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PRESENTACION

Existe una estrella entre los aproximadamente 100000 millones de astros similares
que forman nuestra galaxia que, aun siendo una estrella ordinaria, mas bien pequefia, no muy
masiva ni demasiado luminosa, madurita, (mas o menos en la mitad de su vida estable), merece
muy especiaimente nuestra atencion...por ser nuestra estrella, la mas cercana, la "de casa”,
aquélla a la que llamamos 5o/,

El Sol parece haber estado siempre ahi, brillando hermoso e inmutable, “recorriendo”
el firmamento de dia desde el amanecer al ocaso, y a lo largo del ano, proporcionando luz y
calor, generando la energia que brota en forma de vida cada primavera, evaporando el agua
del mar para que Hlueva, ... No es raro que ya las culturas primitivas lo consideraran divino y que
haya sido siempre objeto de la curiosidad, la observacion continua y el estudio por parte de la
especie humana. Pero, ;es el Sol realmente eterno e inmutable?, ;por qué le salen manchas y
el numero de éstas aumenta y disminuye cada once anos aproximadamente?, ;jesta sano?,
;por qué, sin previo aviso, expulsa grandes cantidades de materia y energia?, ;como esta
hecho por deritro?, ;por qué brilla?, ;es igual que otras estrellas?, ;como naci¢?, /cuando y
como morird?, ;podemos predecir sus cambios y como nos afectaran?.

El propdsito de las préximas paginas es contagiarles al
menos un poquito del interés y la pasion que el Sol despierta en los
que nos dedicamos a su estudio. Para ello, realizaremos un recorrido
desde el interior hasta las capas mas externas del Sol describiendo sus
principales caracteristicas y estructuras, compararemos las predicciones
tedricas y las observaciones y presentaremos las instalaciones y los
campos de investigacion que conforman la Fisica Solar en el Instituto
de Astrofisica de Canarias.

Les sugiero que, a modo de presentacién, disfruten de la
imagen del Sol que aparece en la Figura 1. Pronto podran comprobar
que, cuando se empieza a conocer el Sol y se adquiere la consciencia
de su inmenso tamano, de que su superficie esta “hirviendo” y
burbujas del tamano de la Peninsula Ibérica suben y bajan a
velocidades de mas de 4000 km/h, de que todo el Sol esta latiendo
como un enorme corazon, pausada pero interminablemente, cuando
presenciamos “tormentas” que expulsan lamaradas de casi cien veces
el tamano de la Tierra, uno se siente realmente pequeno. En palabras

Figura 1: Damas y caballeros, con ustedes ... el Sol, en una imagen en juz  de un colega (tisico solar y buen amigo)l "COmo una hormiga
blanca, con una excelente resolucion espacial que permite identificar "

claramente la granulacion que cubre todo e/ disco, se observan ademas cabalgando d 'OFT]OS de un dragén

varios grupos de manchas y algunas faculas visibles cerca del borde.

Resulta evidente también el efecto de oscurecimiento hacm el borde.

(OBremDA CON £ TELESCOPIO SOLAR DEL OBSERVATORIO DE KANZELHONE, EN AUSTRIA,

pOR £ Di. T, PETTAUER DEI INSTITUT FUR ASTRONOMIE DI GRAZ -AUSTRiA-. £i 1. ;POR QUE ESIMPORTANTE ESTUDIAR EL SOL?

TRATAMIENTO POSTERIOR DF LA MAGEN DRIGINAL SE OFBE AL Di. 1A, BoweT pee IAC).

Seguramente en la presentacion ya ha quedado claro que el Sol, como todo lo
hermoso, lejano e inaccesible, ha sido desde siempre un estimulo para la innata curiosidad
humana (que es, al fin y al cabo, el motor de toda la Ciencia). Y que la importancia
fundamental del Sol como fuente de energia y razén Gltima de la vida en la Tierra justifica
ampliamente que deseemos conocer lo mejor posible su estructura y su funcionamiento.

El Sol es, ademas, un excelente campo de aplicacion de las leyes fisicas conocidas.
Resulta alentador que la Fisica “normal” que sirve para explicar lo que sucede en Tierra sea
valida también para comprender la mayor parte de los fenémenos solares. Para la Astrofisica el
Sol constituye un laboratorio proximo en el que probar la validez de nuestras ideas y
predicciones tedricas acerca de las otras estrellas'.

