restringidas 

exclusivamente para fines cientificos y la reglamentacién interna para asignar frecuencias de 

operacién es muy relajada. 
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La asignacién y monitoreo de frecuencias de radio en México esté a cargo de fa Secretaria de 

Comunicaciones y Transportes , la cual se encarga de administrar la asignacién de frecuencias de 

radio para multiples servicios y usuarios, como son: telefonia, estaciones de radio y television, 

banda civil, satélites, fuerzas armadas, etc. Uno de los problemas mas graves en México es que la 

SCT carece de programas de monitoreo para detectar usuarios ilegales y poder mantener asi el 

control de las operaciones de comunicacién. 

Debido a lo mencionado anteriormente, lo primero que se hizo antes de iniciar e! disefio del 

receptor de! radiotelescopio fue obtener un certificado oficial de la SCT asignando una frecuencia 

central y un ancho de banda especifico dentro del rango 80 a 170 MHz. El rango de frecuencia 

propuesto a la SCT se habia determinado previamente con base en tos criterios cientificos del 

proyecto, considerando que e! objetivo principal del radiotelescopio es estudiar el viento solar 

mediante la técnica de! centelleo interplanetario. La frecuencia asignada por la SCT es de 139.65 

MHz con un ancho de banda de 1.5 MHz, para recibir {as 24 horas del dia, y el lugar de asignacién 

es Tulancingo, Hidalgo. 

b) Las condiciones atmosféricas ambientales. 
  

Este factor considera la importancia de instalar el radiotelescopio en un sitio que no sea afectado 

por condiciones atmosféricas ambientaies adversas tales como: tormentas eléctricas, tornados, 

luvias intensas, nevadas, etc. Para la operacién de un radiotelescopio, es muy grave la ocurrencia 

de tormentas eléctricas ya que éstas generan ruido electromagnético intenso que anula la 

recepcién de las sefiales. Los tornados, las lluvias o nevadas intensas tienen efectos adversos 

sobre la estructura de los radiotelescopios y sobre las lineas de transmision de energia y sefales, 

ya que degradan la estabilidad de las estructuras y favorecen las condiciones de corrosién de fos 

cables y conectores. En México, afortunadamente se pueden encontrar diversos sitios que 

presentan condiciones atmosféricas muy generosas para {a operacion de radiotelescopios. 
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¢c) Elsitio geografico de instalaci6n. 

Este factor es muy importante para determinar el campo de visién del radiotelescopio. Para nuestro 

arregto el campo de vision es sobre e! meridiano local, por lo que se requiere que en la direccién N- 

S$ geografica el campo de visién sea lo mayor posible. Es por esto que el lugar debera estar limpio 

de altas montafas con un Angulo de visién desde el sitio de observacién no mayor a 5°. Para 

desarrollar un arreglo dipolar de gran area, es muy importante que ef area de instalacién de ta 

antena sea horizontal y plana para poder usar el suelo como pantalla de reflexién natural. En caso 

de tener un terreno con una ligera pendiente la estructura de soporte de la antena sera irregular y 

esto implica fa instalacion de una pantalla reflectora artificial, que incrementa los costos de 

canstruccién de la antena. También se considera que el sitio no presente nucleos urbanos con un 

importante desarralio industrial, debido a que la tecnologia empleada en las industrias 0 1a actividad 

urbana es una fuente potencial de ruido electromagnético ambiental. Como una condicién extra se 

debe ubicar el arreglo de antenas dipolares lejos de las lineas de alta tensién (22 kv.). La distancia 

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

3.9.1 Técnica para realizar el radiomonitoreo. 

3.9.1.1 Equipo y material. 

El equipo y material requerido para hacer un monitoreo de ruido electromagnético ambiental se 

determina con base en la frecuencia de operacidn y el ancho de banda que se desea monitorear. 

Con la experiencia de monitores previos, decidimos emplear para estas pruebas tres diferentes 

antenas detectoras de alta ganancia y un Analizador de Espectros muy sofisticado. El equipo y el 

material empleado durante tas pruebas se listan a continuacién: 

1) Analizador_ de Espectros HP-8596E. Ef analizador de espectros es ei instrumento basico para 

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

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

basicas siguientes: 

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

2.9 GHz, 2.75 a 6.5 GHz y de 6.0 a 12.8 GHz. 

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

c) nivel de ruido electrénico promedio mostrado: 

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

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

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

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

d) conectores de acoplamiento tipo N con impedancia de 50 2, 

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

carga maxima de 800 Watts. 

3) Tres antenas detectoras. disefladas nara trabaiar en una frecuencia central de 139.65 MHz v un 

ancho de banda amplio. Los tipos de antenas utilizados son: una antena dipolar, una antena yagi y 

una antena omnidireccional. La descripcidn de la estructura de cada antena se da a continuacién. 

a) Antena Yagi-Uda de 6 elementos. 

El eje principal de la antena tiene una tongitud de 1.5 metros. El eje esta hecho de tubular cuadrado 

de aluminio de 1 pulgada. El elemento detector y los elementos directores estan hechos de tubo de 

cobre de % de pulgada de didmetro. La separacién entre los elementos de la antena és la siguiente: 

entre el reflector y el elemento detector se tiene una separacién de 0.154; la separacién entre el



detector y el primer director es de 0.14. La longitud de! elemento detector es de 0.476) y la longitud 

de los elementos directores es de 0.4674, donde 4=2.15 metros. Un ésquema de la antena Yagi- 

Uda y su patrén de radiacién se presenta en la figura 3.7. 

b) La antena omnidireccional. 

La base de esta antena es un conector tipo N/ hembra para montaje de chasis. Sobre las 

perforaciones de {a base del conector se montan los elementos radiales y sobre el conductor 

central se monta el elemento vertical. La longitud de los cuatro elementos radiales y el elemento 

vertical es de 0.254 (0.537m). En la figura 3.8 se muestra la configuracién de fa antena 

omnidireccional y su patrén de radiacién. 

¢c) La antena dipolar. 

La antena dipolar esta hecha de alambre de cobre de calibre 14 (1.63 mm). La base del dipolo es 

un conector tipo N/hembra para montaje de chasis. La longitud del dipolo es de 0.54 (1.07 m). Un 

bosquejo del dipolo y su patrén de radiaci6n se da en la figura 3.9. 

4} Un cable coaxial RG 58/ 502 con longitud de 50 metros con conectores tipo N en sus terminales. 

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

radiomonitoreos y su patron de radiacién asociado. 
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Figura 3.11 Ubicacion de los sitios radiomonitoreados: Charcas, SLP; Coeneo, Mich.; Tulancingo, 

Hgo. y Teoloyucdn, Edo. de México. 
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3.9.1.2 Procedimiento Técnico. 

La primera parte del procedimiento técnico consiste en ubicar los lugares que satisfacen por lo 

general todos los requisitos mencionados. La ubicacién de estos lugares se realizé haciendo un 

estudio de los mapas topograficos y climaticos de los Estados mas cercanos al Distrito Federal. La 

siguiente etapa consiste en realizar trabajo de exploracién en {as zonas previamente determinadas 

para seleccionar un lugar adecuado, tratando de satisfacer todos los requisitos necesarios. Una vez 

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

1) La instalaci6n del campamento debe realizarse en un lugar alto y despejado que permita ubicar 

visualmente las posibles fuentes del ruido electromagnético. La instalacién también toma en 

consideraci6n ta instalacién de la fuente de voitaje y la proteccién del analizador de espectros ante 

el calor excesive del medio ambiente. Para temperaturas arriba de 40°C la calibracién del 

analizador de espectros se distorsiona, proporcionando valores incorrectos. La figura 3.10 muestra 

un diagrama a bloques del arreg!o técnico empleado para realizar los monitoreos. 

2) Calibracién del analizador de espectros. Para pruebas que se realizan en e! campo, la calibracién 

del instrumento es de vital importancia ya que debido a los cambios de temperatura y a la vibraci6n 

expuesta por el traslado del equipo, éste pierde su calibraci6n. 

3) Instalacién de la antena detectora y acopiamiento de Ia linea de transmisi6n a! analizador de 

espectros. La antena y la linea de transmisién deberan permanecer lo mas fijas posible, para evitar 

oscilaciones de la sefial inducidas por el movimiento. 

4) Para el primer monitoreo se considera una frecuencia central de operaci6n de 139.65 MHz con 

un anche de banda de 10 MHz. Lo cual permite que tengamos una idea general de las frecuencias 

que se reciben en ese iugar. Dado que las antenas son de alta ganancia en una direccién 

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

5) De la primera observacién se identifican las frecuencias y direccion asociadas a las sefiales con 

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



y se realiza otra serie de mediciones. Todas las mediciones son grabadas en la memoria del 

analizador de espectros, anotando: lugar de la prueba, dia, hora y las condiciones especificas de 

las mediciones. 

6) La ultima serie de mediciones se realiza direccionando la antena al sitio que presenta maxima 

potencia de emisién en la frecuencia mas cercana o dentro del ancho de banda de nuestro interés. 

El ancho de banda del receptor se reduce a 1.5 MHz y la atenuaci6on del analizador se fija en su 

limite inferior para comparar el ruido electromagnético con el ruido electrénico de! analizador de 

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

7) EI procedimiento mencionado en los puntos 3 al 6 se repiten para cada una de las antenas. En 

algunos casos las sefiales de ciertas frecuencias se reciben mejor con alguna de las tres antenas, 

debido a su sintonia, ancho de banda y ganancia. 

3.9.2 Las observaciones realizadas en Tulancingo. 

Los monitoreos en Tulancingo, Hidalgo (longitud: 98°22'08”; latitud: 20°04’58"), se realizaron el dia 

28 de enero de 1997 a diferentes horas del dia. Las observaciones mostradas a continuacién son 

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

La gréfica #1, muestra la sefial recibida por la antena Yagi acopiada a! analizador de espectros con 

una frecuencia central (FC) de 120. AR RAs anche ds banda Gio) ue iG iviriz, mvel oe referencia 

en -50 dBm, tiempo de barrido de 50 milisegundos, ancho de banda de resolucién de 100 kHz. El 

hivel de ruido de la sefial captada es de -87 dBm sin mostrar la recepcién preferente de alguna 

frecuencia. 

La grdfica #2, muestra la sefial recibida por la antena Yagi para una Fe = 139.65 MHz, AB = 2 MHz 

y niveles similares de referencia. El nivel de ruido de ia sefial captada por fa antena es de -100 

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

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

la recepcién preferente de aiguna frecuencia. 

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

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

de alguna frecuencia. 

La grafica #5, muestra la sefial recibida por ja antena omnidireccional con ta misma Fe y un AB = 10 

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

recepcién preferente de alguna frecuencia. 

La grafica #6, muestra la sefial recibida por la antena omnidireccional con la misma Fc y un AB = 2 

MHz y niveles similares de referencia. El nivel de ruido de la sefial es de -100 dBm, sin mostrar la 

recepcién preferente de alguna frecuencia. 

3.9 .3 Las observaciones realizadas en Charcas. 

Los monitoreos en Charcas, San Luis Potosi (longitud: 101°06'37”; latitud: 23°07'47"), se reatizaron 

el dia 29 de enero de 1997 a diferentes horas de! dia. Las observaciones mostradas a continuacién 

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

La grafica #7, muestra la sefal recibida por la antena Yagi con una Fe = 139.65 MHz y un AB = 10 

MHz, nivel de referencia de -50 dBm. El nivel de ruido encontrado es de -90 dBm, y se detectaron 

tres sefiales. La sefial mas potente sobre el nivel de referencia se ubico en 143.8 MHz, con una 

potencia de -95 dBm. El lugar de origen es la Ciudad de Matehuala. 

La grfica #8, muestra la sefial recibida por la antena Yagi en la misma Fe, un AB = 2 MHz y el 

mismo nivel de referencia. El nivel de ruido es de -92 dBm sin presentar una frecuencia preferente 

de recepcion. 

 



  

La grafica #9, muestra la sefial recibida por fa antena dipolar con Fc y AB = 40 MHz, y el mismo 

nivel de referencia. El nivel de ruido es de -87 dBm, sin presentar deteccién de alguna frecuencia 

en especifico. 

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

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

La grafica #11, muestra fa sefial de fa antena omnidireccional con la misma Fe y un AB = 10 MHz. 

El nivel de ruido es de -85 dBm, y se detectd una transmisién en la frecuencia de 143.88 MHz con 

una potencia de -74 dBm. E! lugar de transmisi6n se ubicé en la Ciudad de Matehuala. 

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

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

3.9 .4Las observaciones realizadas en Coeneo. 

  

Los monitoreos en Coeneo, Michoacan (longitud: 101°43'34"; latitud: 19°49'11”), se realizaron el 

dia 22, 23,28 y el 20 de enero de 1997 a diferentes horas del dia. Las observaciones mostradas a 

continuacién son observaciones tipicas de! ruido electromagnético asociado a la banda de 

observacién del radiotelescopio. 

La grafica #13, muestra la sefial de la antena Yagi detectando en Fc y un AB = 200 MHz. El ancho 

de banda de esta observacién fue muy grande debido a que en las mediciones de calibraci6n no se 

habla detectado sefial de transmisién en un AB = 10 MHz, lo cual hizo surgir ciertas dudas en la 

operacién del analizador de espectros. EL nivel de referencia para esta observacién es de 0 dBm. 

El nivel de ruido asociado es de -72 dBm. Se lograron detectar dos transmisiones en la frecuencia 

de 108 MHz (-64 dBm) y en la de 175 MHz (-64 dBm). E! lugar de emisién se ubic6é en Zacapu, 

Michoacan. 

La gréfica #14, muestra la sefial detectada por la antena Yagi con Fe = 139.65 MHz y un AB = 10 

MHz. El nivel de ruido es de -98 dBm, no logrando detectar ninguna transmisi6n. 
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La gr4fica #15, muestra la sefial detectada por la antena omnidireccional, para un AB = 10 MHz. El 

nivel de ruido es de -85 dBm. Se confirmé la transmisién de sefial en la frecuencia de 143. 3 y 

144.3 MHz, con una potencia de -72 dBm. 

La grafica #16, muestra la sefial detectada por la antena omnidireccional con un AB = 2 MHz, Ei 

nive! de ruido es de -100 dBm, sin registrar transmisiones. 

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

es de -86 dBm, sin detectar transmisiones. 

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

es de -101 dBm, sin detectar transmisiones. 

3. 4.5 Las observaciones realizadas en Teoloyucan. 

Las observaciones realizadas en Teoloyucan, Estado de México, incluyen observaciones realizadas 

con tas antenas dipolar, yagi, omnidireccional y e! arregio dipolar prototipo conformado por 256 

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

La grafica #19, muestra la sefial detectada por la antena yagi en una Fe = 139.65 MHz y un AB = 50 

MHz,, nivel de referencia de 0 dBm, tiempo de muestreo de 20 milisegundos, El nivel de ruido es de 

-75 dBm. Como se puede ver en la grafica, la antena yagi detecta varias transmisiones en este 

ancho de banda las cuales se dan a continuacién : 126.15 MHz (-66 dBm), 128.65 MHz (-64 dBm), 

143.65 MHz (-70 dBm), 150.15 MHz (-50 dBm) , 152.65 MHz (-56 dBm), 154.15 MHz (-66 dBm), 

161.15 MHz (-58 dBm), y 162.15 MHz ( -54 dBm). La fuente de todas estas transmisiones se ubica 

en la Ciudad de México. 

La grafica #20, muestra la sefial de la antena omnidireccional en Fe y un AB = 1.5 MHz, con tiempo 

de muestreo de 45 milisegundos, nivel de referencia es de -50 dBm y el nivel de ruido es de -100 

dBm. EI nivel de ruido es de -100 dBm y se detecté la emisién de calibracién del generador de 

radiofrecuencia en una frecuencia de 139.15 MHz (-62 dBm). 
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La grafica #21, muestra la seria! de la antena dipolar en la Fe y un AB = 50 MHz, con tiempo de 

muestreo de 20 milisegundos, nivel de referencia de 0 dBm. EI nivel de ruido es de -76 dBm y se 

detectaron tres transmisiones en las frecuencias siguientes: 150.15 MHz (-60 dBm), 152.65 MHz (- 

60 dBm) y 164 MHz (-62 dBm). Las fuentes de emisién se ubicaron en la Ciudad de México. 

La grafica #22, muestra la sefial captada por el arreglo dipolar de 256 dipolos en la Fc y un AB=1.5 

MHz, nive! de referencia 0 dBm, tiempo de muestreo de 45 milisegundos. El nivel de ruido promedio 

es de -52 dBm. No se detectd transmisién en este ancho de banda aunque el nivel de ruido 

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

3. 9.6 Las conclusiones del radiomonitoreo. 

  

Los criterios para e! andlisis de los monitoreos de ruido electromagnético ambiental y fos que 

determinan qué lugares son mejores que otros para la instalacién de! radiotelescopio son: 

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

banda de operacion. 

2) Las condiciones atmosféricas, geograficas, etc. establecidas en parrafos anteriores. 

Teniendo en mente las condiciones anteriores decidimos centrar el andlisis en las observaciones 

obtenidas con la antena omnidireccional en ej ancho de banda de 2 MHz. La antena 

omnidireccional se eligié con base a la mejor ganancia y el tener un patrén de radiacién que cubre 

todo su entorno, permitiendo obtener un muestreo simultaneo del ruido electromagnético que se 

recibe de todas direcciones. 

Las graficas #6, #12 y la #16 muestran la sefial detectada por la antena omnidireccional, para un 

ancho de banda de 2 MHz durante los monitoreos realizados en Tulancingo, Charcas y Coeneo, 

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

Tulancingo: -97 dBm. 

Chareas: -102 dBm. 
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Coeneo: -100 dBm. 

Como se puede ver el nivel de ruido promedio presenta sus valores mas bajos en Charcas y 

Coeneo. Durante fas observaciones realizadas con jas otras antenas se logré detectar en Charcas 

algunas emisiones esporadicas y ademas las condiciones geograficas y de infraestructura en este 

lugar son adversas para el buen desarrollo del proyecto. 

En Tulancingo, et crecimiento demografico e industrial est4 en continuo aumento por !o que se 

prevé un aumento en el nivel de ruido. 

En Coeneo, los nucleos de poblacién son muy pequefios, la actividad principal es la agropecuaria, y 

la infraestructura esta lo suficientemente desarrollada para permitir un desarrollo adecuado del 

proyecto. 

Para tener una idea mas clara de como varia en nivel de ruido en lugares cercanos a las grandes 

ciudades, como en el caso de la Ciudad de México, analizamos las graficas 20 a 22. Camo se 

puede ver en la grafica # 19 el arregio de antenas dipolares detecta varias emisiones alrededor de 

la frecuencia central de observacién. De la grafica # 22 se deriva un nivel de ruido de -50 dBm. Esto 

es 50 dBm mas sobre el nivel de ruido detectado en Coeneo. Lo que implica que sefiales con 

potencia por debajo de -50 dBm quedan sin resolucién y por lo tanto no pueden ser detectadas. De 

lo anterior se concluye que Teoloyucan no es un lugar apropiado para construir un radiotelescopio. 

Aunque si es un lugar apropiado para desarrollar la electronica de los receptores y la sintonizacién 

de ta antena con las sefiales mas intensas que se pueden recibir. 

Con base en el andlisis anterior se concluye que el mejor lugar para instalar el radiotelescopio es 

Coeneo, Michoacan. 