Por otra parte, y debido a su cercania, el Sol es la unica estrella que puede ser
observada con resofucion espacial. En la Figura 1 se ve claramente que el Sol no es solo un
disco uniforme de luz sino que en su superficie se distinguen muchas estructuras. El analisis

1 La Astrolisica es una ciericia mas ohservacional que experimental, ya que raramente es posible reproducir en Tierra las condiciones que tienen
ligar en las estrellas




detallado de las mismas ha permitido ampliar nuestros conocimientos fisicos: por ejempio, en el
Sol se descubrio el elemento quimico helio {(cuyo normbre es, precisamente, Sof en griego); y
hemos aprendido que la interaccion entre el campo magnético y la materia solares no es
exactamente igual que fa que tiene fugar en la Tierra.

Por Gitimo, no olvidemos que ei Sol es una estreila, la unidad estructural en
Astrofisica, por lo que sirve como enlace local con el resto del Universo. Ef conocimiento del Sol
es, pues, esencial para una correcta comprension del funcionamiento del Cosmos.

2. SITUEMOS AL SOL EN EL UNIVERSO Y EN NUESTRO SISTEMA SOLAR

El Sol se encuentra en uno de los brazos espirales de fa Via Lactea, casi sobre su
plano de simetria, en una posicion muy excéntrica (a unos 27000 anos-luz, mas de 2x10%" km,
dei centro). Participarde la rotacion de la galaxia invirtiendo mas de 225 miilones de anos en
completar una vuelta alrededor del centro galactico.

La atraccion gravitacional del Sol mantiene a la Tierra y los otros planetas del Sistema
Solar describiendo orbitas elipticas a su alrededor. Aungue es una estrella muy “normal”, nos
parece la mas grande y la mas briliante por ser la mas cercana: la distancia media de la Tierra al
sol es de 1 Unidad Astronémica (U.A.), que equivale "tan solo” a 149 millones de km (frente a
los algo mas de 4 afos-luz que nos separan de la siguiente estrella mas cercana, Proxima
Centauri). Asi, la luz solar tarda unos 8 minutos en alcanzar nuestro planeta. Visto desde la
Tierra el Sol tiene un diametro angular de unos 32 minutos de arco (aproximadamente 1/2° o,
para un adulto normal, la mitad de la anchura de un dedo de la mano tal como se ve con el
brazo extendido).

3. EL ESPECTRO SOLAR

La mayor parte de nuestro conocimiento sobre el Sol (y las otras estrellas) procede del
analisis de la radiacion electromagnética (FM) que emiten, de la que la juz es sélo una pequena
parte. La distribucion de esta radiacion en todos los rangos, desde los rayos gamma a las ondas
de radio, se denomina espectro. En el esta escrita de algun modo la informacion sobre los
objetos astronomicos y decodificar este mensaje del Universo es ia principal labor de los
astrofisicos.

A primera vista, el espectro solar es el caracteristico de un cuerpo calentado a unos
5800 K (unos 5530 grados centigradosy’. Conocemos este dato a partir del color del Sol (el
correspondiente a las longitudes de onda en que la radiacion emitida es maxima), y de su
Juminosidad, definida como la cantidad de energia emitida por unidad de tiempo, en todas las
longitudes de onda del espectro. Esta asciende a mas de 10% watios, casi 400 billones de veces
mas energia que la generada por todas las plantas industriales del mundo trabajando a su
maxima capacidad. De toda esta energia soio nos liegan 1370 W/m (cada metro cuadrado de
una esfera imaginaria de 1 U.A. de radio capta la potencia necesaria para hacer lucir unas 14
bombilias de 100 watios), valor llamado constante solar. Si bien evidencias geologicas parecen
indicar que la luminosidad y el flujo solares han permanecido casi constantes durante los
altimos 3500 millones de anos, desde hace unos 50 anos, medidas proporcionadas por
satélites muestran variaciones sélo del orden de un 0.25%. Aungue pequenas, estas
fluctuaciones son importantes en el marco de las relaciones Sol-Tierra.