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

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

DETERMINACION DE LA VELOCIDAD DEL VIENTO SOLAR 

EMPLEANDO OBSERVACIONES DE UNA SOLA ESTACION 

4.1 Introduccion. 

En varias secciones de los capitulos anteriores se hizo una presentacién detallada de los resultados 

alcanzados ai estudiar el viento solar mediante la técnica del centelleo interptanetario durante los 

Ultimos 30 afios. La técnica clasica del centelleo emplea basicamente observaciones dei centelleo 

de fuentes de radio desde tres 0 mas estaciones para determinar la velocidad y otras propiedades 

del viento solar. Hace poco menos de 10 afios surgié una variante de la técnica la cual empiea una 

metodologia que analiza observaciones cotidianas de las fuentes de radio estelares, realizadas 

desde una sola estacién. La comparacién de resultados entre las dos variantes de la técnica det 

CIP han mostrado una buena correlacién. En términos cuantitativos, los resultados derivados de 

ambas metodologia difieren hasta en un 10%; los valores de la rapidez dei viento solar 

determinados por una sola estacién generalmente estan por debajo de los valores para la rapidez 

de! viento solar derivados con el métoedo que emplea tres o mas estaciones. 

En este capitulo presentaré de manera general la metodologia empleada para determinar la rapidez 

del viento solar mediante observaciones de una sola estacién, (desarrollada en el National Centre 

for Radio Astrophysics, NCRA, India). El métedo se basa en un andlisis espectral, para lo cual se 

determina el espectro de potencia de! centelleo observado y se ajusta a un espectro de potencia 

tedrico derivado de un modelo. 

Durante ta estancia que realice en el Observatorio de Ooty, (el cual pertenece al NCRA) participé en 

el programa de observacién de fuentes de radio estelares y en el analisis preliminar de las 

observaciones realizadas entre diciembre de 1995 y febrero de 1996. El programa de observacién 
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realizado en Ooty tiene como objetivo el estudiar de forma global qué fuentes de radio en el 

hemisferio sur se pueden usar para formar una rejilla con una buena definicién que permita obtener 

buenos mapas de centelleo. Al final de mi estancia el equipo de trabajo del NCRA me cedid 30 dias 

de observaciones y los programas de centelleo, desarrollado por ellos, con ed fin de iniciar un 

analisis preliminar de las fuentes de radio del hemisferio sur y formar una base de fuentes de radio 

que pueden ser empleadas para confrontar las observaciones que préximamente se realizaran con 

el observatorio mexicano. 

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

El métodos de analisis de los datos de centelleo, o mas precisamente de las series de tiempo que 

contienen la informacion de las fluctuaciones de intensidad, se realiza con base en un analisis 

espectral. El procedimiento empleado actualmente es el descrito por Rao, Bhandhari y 

Ananthakrishnan (1974) con algunas modificaciones importantes imptementadas posteriormente 

por S. Ananthakrishnan y P.K. Manoharan (1990). Los espectros de potencia son empleados para 

determinar algunos parametros del viento solar y el indice de centelleo, mediante el procedimiento 

de ajuste del espectro de potencia det centelleo observado al espectro de potencia tedrico derivado 

del modelo que emplea un método iterative para obtener el espectro de potencia modeto, 

{Ananthakrishnan v Manoharan 1990 

4.3 Las Caracteristicas Generales del Procedimiento de Observacién. 

Las observaciones de centelleo analizadas en esta tesis fueron tomadas con el {obulo detector 

central del radiotelescopio de Ooty, el cual presenta una constante de tiempo de integracién en la 

etapa de posdeteccién de 50 milisegundos. La salida del receptor del t6bulo central se alimenta a 

un convertidor analégico/digital de 12 bits que sirve de interfase para transmitir fa informacién a una 
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estacion de trabajo en la que se monitorea el estado de operacién del radiotelescopio y ta sefial de 

las fuentes de radio observadas. Para informacion detallada del radiotelescopio de Ooty ver el 

capitulo 3, seccién 3.4. La sefial de! Iébulo central se registra en formato digital y en registro 

analégico, é! cual se emplea como un monitor visual de la sefial captada por el RT. En ambos 

registro también se incluye la sefial de un lébulo detector asociado que observa continuamente una 

cierta region de cielo frio seleccionada aleatoriamente. Este ldbulo asociado tiene como objetivo 

principal monitorear la interferencia o el nivel de ruido asociado a la sefial. El registro del nivel de 

ruido es muy util en el analisis y procesamiento de los datos ya que permite editar y remover con 

seguridad los registros contaminados por interferencia. 

La sefial del Idbulo central es muestreada y grabada en cinta magnética cada 20 milisegundos. Las 

observaciones se dividen en registros de 2600 muestras, lo cual representa 52 segundos de datos. 

Durante todo el tiempo de deteccién se hace una evaluacién preliminar de las observaciones, para 

lo cual se cafcula la media y el valor rms de cada uno de los registros y se despliega en {a pantalla 

del monitor del radiotelescopio, lo cual permite evaluar al momento e! funcionamiento y estabilidad 

del sistema. Cada una de las fuentes de radio se observa por lo genera! durante un promedio de 3 

minutos, aunque el telescopio tiene la capacidad de observar continuamente una sola fuente de 

radio por hasta 6 horas. Para fijar el nivel cero de referencia al iniciar las observaciones, se hizo 

una observacién con el lébulo detector principal a cielo frio. EI nivel de la sefial captada durante 

esta observacién incluye el ruido del sistema electrénico (que inducen un voltaje de offset a la 

salida del sistema) y el efecto de radiacion de fondo asociada al cielo frio. La diferencia entre el 

nivel de referencia determinado por la intensidad promedio de la sefial de la fuente y el nivel de 

referencia determinado por la intensidad promedio asociada a cielo frio, da una deflexion de la 

sefial proporcional a la densidad de flujo asociado a la fuente observada. (Para las observaciones 

de centelleo, la calibracién de esta deflexién es innecesaria ya que no se requiere durante la 

aplicacion del método). Para obtener una correcta evaluacién del indice de centelleo es muy 

importante contar con un buen registro de cielo frio como se puede observar de !a ecuacién 

siguiente: 
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t= (sez@'s)” 
Cf) 

donde: g es el Indice de centelleo, I(t) es fa intensidad de la fuente en un tiempo dado y presenta 

una fluctuacién Al(t) alrededor de su media. La fluctuacién se define como: Al(t) = Kt) - <i(t)>, 

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

4.4 Procedimiento para Obtener el Espectro de Potencia de! Centelleo. 

La reduccién de las serie de tiempo de las fluctuaciones de las intensidades se realiza para cada 

una de las fuentes de radio al finalizar el tiempo de observacién diario. Cuando las fuentes son 

observadas en el rango de elongacién de 4° a 7°, la sefial del Sol es captada por los lébufos 

detectores menores asociados al ldbulo detector principal causando oscilaciones de baja frecuencia 

(<0.1 Hz) en el registro de fa sefal. Para las observaciones de fuentes de radio a elongaciones 

menores a 4° la sefial del Sol en fos Iébulos menores es tan grande que practicamente inhibe la 

sefial de la fuente de radio registrada por el ldbulo principal, cabe mencionar que la sefial 

procesada en el receptor del radiotelescopio es la suma de las sefales captadas por el [Sbulos 

detector principal y por sus lébulos jaterales asociados. Para observaciones a una frecuencia de 
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centelleo ionosférico de baja frecuencia, a cada registro de 512 datos se le obtiene la media, la cuat 

es sustraida posteriormente a cada uno de los datos del registro. Después de haber sustraido la 

media se obtiene un registro con 2048 puntos, el cual seré el registro base en todo el procedimiento 

siguiente. 

Antes de tomar la transformada de Fourier de tos 2048 puntos en cada registro, los puntos en los 

extremos del registro son disminuidos suavemente con una funcién de peso coseno para minimizar 

los efectos de truncamiento de los datos. Para mantener !a estabilidad del proceso, se calcwa la 

varianza antes y después de! ajuste y su raz6n se usa para corregir el espectro de potencia final. 
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La transformada de Fourier se obtiene aplicando un algoritmo standard de la trasformada de 

Fourier rapida para una serie de 2" puntos, donde: n es un entero. El espectro de potencia se 

obtiene de tos cuadrados de las amplitudes de fos coeficientes de Fourier. Dado que los puntos 

fueron muestreados a 50 Hz, la transformada de Fourier contiene todas las frecuencias en el rango 

de +25 Hz y e! espectro de potencia tendra una resolucién en frecuencia de 50/2048 Hz ~ 0.025 Hz. 

Considerando que el espectro de potencia es simétrico alrededor de la frecuencia cero, para el 

andlisis solo se retendra la parte positiva del espectro conteniendo 1024 puntos en un rango de 

frecuencia de 0 a 25 Hz. Dependiendo de! tiempo de observacién programado para cada fuente de 

radio se obtienen varios registros. Tipicamente se obtienen de 3 a 4 registros por fuente. Los 

espectros de potencia asociados a cada fuente de radio y a un mismo intervalo de tiempo de 

observacién se suman punto a punto para obtener un solo espectro de potencia integrado de 1024 

puntos. 

El siguiente paso en e! procedimiento consiste en corregir e! espectro de potencia integrado de! 

efacto que genera la constante de tiempo del receptor. Dicha correccién’ se logra dividiendo el 

espectro de potencia entre la frecuencia de respuesta asociada con fa constante de tiempo (« = 1/) 

del receptor. Es importante mencionar que al sustraerse la media a los datos obtenidos antes de 

aplicarse fa trasformada de Fourier, se aplica sobre los datos un filtro pasa-altas, afectando 

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

La figura 4.1 muestra un espectro de potencia tipico de una fuente de radio centelleando. El 

espectro es graficado con una resoluci6én en la frecuencia de ~0.025 Hz en una escaia 

semilogaritmica después de haber sido corregido tanto por el filtro pasa-altas como por el efecto de 

la constante de tiempo. Como se puede observar de la grafica 4.1, fa potencia dei centelleo cae al 

nivel del ruido promedio para frecuencias mayores a 5 Hz. El espectro de potencia de los datos 

observados contiene la contribucion debida a las fluctuaciones asociadas al centelleo, P(fap, y la 

del ruido del sistema, P(fss. El espectro de potencia de las observaciones, P(f),, se puede escribir 

como: P(f)p = P(fap + P(Asis, La amplitud del espectro del ruido de! sistema es mucho mayor que la 

del espectro de potencia de ‘as fluctuaciones asociadas al centelleo, aunque esencialmente es 
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tuido blanco. Luego entonces, P(f)us €s efectivamente constante con la frecuencia y se puede 

estimar de las observaciones de cielo frio. La figura 4.2 muestra la grafica del espectro de potencia 

asociado a cielo frio, el cual, fue analizado de la misma manera que el espectro asociado a la 

fuente de radio. El espectro de potencia mostrado en ia figura 4.2 es esencialmente el espectro de 

potencia del ruido del sistema. El aplanamiento caracteristico de! espectro del ruido del sistema 

muestra que el ruido del sistema es blanco, Como el ruido del sistema es blanco, éste puede ser 

extrapolado para frecuencias bajas, con lo cual se puede sustraer el espectro del ruide del sistema 

del espectro de potencia integrado para obtener Unicamente el espectro de potencia del cantelleo. 

La figura 4.3 muestra una grafica de! espectro de potencia de la figura 4.1 después de haberle 

sustraido la contribucién del ruido del sistema. 

Del andlisis del espectro de potencia del centelleo y de las condiciones para lograr un espectro de 

potencia del centelleo suavizado con una estabilidad estadistica a lo largo de todas las frecuencias 

se requiere: 

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

asociadas al filtro de Fresnel a frecuencias bajas. 

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

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

feoo SoS ey    

4) puntos espectrales igualmente espaciados a !o largo del eje logaritmico de las frecuencias, 

5) estabilidad estadistica uniforme sobre todo ei espectro. 

Para alcanzar las condiciones mencionadas en (1), los puntos espectrales adyacentes pueden ser 

promediados de tal manera que se obtenga un espectro de potencia distribuido uniformemente a to 

largo del eje de las frecuencias que daré una resolucién alta, a bajas frecuencias y resotucién baja, 

aaltas frecuencias. La condicién (2) es para asegurar que las caracteristicas del filtro de Fresnel en 

la regién de frecuencias bajas no sean suavizadas en extremo. Las condiciones (3) y (4) aseguran 

que se apliquen las mismas condiciones estadisticas a los espectros durante el proceso de ajuste 
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al modelo. Para alcanzar las condiciones mencionadas, el método adopta un proceso de 

promediamiento en el cual el numero de puntos promediados (N) a cualquier frecuencia es 

directamente proporcional a la frecuencia, esto es: N = s x f, donde s es constante. Luego entonces 

el numero de puntos promediados se incrementa linealmente con ta frecuencia. Con este proceso 

se consigue: 

1) una resolucién de ~0.1 Hz a una frecuencia de 1 Hz. 

2) una resolucién de ~1 Hz a una frecuencia de 10 Hz. 

3) un espectro final conteniendo solo 40 puntos distribuidos uniformemente a lo largo de! eje 

logaritmico de fas frecuencias. 

4) El error fraccional asociado a la Tegién donde cae la potencia del centelleo al nivel del ruido 

permanece aproximadamente constante. En la figura 4.4 se puede apreciar el espectro de potencia 

del centelleo después de haber aplicado el método de promedio estadistico uniforme. 
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4.5 El Espectro de Potencia TeGrico. 

El objetivo principal de esta seccién es mostrar de manera detallada el método para derivar ef 

espectro de potencia tedrico que es empleado en el ajuste del espectro de potencia del centelleo 

observado. Es conveniente examinar en detalle los cambios en la forma del espectro de potencia 

medelado al cambiar los parametros involucrados en el modelo. De !a teoria del centelleo 

desarrollada para el caso de dispersién débil se sabe que la intensidad observada esta 

directamente retacionada con el espectro de densidad electronica del medio. Luego entonces, la 

forma del espectro de intensidad en la regién de dispersion débil es determinada por ef espectro de 

la densidad de electrones. Aunque también el filtro de propagacién de Fresnel, la distribucién de fa 

velocidad, la funcién de visibilidad de la fuente, modifican la forma dei espectro de potencia 

observade. En las siguientes secciones se mostrara la manera en que la forma del espectro de 

potencia modelo es sensible a estos parametros. 

4.5.1 Los parametros del modelo. 

La forma del espectro de las fluctuaciones de la densidad de los electrones derivada por varios 

experimentos predice que el espectro de potencia del centelleo es una ley de potencia. Esto puede 

ser visto claramente de la parte de! espectro de potencia correspondiente a altas frecuencias (la 

porcién de las bajas frecuencias es fuertemente atenuada por la funcién filtro de Fresnel, ver figura 

4.1 y 4.0). Uesae los pnmeras observaciones y andlisis realizados (Readhead, 1971; Rao et al, 

1974: Coles, 1978; Armstrong y Coles, 1978) y de los experimentos realizados con sondas 

espaciales (Woo y Armstrong, 1979) se logré obtener un modelo para la potencia de dispersién o 

intensidad de la turbulencia, como funci6n de ia distancia radial al Sol, y la cual se aproximaba a 

una simple ley de potencia de la forma R®. Entonces para una fuente de radio de diametro finito et 

espectro de potencia del centelleo (Manoharan, 1991), se puede evaluar numéricamente a partir de 

la ecuacién 6, donde: f es la frecuencia temporal, r, es el radio clasico del electron, A es fa longitud 

de onda de observacién, z es la distancia desde fa Tierra hasta el punto mas cercano de 

aproximacién de !a linea de visién Sol-Tierra, V, (z) es la componente de la velocidad radial del 
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viento solar proyectada sobre el plano ortogonal a la linea de vision, z es Ja distancia a la pantalla, q 

= (at a)? es el numero de onda espacial, R es {a distancia entre el Sol y !a pantalla situada a lo 

largo de Ia linea de visién (esto es la distancia heliocéntrica a la capa dispersora), y | V(q, 2.80) les 

la funcién de visibilidad de la fuente. Para una derivacién detallada de ta ecuacion 6 ver 

Manoharan, 1991. 

Ecuacién 6 

Pf =Qrr, Ay ira aa, 4sen'(9°2 J) | H(q,2,8)) R°q* 
V,@ |= 

Como se puede observar en la ecuacién anterior, el modelo del espectro de potencia del centelleo 

esta en funcién de la longitud de observaci6n (A), la longitud de la trayectoria de propagaci6n (2), fa 

intensidad de {a turbulencia R® , la pendiente de la ley de potencia que se asume para el espectro 

de potencia (a), la velocidad det viento solar V,(z), y de! tamajio de la fuente de radio (89). Es 

importante recalcar que la evaluacién del espectro modelo se realiza integrando sobre fa linea de 

visién y bajo la aproximacién de dispersién débil. 

4.5.2 La geometria de la proyecclén de ta velocidad. 

El patrén de difraccién espacial (producide por el plasma an el madin intarnlonctarc) So Sciweie 

en una serie de tiempo de la intensidad de la fuente observada debido a! movimiento de tas 

irregularidades a la velocidad de! viento solar. Para evaluar el espectro de potencia teérico del 

centelleo, se debera considerar la rapidez a la cual se mueve e! medio al cruzar la linea de vision y 

de capa a capa. Por lo tanto, es importante considerar fa proyeccién geométrica de la velocidad. 

Considerando que el numero de onda espacial esta relacionado con la velocidad del viento solar en 

la forma qx = 2n f /V,(z), entonces, diferentes valores de ta frecuencia espacial g, contribuiran a 

generar una frecuencia temporal f para diferentes puntos sobre la linea de vision, y 

consecuentemente la velocidad proyectada cambiara de capa a capa. Ademas se debe considerar 
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que la velocidad proyectada sobre el plano ortogonal a {a linea de visién es pesada por la funcién 

filtro de Fresnel, la funcién de visibilidad de ia fuente, ei nivel local de turbulencia y por el espectro 

de turbulencia de la densidad de los electrones. En el modelo desarrollado por e! grupo de NCRA la 

proyeccién de ja velocidad no es considerada, pero se han realizado cafibraciones que muestran 

que la velocidad derivada por el modelo puede subestimar ta velocidad del viento solar en un 

fraccién del 15 al 20 %, cuando se considera una distribucién esférica simétrica del viento solar. 

4.5.3 La funcién de peso de Ia linea de vision. 

Observaciones de centelleo en varias frecuencias (Readhead, 1971; Rao, et. al., 1974; Coles, 1978; 

Armstrong y Coles, 1978) y experimentos realizados por sondas espaciales (Woo y Armstrong, 

1979) han mostrado que B = 4, 0 sea que la potencia de dispersién varia como R*. Luego 

entonces, para una distribucién de! viento solar esférica simétricamente, las capas dispersoras a 

diferentes distancias del Sol presentan diferentes potencias dispersoras. E! centelleo observado en 

la Tierra considera el efecto dispersor del medio interptanetario integrado a todo to largo de toda la 

linea de visién. En la figura 4.5 se muestran varias funciones de peso de la potencia dispersora 

para varias elongaciones, considerando una fuente de radio puntual y una frecuencia de 

observacién de 327 MHz. Las linea verticales punteadas en la gréfica indican la posicién de 

maxima aproximacién a la linea de visién. como se puede observar la maxima contribucion del 

centelleo proviene de las capas ubicadas en ta regién de maxima aproximacién a la linea de viciAn 

Como Ia fuente se acerca al Sol, la mayor parte de la dispersién ocurre en una delgada capa del 

medio. Para cuando la fuente se aleja del Sol (c = 60°), la funcién de peso se ensancha y entonces 

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

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

Para simplificar y comprender mejor como se modifica !a forma del espectro de potencia modelo al 

variar tos parametros del viento solar, se considera que la fuente de radio es de tamafio puntual, y 

que el viento solar tiene una distribucion esférica simétrica. Los espectros se calculan a partir de la 

ecuacién 6 y con el fin de comparar los cambios en la forma del espectro modelo al variar los 
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parametros; éstos son normalizados a un nivel de potencia arbitrario. Un andlisis de los parametros 

involucrados se da a continuacién. 

a) El indice de la ley de potencia. 