La porcion visible del espectro solar, que llamamos en conjunto /uz blanca, consiste
en un continuo de colores desde el violeta al rojo, cada uno correspondiente a una longitud de
onda de la radiacion EM. Los colores pueden verse separados cuando la luz del 5ol pasa a
través de un prisma o de instrumentos mas complejos coma las redes de difraccion. (Véase la
Figura 2). El Sol emite también en longitudes de onda mas cortas (rayos gamma, rayos X y

2 Veamos un ejemplc 4 escala: st el 501 tuviera el 1amanc de una pelota de baloncesto, fa Tierra seria como una cabeza de alfiler y ambos
esrarian separados unos 20.5 . S e pudera recorrer fa distanGa gue nos separa del Sol en un coche a 80 kmvh, el trayecto duraria unos 76
anhos: la Wz vaja realmente deprisa '

3 Etespectro del Sof sigue ton bastante buena aproxmacion la Ley de Planck que estabiece que il valor total ge la energu ernitda en forma de
cadiacion EM tequivalenitemente, el numero Loiai de particulas de radiacion EM o fotories v su distribucion frente a la longitud de onda vieriers
deterrmimados por 1a termperatura de fa fuente. Esgs 5800 K son s lamada temperatura efecnvs que, cualitanvamente, puede considerarse uid
mechda de la temperatura superficar del Sol




Figura 2: Espectro visible del Sol. Se observa el continun de colores del azul al rojo
surcado por mulitud de lineas de absorcion de distintas especies quimncas Por
ejernpic. las dos bandas Muy OSCUras ¥ ruesas o la 2cna azul son hneas ar
calcio una vez 1womizado, entre el azul y ei verde se observa la linea Ha acl
hudrogeno, tres lingas bastante juntas e intensas on 13 reqion verde son de
11griesio Neulro, una raya doble en [a 200 Mranga Cormesponilie & Sodio neutits y

ultraviolela -UV-) y mas largas (infrarrojo -IR-, microondas vy radio),
pero la radiacion es mas intensa en el rango visible.

La radiacion EM (fotones) procedente del interior del Sol no
es emitida inmediatamente al espacio, sino que en su camino hacia la
superficie solar interacciona fuertemente con la materia, siendo
absorbida y dispersada continuamente. Al alcanzarse las zonas mas
exteriores, cada vez menos densas, la mayoria de los fotones si son
capaces de escapar libremente y llegar hasta nosotros; se llama
fotosfera a la capa de la cual proceden los fotones que originan el
espectro visible del Sol. Un estudio detallado del mismo revela la
presencia de fineas de absorcion, estrechas bandas oscuras gue surcan
el continuo de colores, claramente visibles en la Figura 2. Cuando
tiene lugar una transicion de un electron desde un nivel de energia a
otro superior en un atomo, es absorbido un foton cuya longitud de
onda (y frecuencia, y energia) coincide con la de la transicion. Esos
fotones absorbidos, incapaces de escapar, dan lugar a “huecos” en
determinadas longitudes de onda del espectro. Sin embargo, las lineas

ers el extrema rop del espectro es visible fa intensa linea Ha di hufrogeno neutro
(OBTENNG £ (4 TORRE Soiar 1te O oA Unitrapal of Gi
Al biantas, FOR (s Diks KF. . e U R
SONNENPHYSIK [ FREEURG -Ap NGOG,

" de absorcién no son totalmente oscuras porgue en zonas exteriores a
w+  la fotostera, donde el material solar es menos denso, los fotones si

consiguen salir al espacio y alcanzarnos. Asi, fotografias del 5ol
tomadas a traves de filtros estrechos centrados en lineas espectrales intensas permiten conocer
el aspecto de las capas del Sol que rodean a la fotosfera.

Cada especie quimica (cada ion) se caracteriza por un conjunto diferente de
transiciones electronicas permitidas, su “huella digital” en el espectro, por lo que la
identificacion de las lineas espectrales conduce a la determinacion de la composicion guimica
del Sol. Una escala de longitudes de onda colocada en la Figura 2 permite asociar cada linea a
una transicion electrénica de un elemento quimico, comparando con un patron de transiciones
observadas en laboratorio y clasificadas por su longitud de onda. La intensidad de las lineas de
un determinado ion esta relacionada con la abundancia del mismo en el Sol y depende también
de las condiciones de densidad, presion y temperatura en la region en que se forma la linea.

Ademas de proporcionar esta informacion, el analisis del espectro permite detectar
campos de velocidades, mediante el efecto Doppler, y campos magneéticos, mediante el efecto
Zeeman y el analisis de la polarizacion de la luz.

4. CARACTERICEMOS AL SOL POR SUS PARAMETROS FISICOS

El Sol es una estrella enana (de clase de luminosidad V), de tipo espectral G2, que se
encuentra mas o menos en la mitad de su permanencia en la Secuencia Principal del diagrama
de Hertzsprung-Russell. Las teorias de evolucion estelar predicen gue permanecera en un

Tabla 1: Datos fisicos fundamentales del Sol

-Fdad 4.6x10” anos

Radio 696000 km (109 veces mayor que el radio terrestre)
-Masa 2x10%kg (practicamente toda la masa del Sistema Solar)
Gravedad superficial 273 m/s? (28 veces mayor que la gravedad terrestre)
-Luminosidad 3.86x10" W

Temperatura efectiva 5780 K

Magnitud absoluta 474

-Magnitud aparente -26.7 (10 veces mas brillante que Sirio)

Periodo de rotacion
en el ecuador
cerca de los polos
Distancias superficiales

26 dias
32 dias
725 km/segundo de arco
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estado similar al presente durante otros 5000 millones de anos, aproximadamente su edad
actual, asi gue podemos estar tranquilos®

Ademas de su edad, se presentan otros datos caracteristicos del Sol en la Tabla 1.

En ia Tabla se dan dos valores para el periodo de rotacion del Sol. Esto es debido a
que el Sol nu rota como un cuerpo solido vy rigido, sino que presenta una rotacion diferencial:
la velocidad de rotacion varia con la latitud solar, siendo mayor en las zonas ecuatoriales y
disminuyendc hacia los polos. Ademas, modelos teoricos indican que la rotacion es tambien
diferencial en profundidad, aumentando la velocidad hacia el centro del Sol.

5. ¢DE QUE ESTA HECHO EL SOL?

Fl Sol es un enorme globo de “gas” incandescente, con una temperatura superficial
cercana a los 6000-K. No se trata, por tanto, de una esfera solida sobre la que se podria
caminar... En ¢l se ha detectado la presencia de casi dos tercios de los elementos quimicos
conocidos en Tierra. Algo mas del 73% de su masa es hidrogeno (el elemento mas abundante
en el Sol y en todo el Unwverso), aproximadamente un 25% es helio y menos de un 2%
corresponde a otros elementos y compuestos quimicos (de mayor a menor abundancia,
oxigenc, carbono, hierro, neon, nitrogeno, silicio, magnesio, azufre y otros).

La materia del Sol se encuentra en un estado fisico-quimico muy particular. Mientras
que un gas ordinario esta constituido por particuias sin calga eléctrica neta, una fraccion
considerable del fluido solar esta ionizada, por lo que entran en juego las poderosas fuerzas
electromagnéticas. La interaccion de los campos electromagnéticos con la materia cambia tan
radicalmente el comportamiento del gas que es preferible considerarlo como un estado
distinto: el plasma, llamado cuarto estado de la materia, en el que se presenta el 99% de la
materia del Universo®. Un plasma es, pues, una “sopa” de electrones, iones, atomos neutros,
moléculas y fotones, en la que las fuerzas electromagnéticas tienen un papel preponderante.
Dada la alta conductividad eléctrica del plasma (par los electrones libres procedentes de dtomos
ionizados), y el gran tamano v alta velocidad de las estructuras que se mueven en el Sol, se
produce el efecto de congelacion del campo magnético, de crucial importancia para
comprender la dindmica solar. Significa que las lineas de campo y el plasma solar se mueven
solidariamente: donde domina el campo magneético el flujo de materia ionizada tiende a ocurrir
a lo largo de sus lineas; donde domina la energia cinética de la materia estas lineas de campo
son distorsionadas por el movimiento del fluido. Volveremos sobre este punto en secciones
posteriores.