Para analizar cualitativamente los cambios en fa forma del espectro al variar el Indice de la ley de 

potencia es necesario fijar los parémetros siguientes: elongacién solar constante {e = 20°), 

velocidad del viento solar de 400 km/s. Los cambios en la forma del espectro de potencia al variar 

el indice de la ley de potencia se muestran en fa figura 4.6. Como se puede ver de fa figura el 

espectro de potencia se escalona hacia abajo en la fegién de alta frecuencia cuando el valor de! 

indice aumenta. Esto significa que la potencia de dispersién cae mas rapidamente con la frecuencia 

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

En general, el espectro de potencia para una fuente puntual ideal presenta una porcién plana a 

bajas frecuencias, f < f-, causada por la funcién del filtro de Fresnel al actuar sobre el espectro de 

potencia, (el filtro de Fresnel acta como un filtro pasa-altas). En la regién determinada por la 

frecuencia del primer minimo de la funcién filtro de Fresnel (f-), ocurre una regién de transicién que 

se@ conoce como la rodilla de Fresnel, las otras oscilaciones generadas por el filtro de Fresnel son 

suavizadas por el efecto de integracién a lo largo de la linea de visi6n. Para frecuencias mayores a 

fe el espectro tiene la forma de una ley de potencia, apareciendo como una linea recta en una 

orafica Inaaritmira ean uns nond! 

  

b) La rapidez del viento solar. 

En Ia figura 4.6 se puede observar que los cambios del indice de la ley de potencia en un rango 

entre 3.0 y 3.9 no afecta la frecuencia de la rodilla de Fresnel. Aunque se aprecia un pequefio 

desplazamiento hacia adelante o hacia atras en la frecuencia dependiendo de a. Para nuestro 

interés tiene mucho mayor significado ef saber que la frecuencia de la rodilla de Fresnel es 

proporcional a !a velocidad del viento solar. Lo anterior se debe a que el espectro de potencia 
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temporal como funci6n de la frecuencia f esta relacionado con el numero de onda espacial q, por la 

relacién, 

q.= 2 nf! V,(z) 

donde V,(z) es la velocidad del viento solar proyectada, en una capa a una distancia z, y a lo largo 

de la direccin x perpendicular a la linea de visién. Entonces, los cambios en la vetocidad escalan el 

espectro en frecuencia y éste se expande o se contrae dependiendo de si la velocidad aumenta o 

disminuye respectivamente. La figura 4.7 muestra el efecto sobre el espectro de potencia al variar 

la rapidez del viento solar considerando una fuente puntual ideal, un indice « = 3.3, una elongaci6n 

de s = 20°, graficados en una escala logaritmica. 

c) La razén axial. 

Varios estudios realizados con la técnica de centelleo para multiples estaciones (Blessing y 

Dennison, 1972; Coles y Kaufman, 1978; Kojima, 1979; Coles y Burgois, 1983) han mostrado que el 

patron de las irregularidades no es isotropico, y ademas se ha encontrado que las irregularidades 

en el viento solar responsables del centelieo parecen estar elongadas a (o largo de las lineas dei 

campo magnétice interplanetario o sobre la velocidad del viento solar. La estructura espacial del 

patrén de las irregularidades se puede aproximar por una elipse, con el patrén alineado en la 

direccién radial desde el Sol. La razon de! eje mayor al eje menor de Ia elipse. se denomina ra7An 

axial (RA). Para el caso en que RA = 1, se dice que e! patrén es isotrépico, mientras que para el 

caso en que RA adquiere otros valores se dice que el patron es anisotrépico. Coles y Kaufman 

(1978) mostraron que en {fa regién de dispersion débil (r > 40 Rs) ei patrén es esencialmente 

isotrépico. En la figura 4.8 se muestra como {a anisotropia ‘afecta la forma del espectro. Para la 

evatuacién se considera que la velocidad del viento solar es de 400 Kms, el indice de 3,3 y una 

elongacién de 20°. De la grafica se aprecia como al incrementarse la razén axial afecta la rodilla de 

Fresnel haciéndola mas suave y tendiendo a borrar ios otros minimos de ta funcidn filtro de Fresnel. 
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d) La velocidad aleatoria. 

La presencia de un range de velocidades en el viento solar (componentes de la velocidad aleatoria) 

tiene una contribucién en el centelleo. El ensanchamiento de las velocidades se puede deber a la 

naturaleza fisica del medio dispersor y se puede expresar como una distribucién de probabilidad de 

la velocidad en el plano X-Y sobre el cual se pesa cada una de {as pantallas para las diferentes 

velocidades. El efecto de la velocidad aleatoria sobre la forma de! espectro de potencia es analogo 

al efecto de considerar un medio extenso. Y se puede apreciar que afecta a ta forma del espectro 

en la misma manera en que lo afecta el efecto de la raz6n axial. Una dispersion de la velocidad de 

(Av / v) = 25 % suaviza la rodilla de Fresnel en fa manera que lo hace una raz6n axial de RA = 1.1. 

e) El tamafio de la fuente de radio. 

El tamafio angular de la fuente de radio bajo observaci6n tiene un importante efecto sobre la forma 

del espectro de potencia del centelleo. El espectro de potencia de una fuente extendida es el mismo 

que el de una fuente puntual pero filtrada por el cuadrado de la funci6n de visibilidad. Para una 

distribucion de brillo Gaussiana y simétrica B(@ ) = exp (7/2 67) el cuadrado de Ia visibilidad esta 

dado por |V(q, 2,60) |? = exp (-q? z° 6%), donde: @ es e! radio de la fuente a un nivel de e El 

ancho completo a mitad del maximo medio es de @s5 = 2.35 Q@ Luego entonces, ei efecto del 

tamafio de fa fuente es insertar una funcién de filtro, atenuando las frecuencias por arriba de 

qs=1/z, La figura 4.9 muestra e! efecto del tamafio de la fuente sobre la forma del espectro de 

potencia para una e = 20°, velocidad de 400 Kms, indice de a = 3.3, y RA = 1.0. Se puede observar 

aue Ia lev de ootencia dal esnactrn a frarvencing altar cc wads por la funvidee ue visivililuad de 

  

la fuente. Cuando el tamafio de fa fuente es menor a 150 milisegundos de arco, solo la parte de la 

ley de potencia de las frecuencias altas es afectada y la visibilidad de la fuente tiene poco efecto 

sobre la rodiila de Fresnel de! espectro. Para el caso en que el tamafio de la fuente es mayor a 150 

milisegundos de arco, entonces, la todilla de Fresnel se ve afectada. Es muy importante mencionar 

que durante el proceso de ajuste del espectro de potencia observado ai espectro de potencia 

tedrico se puede cometer un error sistematico si se observan fuentes de diametro grande y de las 

cuales se desconoce su tamafio las cuales coinciden con fos espectros de potencia 

observacionales que presentan una razén sefal a tuido baja (< 15 dB). Por lo tanto, para fuentes de 

radio de tamaiio mayor a 150 milisegundos de arco, se debera de contar con el conocimiento 

anticipado de! tamafio de la fuente antes de proceder a realizar el ajuste de los espectros para 

prevenir errores sistematicos en la estimacién de los parametros. 
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Figura 4.1 Espectro de potencia tipico de una fuente de radio que presenta un centelieo definido. 

Fuente: cielo frio 

fecha: 88/09/08 
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Figura 4.2 Espectro de potencia def riudo asociado a fas observaciones, que contiene Ia 

contribuciéna de una region de cielo frio y la del sistema electronica. 
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Figura 4.3 Espectro de potencia del centelleo después de haberle sustraido la contribucién det 

ruido del sistema. 

Fuente: 3C273 

fecha: 88/09/08, elangacién = 20.2 
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Figura 4.4 Espectro de potencia después de haber aplicado el métado de promedio estadistico 

uniforme. 
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Figura 4.5 La funciones de peso de fa potencia dispersora para varias elongaciones, considerando 

una fuente de radio puntual y una frecuencia de observacién de 327 MHz. 
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Figura 4.6 En la grdfica se puede observar como el especiro de potencia del centelleo para una 

fuente de radio puntual se modifica al variar el {ndice de la ley de potencia. EI {ndice de Ia ley de 

potencia para el espectro de la parte superior es de a = 3 y se incrementa en 0.3 para los 

espectros siguientes. El espectro de la parte inferior presenta un Indice de a = 3.9, El espectro se 

calculo para e = 20 y una rapidez de 400 knvs. 
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Figura 4.7 El espectro de potencia modelo para una fuente de radio puntual mostrando el efecto de 

la rapidez del viento solar. El espectro en fa parte inferior presenta una velocidad de 300 km/s, el 

espectro superior presenta una velocidad de 550 km/s. Y se derivé empleando una e = 20° y una 

fey de potencia de a = 3.3 
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Figura 4.8 Espectro de potencia modelo para una fuente de radio puntual mostrando el efecto de la 

razon axial. El espectro en la parte superior presenta un RA = 1.0 y el espectro de fa parte inferior 

presenta una RA = 1.6. El espectro se derivé emplenado una e = 20° ya= 3.3. 
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Figura 4.9 Espectro de potencia modelo mostrando el efecto def tamafio de la fuente de radio. EI 

espectro de la parte superior es para una fuente con un tamafio de @ = O (fuente puntual ideal), y el 

de Ia parte inferior presenta @ = 150 msa. Y se consideré que V = 400 knvs. 
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4.6 La Estimacion de los Parametros del Viento Solar y el Ajuste dei Modelo. 

En secciones anteriores se ha mostrado la manera de estimar la velocidad del viento solar 

mediante observaciones de centelleo rutinarias de una sola estacién mediante el modelamiento 

detallado de! medio interplanetario. Con el fin de evaluar el espectro modelo de manera realista se 

requiere del conocimiento de las propiedades siguientes: 

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

distribucién esférica simétrica). 

2) El indice de la ley de potencia (a). 

3) La rapidez del viento solar (v). 

4) La raz6n axial (RA) del patrén de las irregularidades. 

5) La componente de Ia velocidad aleatoria. 

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

7) La distancia a la pantalla (z) ola elongacién solar (e). 

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

El espectro temporal de tas observaciones del centelleo contienen informaci6n sobre estas 

propiedades y un modelo de miltiples parametros puede ser ajustado a é! para derivar los 

parametros del viento solar. 