6. EL SOL ESTUDIADO COMO UNA ESTRELLA: UN MODELO ESTANDAR

Solo podemas "ver” la superficie del Sol. Sin embargo, el comportamiento de la
misma traduce los fenémenos que ocurren bajo ella. ;Qué podemos hacer para escudrinar el
interior solar?. Y, si lo logramos, ¢somos capaces de presentar una vision de conjunto de
nuestra estrella?.

La solucion pasa por construir un modelo® del Sol. Se denomina estandar a aquel que
utiliza las suposiciones fisicas mas sencillas y los mejores datos fisicos disponibles en el
momento en que se elabora. Construir un modelo supone aceptar una serie de hipotesis
logicas:

- | Sol es esférico: todas las variables fisicas de interés (temperatura, presion, densidad, etc.)
se expresan como funciones de la distancia radial al centro, y se desprecian los efectos de la
rotacion y los campos magnéticos, que modificarian esta simetria.

4 Las esteellzn O henen una tempetatura efectiva en el range de 5000 a 6000 K v su color esta entre ef blanco y el amanllo. En su espectro
meestran hineas de calas muy inteasas, wnto con lingas de metsles neutros e 1omzados, y débiles hneas de hidrogeno tomizado. Los detalles
1erte der ol pusden sncoatrarse en el enkaye deaicado a fa “Vida y muerte de las estrellas” en este mismo libro.

ot catenal salat come a un gas Se 1rats de ur abuso Ge wnguae pero esta muy exteadido y a lo large del texto
anarecen mdistintamente | rrnnGs plasma v gas.

“ Un modelo en Geneal e Selgo fsico-matemalice sutecersnlente que permite reproducy las caractensticas observables del abjeto baje
estudic, hamadas igadicss det modelo’ para el Soi éstas seb so forma, tamano, masa, coloy, cantdad y distnbuaion de energia emitida, etc.
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- la generacion de energia tiene lugar mediante reacciones termonucleares de fusion gue,
ademas, determinan la evolucion de las abundancias quimicas en el Sol {(que, en su
formacion, era quimicamente homogéneo, con una composicion igual a la de la
fotosfera).
- el transporte de energia se produce por radjacion (mediante fotones absorbidos y
reemitidos continuamente por los iones y electrones) y conveccion (mediante
movimientos ciclicos del material), cada uno de ellos eficiente en capas diferentes del
Sol.
- el Sol esta aproximadamente en equilibrio: termodinamico, segun el cual las
propiedades del plasma se pueden describir mediante variables de estado locales como la
temperatura, presion, densidad, etc.; hidrostatico, porgue la presion del plasma y la de
radiacién (hacia el exterior) son equilibradas exactamente por la
accion de la gravedad (hacia el interior); y energético, de forma
gue en cada segundo se produce tanta energia en el nucleo como
la que se pierde por radiacion a través de la superficie.

Con estas hipotesis se escribe un sistema de cuatro
ecuaciones diferenciales basadas en principios fisicos sencillos, gue
exigen la conservacion de la masa, del momento y de la energia, y.
establecen la forma de transporte de la misma. Adoptando unos
valores iniciales de la masa y la composicién quimica del Sol y
resolviendo el sistema, (es decir, integrando estas ecuaciones con un
procedimiento iterativo que va modificando las variables fisicas
involucradas), la Astrofisica actual es capaz de elaborar una
secuencia de estados tal que, al cabo del tiempo de vida del Sol -
conocido por datacién de isdtopos en meteoritos, entre otros
métodos-, éste muestre las propiedades que presenta actualmente.

C‘D/R’h’"fw Una vez elaborado un modelo del Sol podemos utilizarlo

Qf’“f?"f’ R RS (O para hacer predicciones de algunas de sus caracteristicas. Si, como
RO : o sucede con frecuencia, éstas no se ajustan a los datos
@2ons raciativs > «®Cromosfore observacionales, es preciso cambiar el modelo y replantearse la

'

Fei B validez de las leyes fisicas utilizadas, ademas de mejorar en lo
posible la precision de las observaciones, en el proceso de
retroalimentacién que constituye la esencia del método cientifico.

g P71 it No olvidemos, ademds, que solo un conocimiento preciso de

nuestra estrella estudiada en conjunto permite predecir la estructura

y evolucién de otras estrellas.
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RO 7. “CORTEMOS” EL SOL PARA VER SU ESTRUCTURA
Figura 3: Seccién del Sol con sus diferentes capas. Se indica fa
temperatura de las mismas y su grosor €n km y en fraccion del radio Slmphflcando bastante podemos considerar el Sol como

solar. Manteniendo la escala para todas |a capas ia fotosfera y o . . N
S ostora o resuftarian visibles, por Jo que la anchura representada  constituido por una serie de capas concéntricas. En la Figura 3

es mayor gue la que realmente fes corresponde. " ” o . 2
(Do REAZA00 POR L4 DR2. |, RODAIGUEZ HiDAIGO DEL IAC). cortamos el Sol para ilustrar su estructura, indicando el grosor
aproximado de cada una de las capas y su temperatura. Mientras
que la densidad de materia solar decrece continuamente hacia el exterior, la temperatura

alcanza un minimo al final de la fotosfera y, desde ahi, aumenta de nuevo.

8. VIAJE AL INTERIOR SOLAR

£l interior del Sol es la zona inaccesible a la observacion directa. En esta seccion se
describen las caracteristicas y funcionamiento del nucleo, zona radiativa y zona convectiva.
Se presentan también dos clases de experimentos, desarrollados en las dos o tres altimas
décadas, que proporcionan informacion sobre el interior: el estudio de los neutrinos
procedentes de las reacciones nucleares, y el analisis de las oscilaciones solares, al que se
dedica la Heliosismologia.




8.1 Nucleo y Zona Radiativa

Si el Sol esta constituido esencialmente por los mismos elementos fundamentales que
forman la Tierra, ;como es capaz de emitir luz y calor de forma practicamente inagotable?.

Durante el siglo pasado se creia que solo la contraccion gravitatoria era capaz de
proporcionar grandes cantidades de energia. Sin embargo, la energia resultante de un proceso
Imaginario que concentrara en el tamano actual del Sol toda la materia del Sistema Solar
inicialmente dispersa hasta el infinito, duraria sélo 10 millones de anos. Dado que estudios
fisicos y quimicos de la Tierra indicaban que la edad del Sol debia ser superior a 1000 millones
de anos, se propusieron diversos mecanismos hasta que, a finales de los anos 30, el desarrollo
de la Fisica Nuclear condujo a la respuesta acertada: la energia irradiada por el Sol se genera en
su interior mediante reacciones termonucleares de fusion que utilizan como combustible el
hidrogeno para transformarlo en helio. El nicleo, que se extiende hasta aproximadamente 1/4
del radio solar, es, por lo tanto, el corazon del Sol.

El 95% de los nucleos de helio se producen mediante la reaccion llamada cadena
proton-proton o cadena pp (existen también otras variantes mucho menos frecuentes en las
que intervienen berilio, litio 0 boro). Esencialmente la cadena pp, que tiene lugar en varias
etapas, consiste en la fusion de nucleos de hidrégeno (protones) para producir nucleos de
helio, a razon de cuatro a uno. Cuatro protones son ligeramente mas pesados que el nucleo
de helio resultante, de modo que la diferencia de masa (m) se convierte en energia (£)
mediante la famosa equivalencia de Einstein £ = mc® (donde ¢ es la velocidad de la luz),
liberandose unos 4.3x107 julios por cada reaccion. Aunque estas reacciones transforman 4
millones de toneladas de masa en energia por sequndc’, el Sol es un generador bastante
pobre: el maximo valor estimado para el ritmo de generacion de energla es del orden de
0.0015 watios por cada kilogramo... y un hombre de 70 kg de peso gasta cada segundo una
energia unas 40 veces mayor. A pesar de un ritmo tan bajo, la impresionante masa del 5ol hace
que la cantidad de energia generada sea muy grande. La cadena de reacciones se detiene una
vez formado el nuclec de helio, ya que este elemento es aun estable a la temperatura del
interior. Cerca del centro la abundancia de helio es superior a la de las capas mas exteriores, a
expensas de una disminucion de la abundancia de hidrogeno que, en esta zona, es ya del
orden de un 36%. Como inicialmente era de un 75%, el nucleo del Sol ha consumido
aproximadamente la mitad de su combustible.