4.6.1 Suposiciones necesarias. 

Del andlisis de la variacién de la forma del espectro de potencia teérico al variar los parametros se 

puede notar que varios parametros afectan de igual manera la misma regién del espectro de 

potencia. Por ejemplo, la rodilla de Fresnel de! espectro es usada como una referencia durante el 

procedimiento para determinar la tapidez del viento solar, pero la frecuencia de la rodilla de Fresnel 

es afectada tanto por la rapidez como por ta anisotropia del medio. Ademas un incremento en el 

valor de la razén axial suaviza la rodilla de Fresnel y la desplaza hacia bajas frecuencias. Luego 

entonces, si se trata de ajustar el espectro variando tanto la velocidad como la raz6n axial, se 

130 

 



puede dificultar e! poder arribar a una solucién Unica. Entonces, una estimacién mas realista de la 

velocidad se puede obtener si se restringe el valor de la razon axial a un rango de valores realista. 

lo anterior se presenta para otros parametros del modelo. Con e! objetivo de obtener una 

estimacién realista de la velocidad estimada, se ha supuesto jas siguientes condiciones: 

a) Una distribucién esférica simétrica para ei viento solar. 

b) Un indice de la ley de potencia a = 3.3405 

c) Un medio isotrépico ( RA = 1) 

d) Una velocidad aleatoria cero. 

La validez de las suposiciones se discute a continuaci6n: 

A) La potencia de dispersién. 

Como ya mencionamos {a potencia de dispersién o el nivel local de turbulencia, varia con la 

distancia heliocéntrica como R®. De las observaciones realizadas en Ooty se ha logrado derivar un 

valor de B=4.4+0.2, (Manoharan P.K., 1991). Observaciones realizadas con sondas espaciales han 

mostrado que 6 = 4 (Readhead, 1971; Coles, 1978; Armostrong y Coles, 1978; Woo y Armstrong, 

1979). En la practica el espectro de potencia no depende criticamente del parametro B, aunque al 

incrementarse © disminuir el valor de B tiene el efecto de escalar hacia arriba o hacia abajo el 

espectro. En el compute del modelo se consideré una Ia ley de potencia que varia como R“ para 

la turbulencia local. 

8) Criterios para fijar el rango del indice de la ley de potencia. 

Uno de los parametros mas importantes para calcular un espectro de potencia correcto es el indice 

de la ley de potencia a, del espectro de la densidad de electrones. La forma de [a ley de potencia 

afecta la forma del espectro, principalmente en ta regién de frecuencias mayores a la frecuencia de 

la rodilla de Fresnel. Desde el punto de vista cuantitativo, la pendiente del espectro de potencia cae 

con una pendiente de (-c) para frecuencias de f > F_ Luego entonces, ai variar libremente el indice 

de la ley de potencia se puede lograr ajustar ja parte del espectro correspondiente a !as altas 
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frecuencias. Para propésitos del ajuste, se ha restringido la variacién del indice de la ley de 

potencia dentro de un rango determinado de las observaciones disponibles. 

Los estudios de centelleo de fase (Woo y Armstrong, 1979) indican una ley de potencia con un 

indice de a » 11/3 para distancias > 15 Rg, lo cual también fue derivado de las observaciones 

realizadas por la sonda Venera 10 (Yakoviev et al., 1980). Aunque cabe mencionar que las 

observaciones del satélite ISEE 1 y 2 han sugerido un modelo con una ley de potencia con un doble 

Indice; 3.65 y 3.0, para la regién por arriba de la frecuencia de transicién y por abajo de la misma, 

respectivamente (Celnikier, et al, 1987). De las observaciones con centelleo realizadas por Coles 

(4978), Coles y Burgois (1983) y Scott B. et al., (1983) se ha derivado un indice para la ley de 

potencia de a = 3, para el rango de numero espacial de 0.002 a 0.010 km’ y a = 3.6 para el rango 

del numero espacial entre 0.016 a 0.05 km’, Tomando en cuenta ias anteriores observaciones, el 

valor adoptado durante el procedimiento de ajuste para el Indice de la ley de potenciaes a =3.3+ 

0.5. 

C) El rango para la razén axial. 

Otro de los par4metros relevantes en la razon axial la cual representa el grado de anisotropia del 

patrén de las irregularidades de ta densidad electronica. La anisotropia surge como resultado de ta 

elongacién de las irregularidades a lo largo de las lineas de flujo o de fas lineas de campo 

tmayueice, vepenarendo de la distancia al Sol, la RA puede tomar valores mayores o menores a la 

unidad. Un valor de la razon axial mayor que 1, se interpreta como que las imegularidades estan 

efongadas en la direccién de! viento solar. Al incrementarse la razon axial, la rodilla de Fresnel 

tiende a redondearse y las oscilaciones de Fresnel tienden a atenuarse hasta desaparecer. Este 

efecto es similar al inducido por el incremento de la velocidad aleatoria. Durante e! proceso de 

ajuste se debe de cuidar el no dar valores extremos a la razon axial, lo cual se puede derivar en 

una estimaci6n errénea de a rapidez, ya sea sobreestimandola 0 subestimandola. 

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

1983) han mostrado que para regiones R > 40 Rg el valor de la razén axial esta entre 1.0 y 1.3. 
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Estudios de centelleo realizados con el Very Large Array radiotelescope (VLA) han mostrado un 

decremento rapido para ta razon axial en rangos de 1 a 4 para distancias de 2 a 13 radios solares, 

(Armstrong et al., 1986). De experimentos de propagacién realizados entre los vehiculos ISEE 1 y 2 

{Celnikier et al., 1987) se confirmé el comportamiento isotrépico del medio interplanetario a {a altura 

de la Tierra. Aunque, Kojima (1979) obtuvo un valor promedio de la razén axial de 1.7 y la 

distribucién de fa raz6n axial presento un pico en RA = 1.2. 

Los resultados mencionados sugieren que para la regién del medio interplanetario donde r > 40 Rs, 

el patron de las irregularidades se puede considerar como isotropico (RA = 1). Pero para el caso en 

que se pretenda ajustar observaciones dentro de un rango de distancia 40 R, <r < 60 R,, algunas 

ocasiones es recomendable tratar con valores de la razon axial dentro de un rango de 1.1 a 1.3 

hasta lograr e! mejor ajuste de los espectros. 

D) El rango para las velocidades aleatorias. 

El medio interplanetario es turbulento y su campo de velocidades puede ser muy complicado a 

causa de la dispersién de la velocidad o de Jas componentes aleatorias de la velocidad. Las 

componentes aleatorias de la velocidad se deben a : 

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

implica que la velocidad entre capa y capa puede ser significativamente diferente) 

2) Los movimientos turbulentos de las irregularidades. 

Las observaciones de centelleo registradas a la aitura de la Tierra son el producto de Ia integracién 

de todos los efectos, incluyendo el efecto de las componentes de las velocidades aleatorias a lo 

largo de la linea de visién. De las observaciones de centelleo con multiestaciones (Vitkevich y 

Viasov, 1970; Erker y Little, 1971; Scott, et al., 1983) se ha derivado que las velocidades aleatorias 

disminuyen al alejarse del Sol, y el efecto es poco considerable para distancias mayores a 40 Rg. 

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

cero. 

4,7 El Procedimiento de Ajuste. 

El procedimiento de ajuste de! espectro de potencia modelo al espectro de potencia del centelleo se 

alcanza por medio de un método iterativo desarroilado por S. Ananthakrishnan y Manoharan (1990) 

y programado por P. K. Manoharan (1991), el cual muestra graficamente tanto al espectro 

observado y el espectro modelo. Ei programa usa la ecuacién 11 para calcular el espectro modelo y 

el conjunto de parametros asociados. El programa presenta los espectros de potencia en una 

escala logaritmica y permite variar dinamicamente !os parametros permitiendo destizar el espectro 

de potencia tedrico hasta logras ajustarto al espectro de potencia de! centelleo observado. Cuando 

s@ inicia el procedimiento de ajuste e} pardmetra de la elongacion solar es fijo para cada 

observacién, y el diametro de la fuente se puede fijar con base en las observaciones de las fuentes 

realizadas con el telescopio VLA (observaciones de alta resolucién en longitudes de onda métricas). 

Generalmente el indice de la ley de potencia se fijan en a =3.3, y la raz6n axial toma el valor de RA 

= 1.0, y la velocidad aleatoria toma el valor de cero. En los casos en los que se desconoce el 

tamafio de la fuente de radio, alin se puede aplicar el algoritmo, pero se estara restrinaidn 9 

observaciones que presentan una razon sefial a ruido mayor a 25 dB. Con una razon sefial a ruido 

mayor a 25 dB se puede, por lo general, realizar un facil ajuste de los espectros de potencia. En las 

figuras 4.10 se muestra un par de ejemptos de! ajuste de los espectros de potencia tedricos a los 

espectros de potencia del centelleo observado para las fuentes de radio CTA21 y 30287, los cuales 

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

CTA21 (1988) se muestran con Ifnea gruesa y los modelos se muestran con linea deigada, E} 

ajuste se realizé para la misma fuente en diferentes elongaciones. La barra vertical ubicada a fa 

altura de la linea de -10 dB es Ia barra de error que corresponde a 2o.r 
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4.8 Observaciones y el Analisis de Datos. 

Para mostrar como se puede derivar la rapidez del viento solar empleando observaciones del 

centelleo de las fuentes de radio con un radiotelescopio, se emplearon los registros obtenidos por el 

radiotelescapio de Ooty durante el mes de enero (1996) y el software desarrollado en ef NCRA, los 

cuales me fueron cedidos gentilmente por e! Dr. S. Ananthakrishnan durante mi estancia en el 

NCRA. A continuacién presentaré !os detalles de las observaciones, la reduccién de los datos y ef 

estudio realizado. 