El nucleo esta envuelto por la zona radiativa, que se comporta como un “abrigo”. Es
semejante a un material “al rojo vivo” y se extiende hasta algo menos de 3/4 del radio solar. A
traves de esta region, la energfa es transportada por radiacion: mediante ondas
electromagnéticas, es decir, mediante fotones. El proceso comienza con unos pocos fotones
muy energéticos que, durante el transporte, originan una avalancha de fotones de menor
energia. Los fotones procedentes del nucleo tardan entre 1y 10 millones de anos en atravesar
la zona de radiacion ya que, en su recorrido, interaccionan intensamente con la materia siendo
absorbidos, dispersados y reemitidos muchas veces.

8.2 Zona convectiva

Las teorias de evolucion estelar sefalan gque una estrella de la masa y luminosidad del
Sol debe poseer, rodeando a su nucleo y zona radiativa, una zona de conveccion. El desarrollo
de la misma se debe a un cambio drastico en las condiciones fisicas: el material solar se vuelve
tan opaco que los fotones ya no son capaces de atravesarlo, con lo que el transporte de
energia mediante radiacion deja de ser eficiente. Entonces comienza a funcionar el mecanismo
de la conveccion, que consiste en la aparicion de “burbujas” de material caliente, llamadas
celdas convectivas, que ascienden hacia la superficie transportando energia muy
eficientemente. La zona de conveccion (algo mas del ultimo cuarto del radio solar) es, pues,
similar a un “fluido hirviendo”, pero es tan compleja que aun nos sorprende su
comportamiento y no somos capaces de predecirlo. .

7 £ste Bamera parece ¢norme, pero supone que el 5ol solo convierte en energia 2x10¢ de su masa tolal por sequndo, es decir, escasamente 3
diezirafesimas de su masa g 1o iargod de toda suwida
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Debido al fuerte descenso de temperatura haca la superfice a través de esta region,
algunos nucleos son capaces de capturar uno 0 mas electrones en el proceso de recombinacion.
Parece que el subito aumento de la opacidad puede ser provocado por 13 recombinacion del
kidrageno, helio (una vez) y helio (dos veces), gue sucede a profundidades de unos 2000, 6000 y
20000 km, respectivamente. La teoria predice que deben onginarse celdas de distintos tamanos,
relacionados con dichas protundidades, y que las dimensiones vertical y horizontal de las burbujas
han de ser del mismo orden. Esto concuerda con las estructuras convectivas detectables en la
superficie solar: de menor a mayor tamano, granulacion, mesogranuiacion y supergranulacion,
sabre las que hablaremos al tratar de la fotosfera.

Aunque existe una estructuracion de tamanos de las celdas en varias escalas
dominantes, el proceso de la conveccion es, al mismo tiempo, turbulento (desordenado),
debido a ia bajisima viscosidad y alta compresibilidad del plasma solar. Por eso modelar la
conveccion en el Sol es muy complicado. Se han elaborado diversos modelos, algunos bastante
simphficados y otros de gran complejidad, asi como simulaciones numericas de conveccion
turbulenta, algunas de las cuales tienen en cuenta, ademas, su interaccion con el campo
magnetico (Magnetoconveccion).

8.3 El problema de los neutrinos solares

Los neutrinos son una clase de particulas elementales con una bajisma probabilidad
de interaccionar con la materia. Los gerierados en las reacciones nucleares del interior del Sol lo
atraviesan casi sin ser perturbados, por lo que ei estudio de aguéiios que aicanzan ia Tierra
proporciona informacion directa sobre las condiciones del interior.

Varios experimentos bastante complejos han sido disenados para determinar el flujo
de neutrinos solares, utiizando grandes cantidades de compuestos de cloro, agua pesada’ o
galio, encerrados en minas a gran profundidad. Estos expenimentos, cada una especialmente
sensible a neutrinos de diferentes energias que se producen en diferentes etapas de la cadena
pp, han permitido verificar que realmente tienen lugar reacciones nucleares, y que éstas siguen
mayoritanamente la cadena mencionada.