La escala de tiempo que presenta el centelleo interplanetario a 327 MHz es de ~0.1 s. Para registrar 

el centelleo se hace necesario que el sistema de receptores utilice al menos un tiempo de 

integracién para la sefial de 50 milisegundos. El tiempo de muestreo fue a intervalos de 20 

milisegundos y se almacenaron en !a computadora en bloques de 2600 datos, lo cual corresponde 

a series de tiempo de 52 segundos. Cada fuente fue observada por ~3 minutos y el espectro de 

cada uno de los bloques de 52 segundos se integré y promedid con los otros espectros derivados 

para los otros bloques asociados a fa misma observacién. Durante fas observaciones se tuvo 

cuidado de monitorear cada media hora una regién de cielo frio con el fin de tener una buena 

calibraci6n de la sensibilidad del radiotelescopio o la posible interferencia sobre las observaciones. 

El programa de observacién de fuentes de radio asignado al radiotelescopio de Ooty para el mes de 

enero de 1996 comprendié un estudio general de todas las fuentes que se lograron detectar dentro 

de un rango de elongacién de 10° < « < 55°, lo cual permite monitorear e! medio interptanetario en 

una regién entre 0.2 y 0.8 UA. Para el estudio se consideré como base El Catalogo Molanglo y 

Texas de fuentes de radio estelares (Large et al, 1981; Ghingo & Owen, 1978), el cual contiene 

~12000 fuentes de radio. De! catalogo solo se programaron para observarse ~5000, las cuales 

presentan una densidad de flujo mayor que 1.5 Jy. Considerando que la capacidad del 

tadiotelescopio para observar es de 150 a 200 fuentes por dia fue necesario optimizar el método de 

observacién para lo cual se decidié estacionar al radiotelescopio en una cierta ascensi6n recta y 

mover e! lébulo barriendo el meridiano local, de tal manera que fuentes de radio con ascensién 
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recta grande fueron observadas progresivamente en épocas posteriores. Del total de fuentes de 

radio programadas para observacién durante enero se logré observar en 27 dias aproximadamente 

a 1500. La mayorfa de las fuentes se observaron una sola vez por un tiempo promedio de 3 

minutos y solo algunas que se emplean para calibrar el telescopio se observaron repetidamente. La 

posicion de las fuentes de radio en el cielo se localizaron en un rango de ascension recta entre las 

14 las 24 horas y el rango en declinacién cubrié de +20° < 5 s -45, y una elongacién de 7°se < 

60°, (ver figura 4.11). 

  

FUENTES DE RADIO OBSERVADAS 
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Figura 4.11 Mapa de tas fuentes de radio observadas durante ef mes de enero de 1996 con al 

rorlintolncconic do Osty, La indayuria ue ies fuentes Caen en una region de 15 hrs SAR s 24 hrs, y 

un intervalo en dectinacién de 20° <6 s 45° Las fuentes fueron seleccionadas de tal manera que se 

pudiera cubrir con un misma cantidad de observaciones todo un rango de distancias heliocéntricas 

comprendido entre 0.1 UA <r <1 UA. 

Aun total de ~1500 fuentes de radio observadas durante el mes de enero se les obtuvo su espectro 

de potencia de centelleo para determinar si las observaciones presentaban la calidad requerida 

para proceder a estimar una rapidez del viento solar asociada a dicha fuente. Las condiciones de 

calidad con base en la necesidad de mostrar de manera sencilla como trabaja e! método 

comprenden: 

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

2) Un espectro de potencia del centelleo de forma suave. 
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Considerando estos factores solo el 37 %, esto es ~ 560 fuentes de radio observadas conformaron 

el banco de datos que se analizé finalmente. Una lista de estas fuentes con sus parametros 

asociados de posicién, elongacién, rapidez de viento solar estimada, se da en el Apéndice B. En 

una revisién preliminar se logré observar que el 32% de las observaciones estaban influenciadas 

por eventos transitorios en el viento solar. Como los mejores resultados del ajuste de los espectros 

de potencia de centelleo se obtienen para el caso de viento solar quieto, se decidié descartar todas 

las velocidades estimadas de viento solar mayores a 600 km/s. E] banco de datos de fuentes de 

radio se redujo a 379 fuentes, las cuales se emplearon para estimar el comportamiento del viento 

solar quieto como funcién de la distancia heliocéntrica. Una lista de las fuentes de radio asociadas 

con velocidades de viento solar menores que 600 km/s y otros parametros relevantes se dan en el 

Apéndice B. Como producto de la gran dispersién de las observaciones y con el interés de obtener 

una estimacién del comportamiento de la rapidez del viento solar quieto al variar ta distancia 

heliocéntrica, fue necesario hacer un promedio de observaciones por intervalos de clase de 0.1 UA 

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

La figura 4.12 muestra un histograma de frecuencias para las observaciones promediadas, 

asociadas a viento solar quieto, que se realizaron a diferentes distancias heliocéntricas cubriendo 

un rango de 0.1 UA <rs0.8 UA. Como se puede observar en el histograma de frecuencias todo el! 

intervalo de distancia se cubrié de manera uniforme, aunque la regién comprendida entre 0.5 UA s 

1s Uf UA presento un ligero incremento en la frecuencia de observacién. Después de haber 

promediado la rapidez estimada para intervalos de 0.01 UA, se graficé el comportamiento del viento 

solar quieto como funcién de la distancia heliografica estimada. Como se puede observar en la 

figura 4,13, e! viento solar quieto promedio presenta un valor de 400 km/s para el intervalo de 0.1 

UA <1 < 0.8 UA, esto es ~ (20 Rs - 170 Rs), aunque presenta su caracteristica variabilidad. La 

regién de aceleracién del viento solar, ~ (r < 20 Rs) quedé fuera de estas observaciones ya que kas 

fuentes de radio programadas no se acercaron Io bastante, lo mas cerca que se observo fue ~ 0.12 

UA = 25.8 Rs. 
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Figura 4.12 Histograma de frecuencias para las observaciones promediadas, asociadas a viento 

solar quieto, que se realizaron a diferentes distancias heliocéntricas cubriendo un rango de 0.1 UA 

S78 0.8 UA. 
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Figura 4.13 La grdfica muestra los valores de la rapidez promedio del viento solar estimados para 

intervalos de clase de 0.01 UA, para un rango en distancia heliocéntrica de 0.1 UA <r 0.8 UA, EI 

valor promedio obtenido para la rapidez del viento solar es de 400 km/s. 
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CONCLUSIONES GENERALES. 

El trabajo desarrollado en esta tesis ha permitido mostrar de una manera detallada el desarrollo y 

estado actual de los estudios del viento solar quieto y las perturbaciones transitorias de gran escala 

que en é! se presentan empleando principalmente la técnica del centelleo interplanetario. Ademas 

se presenté el desarrollo tecnolégico y las variantes de radiotelescopios que se emplean para 

realizar estudios del viento solar. En la parte final se presenté el arreglo dipolar prototipo de 

Teoloyucan y las observaciones preliminares obtenidas con é!. Para finalizar se aplicé el método de 

analisis espectral a las observaciones realizadas en Ooty para dar un ejemplo concreto de como se 

estima la rapidez del viento solar. 

Con base en este trabajo se pueden concluir tos puntos relevantes siguientes: 

1) Actualmente se tiene una gran variedad de técnicas para estudiar el viento solar, algunas de 

ellas desarrolladas para hacer observaciones en la banda optica, banda ultravioleta, Rayos X, 

banda de radio y otras para realizar mediciones in situ empleando satélites y sondas espaciales. 

Pero la mayoria de técnicas empleadas para realizar observaciones presentan serias limitaciones 

tanto en el rango espacial de deteccién como en el tiempo de observacién. Por ejemplo, fos 

satélites y sondas espaciales estan limitados, en su mayoria, a realizar observaciones sobre 

regiones cercanas al plano de la ecliotica (~ +109) v nar al tinn da detectorse ne 

  

manera global perturbaciones transitorias de gran escala. En el caso de los corenégrafos mas 

sofisticados, como es el caso de {os tres corondgrafos del SOHO los cuales cubren un rango de 

vision de 1.1 hasta 32 radios solares, lo cual deja un amplio margen dei medio interplanetario sin 

cubrir, 

2) La técnica del centelleo interptanetario ha mostrado ser una herramienta muy util para estudiar 

de manera sistematica y continua el viento solar en un amplio rango de distancias heliocéntricas y 

un amplio rango en declinacién. Ademas, e! costo econémico de las observaciones esté muy por 

debajo de los costos de !os satéfites. Durante los Ultimos 30 afios se ha desarrollado un programa 

141 

 



mundial de observacién del viento solar mediante fa técnica del centelleo interplanetario que 

permitié hacer un estudio detallado de la evolucién del viento solar con el ciclo de actividad solar y 

una identificacién clara de las perturbaciones transitorias de gran escala que se presentan en el 

viento solar. 

3) Actualmente, se esta desarrollando un programa mundial de prondstico de tormentas 

geomagnéticas con base en las observaciones y rastreo de perturbaciones transitorias de gran 

escala en el viento solar obtenidas por varios radiotelescopio en el mundo que emplean la técnica 

del centelleo interplanetario. Motivada por estos trabajos, la Dra. Silvia Bravo inicié ei proyecto de 

construccién de un arreglo dipolar de gran area en México. Actualmente la primer etapa del 

proyecto que consistié en construir un arreglo dipolar prototipo se ha concluido. Como se puede 

apreciar de los ragistros de deteccién de fuentes de radio el disefio de! radiotelescopio esta en 

éptimas condiciones y la gente involucrada en e! proyecto de construccién ha adquirido la 

experiencia necesaria para iniciar la construccién del radiotelescopio final que se construira en 

Coeneo, Michoacan. 

4) La técnica de centelleo interplanetario que emplea observaciones de una sola estacién para 

estimar la rapidez del viento solar ha mostrado los mismos resultados que si se empleara un 

arregio de tres radiotelescopios. Ademas presenta ventajas importantes sobre la técnica standard. 

   Una de ellas, tal vez la mas importante es de cardcter econémico. Debido a Ins raesr 

presupuestales en la ciencia (a nivel mundial)se ha iniciado una politica para optimizar los recursos 

destinades a los nuevos proyectos de investigacién, por lo cual es mas viable construir un solo 

radiotelescopio que un arreglo de tres o mas. Y pensando a largo plazo es mucho mas barato dar 

mantenimiento a un solo radiotelescopio. Por otra parte el procesamiento de los datos se hace mas 

facil debido a que se tiene una calibracién unica y se puede realizar un andlisis preliminar 

automatico de las observaciones para monitorear la estabilidad de! sistema electrénico del 

radiotelescopio. 
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Apéndice A. 
Las Bandas en Frecuencias de Radio Protegidas por Acuerdos Internacionales, 

previos a la Word Administrative Radio Conference de 1979. 

  

  

  

Tabla 1* 
Banda de Frecuencia Proteccién Usos 

21850-21870 kHz Exclusivo-Primario Continuo 

37.75 - 38.28 MHz Secundario ‘ 
  

73 = 74.6 MHz €Exclusivo-Primario (2&3) 
  

150.05 - 153 MHz Traslapado-Primario (solo en 1) 
  

322-328.6 MHz Notificacién de uso 
  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

        

406.1-410 MHz Primario traslapado con activo ‘ 

608 - 610 MHz Exclusivo-Primario (2) ‘ 

1350 - 1400 MHz Notificacién de uso Corrimiento al rojo del 
hidr6égeno* 

1400 - 1427 MHz Exclusivo-Primario Hidrégeno 

1611.5 - 1612.5 MHz Notificacién de uso Hydroxyl 

1660 - 1670 MHz Primario traslapado con activo Hydroxyl 

1720 - 1721 MHz Notificacion de uso Hydroxy! 

2670 - 2690 MHz Notificacién de uso Continuo 

2690 - 2700 MHz Exclusivo-Primario Continuo 

4825 - 4835 MHz Notificacién de uso H,CO 

4950 - 4990 MHz Notificacion de uso Continuo 

4990 - 5000 MHz Exciusivo- Primario (2), trasiapado Continuo 

con activo en regiones 1&3 

5750 - 5770 MHz Notificacion de uso Continuo 

10.6 - 10.68 GHz Primario traslapado con activo Continuo 

10.68 - 10.7 GHz Exclusivo-Primario Continuo 

14,485 - 14.515 GHz Notificacion de uso HCO 

15.35 - 15.4 GHZ Exclusivo-Primario Continuo 

22.21 - 22.26 GHz Primario traslapado con activo H,0 

23.6 - 24 GHZ Exclusivo-Primario Continuo & Ammonia 

34,2 - 31.3 GHz Notificaci6n de uso Continuo 

Ls-s« 31.39. - 31.5 GHz Exclusivo-Primarin 

36.458 - 36.488 GHz Notificaci6n de uso 

52 - 54.25 Ghz Bandas pasivas pero sin notificacion Continuo 

58.2 - 59 “ de uso para radioastronomia 

64-65" 

86 - 92 GHz Primario traslapada con activo. Lineas numerosas 

101 - 102 GHz Banda pasiva pero sin notificacion de Continuo 

uso para radioastronomia 

415,16 - 115.38 GHz Notificacién de uso co 

130 - 140 GHz Primario traslapado con activo Continuo 

182 - 185 GHz Banda pasiva pero sin notificacion de 2,0 

uso para tadioastronomia 

230 - 240 GHz Primaric traslapada con pasivo co 
  

En las regulacién de radio internacional, el mundo esta dividido en tres regiones. La regién 1 

comprende Europa y Africa, la regién 2 es el Hemisferio Occidental, y la regién 3 es Asia y 

Australia. 

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

Las Bandas en Frecuencias de Radio Protegidas por Acuerdos 

Internacionales en la Word Administrative Radio Conference de 1979, 

  

  

  

(WARC-79). 

Tabla 2* 

Banda de Frecuencia Proteccién (nota) Uso 

43360 - 13410 kHz Primario traslapado con activo (2) Continuo 

25550 - 25670 kHz Exclusivo- primario (especial) 
  

37.5 - 38.25 MHz secundario (2) 
  

73 - 74.6 MHz Exclusivo-primario en regién 2, 

Notificacién de uso en regién 1&3 (2) 
  

450.05 - 153 MHz Primario trasiapade con activo sdlo en 
la Regién 1, Australia e India (2) 
  

322 - 328.6 MHz Primario Traslapado con Activo (2) Continuo & Deuterio 
  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

        

406.1 - 410 MHz Primario Trasiapado con Activo (2) Continuo 

608 - 614 MHz Primario en Regién 2, En africa se Continuo 

permite para estaciones comerciales. 
secundario en regiones 1&3 (2) 

1330 - 1400 MHz Notificacién de uso (2) Hidrégeno 

1400 - 1427 MHz Primario-banda_pasiva (1) Hidroégeno 

1610.6 - 1613.8 MHz secundario (2) _Hydroxyl 

1660 - 11660.5 MHz. Primario traslapado con activo (2) Hydroxyl 

1660.5 - 1668.4 MHz Primario (secundario activo) (2) Hydroxyl 

1688.4 - 1670 MHz Primario traslapado con activo (2) Hydroxyl 

1718.8 - 1722.2 MHz Secundario (2) Hydroxyl 

2655 - 2690 MHz Secundario (2) Continuo 

2690 - 2700 MHz Primario-banda pasiva (1) Continuo 

SSG - SZGF wie Wouncacion de uso (2) CH 

3332 - 3339 “ 
3345.8 - 3352.5 * 

4800 - 4990 MHz Secundario (2) Continuo & H2CO 

4990 - 5000 MHz Primario traslapado con activo (2) Continuo 

10.6 10.68 GHz Primario trastapado con activo (2) Continuo 

10.68 - 10.7 GHZ Primario-banda pasiva (1) Continuo 

14.47 - 14.5 GHz Secundario (2) HCO 

45.35 - 15.4 GHZ Primario-banda pasiva (1) Continuo 

22.01 - 22.21 GHz Notificacin de Uso (2) H20 

22.21 - 22.5 GHz Primario trastapado con activo (2) H20 

22.81 - 22. 86 GHz Notificaci6n de Uso (2) NH, 

23.07 - 23.12 “ : 

23.6 - 24 GHz Primario-banda pasiva (1) Continuo & Ammonia 

31.2 - 31.3 GHz Notificacion de uso (2) Continuo 

31.3-31.5 GHz Primario-banda pasiva (1) Continuo 
  

144 

  

 



  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

          
  

31.5 - 31.8 GHz Primario-banda pasiva en regién 2(1) Comtinuo 
Primario (secundaria activa) en regién 

183 (2) 
36.43 - 36.5 GHz Notificacion de uso H’ 

42.5 -43 5 GHz Primario trasiapado con activa (2) Continue & SiO 

48.94 - 49.04 GHz Primario traslapado con activa (2) cs 

51.4 $4.25 Ghz Notificacién de uso y banda pasiva (1) Continuo 

58.2 - 59° 
64 - 65 * 

72.77 - 72,91 GHz Notificacion de uso (2) HCO 

86 - 92 GHz Primario-banda pasiva (1) Lineas numerosas 

93.07 - 93.27 GHz Notificacién de uso (2) HNN* 

97.88 - 98.08 GHz Primario traslapado con activa (2) cs 

105 - 116 GHz Primario-banda pasiva (1) co 

440.69 - 140.98 Ghz Primario traslapado con activa (2) H,CO 
144.68 - 144.98 * DCN 
145 .45 - 145.75 “ H,co 
146.82 - 147.12 “ cs 

450 - 151 GHz Secundario (2) NO, HCO 

164 - 168 GHz Primario-banda pasiva Continuo 

174.42 - 175.02 Ghz Secundario (2) C.H 
177 - 177.4 * HCN 

178.2 - 178.6 “ HCO* 
181 - 181.6 * HNC 
182 - 185 GHz Primario-banda pasiva (1) H.0 

186.2 - 186.6 GHz ‘Secundario (2) HNN* 
217 - 231 GHz Primario-banda pasiva (1) co 

250 - 251 GHz Primario-banda pasiva (2) NO 

257.5 - 258 GHz Secundario (2) NO. 

262.24 - 262.76 GHz Primario traslapado con activa (2) C2H 

265 - 275 GHz Primario traslapado con activa (2) HCN, HCO’, HNC 

278 - 280 GHz Notificacién de uso (no permitida) HNN* 

343 - 348 GHz Notificacién de uso (no permitida) co 

Notas: 

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

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

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

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

serias para el servicio de radioastronomia. 

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

Parametros relevantes de las observaciones realizadas con el radiotelescopio de Ooty, India, 
destacande la rapidez estimada para el viento solar empleando e! método de andlisis espectral. 

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

  

            

Elongacién Distancia No. de Rapidez Promedio del | Desviacién Standard 
Solar heliocéntrica | observaciones | viento Solar (km/s) de la Rapidez 
(grados) (UA) Promediadas Promedio (km/s) 

7 0.122 1 400 50 

10 0.174 1 450 50 

u 0.191 3 375 75 

12 0.208 4 387 80 

13 0.225 6 466 65 

14 0.242 6 466 50 

15 0.259 3 358 60 

16 0.275 8 453 55 

17 0.293 7 367 40 

18 0.309 5 390 90 

19 0.326 4 362. 80 

20 0.342 5 430 35 

21 0.358 7 4l7 50 

22 0.374 6 400 50 

23 0.391 6 391 44 

24 0.407 4 408 70 

25 0.423 4 400 rh} 

26 0.438 10 474 60 

27 0.454 12 368 60 

28 0.469 6 383 25 

29 0.485 8 A458 50 

30 0.5 15 395 55 

31 0.515 15 479 50 

32 0.53 6 433 70 

33 0.545 7 410 70 

34 0.56 7 385 60 _! 

48 2574 ra 320 65 

36 0.588 7 425 60 

37 0.602 13 447 45 

38 0.616 16 457 65 

39 0.629 9 367 45 

40 0.643 22 443 70 

4l 0.656 15 403 70 

42 0.669 20 360 65 

43 0.682 16 423 35 

44 0.695 u 350 45 

45 0.707 14 405 60 

46 0719 i 399 70 

47 0.731 17 408 60 

48 0.743 7 392 70 

49 0.755 4 431 70 

51 0.777 4 450 45 

53 0.799 1 400 50 
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