El problema es que el flujo de neutrinos detectado es de la mitad a un tercio del
esperado sequn las predicciones tedricas. Se han propuesto diversas soluciones para explicar las
discrepancias observadas, de las que destacamos dos: o bien los modelos estandar del Sol no
son correctos, 0 bien no es correcto nuestro modelo de las caracteristicas y comportamiento
del neutrino. Ambas alternativas son de gran trascendencia en el marco de la Astrofisica: la
primera, porgue exigiria una revision de las teorias de evolucion estelar que, hasta el momento,
parecen funcionar bien. La segunda, porque tendria importantes implicaciones cosmologicas:
una de las posibilidades barajadas por esta solucion es que el neutrino tenga una masa en
reposo extremadamente pequena, pero no nula. De llegar a confirmarse esta ultima hipotesis,
la masa estimada del Universo seria sensiblemente mayor, lo que condicionaria si la expansion
del mismo continuara indefinidamente o se invertira en una contraccion por efecto de la
atraccion gravitacional...

8.4 Heliosismologia

De igual manera que el estudio de las ondas sismicas terrestres (terremotos) ha hecho
posible el conacirniento de la estructura interna de la Tierra, la aphcacion de esas técnicas al Sol
ha dado lugar a esta joven rama de la Fisica Solar dedicada al analisis de las oscilaciones
solares, que es una de las mas potentes herramientas de conocimiento del interior solar”.

£l Sol, como todo cuerpo, tiene unas frecuencias propias de oscilacion que dependen
de su geometria, condiciones fisicas y composicion quimica: "vibra” como si se tratara de un
mstrumento musical, tanto globalmente como por zonas, con pernodos que van de 5 minutos a
mas de 1 hora. Es decir, es posible observar regiones que se levantan (con velocidades
ascendentes) mientras que otras se hunden (con velocdades de descenso), asi como pequenas
vanacones de radio y luminosidad a lo largo del tiempo.

Para poder determinar con precision la amplitud y frecuencia de ios Hlamados modos de
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oscilacion del Sol es fundamental disponer de medidas de velocidad e intensidad durante muy
largos periodos de tiempo. Con objeto de evitar la interrupcion de las observaciones diurnas
durante la noche se combinan datos procedentes de observatorios situados alrededor de todo
el mundo. Ademas, las técnicas observacionales utilizadas en estaciones terrestres se aplican a
proyectos espaciales.

A partir del analisis e interpretacion de las observaciones, y de la elaboracion de
modelos teoricos compatibles con los resultados, la Heliosismologia ha alcanzado logros tan
notables como la determinacion de la abundancia de helio, de la profundidad de la zona de
conveccion y de la variacion de la velocidad de rotacion del Sol con la profundidad.

A modo de resumen podemos citar las siguientes conclusiones: las observaciones
heliosismologicas apoyan claramente a los modelos estandar y estan permitiendo obtener
valores altamente fiables de la densidad y opacidad, a partir de las medidas muy precisas de las
frecuencias de mados acusticos solares; de la medida del flujo de neutrinos se podra obtener
una medida precisa del perfil de temperatura en el nucleo; conocidas la densidad y
temperatura, sera posible calcular la velocidad local del sonido {o velocidad de propagacion de
las perturbaciones de presion). Todo ello nos acerca a un modelo estandar cada vez mas
correcto que permitira usar el Sol como una fuente bien calibrada, valida para avanzar en el
conocimiento de la fisica del neutrino, y para revisar y mejorar las teorias de estructura y
evolucién estelar.

9. VIAJE POR LA ATMOSFERA SOLAR

La atmdsfera solar que, al contrario que el interior, si puede ser observada, supone la
transicién progresiva del Sol al medio interplanetario. Aunque los antiguos pensaban que el Sol
era una esfera perfecta, homogénea y estatica, en realidad la atmosfera solar esta en continua
evolucién, y muestra muchas estructuras, importantes fluctuaciones de densidad, temperatura
y energia emitida, movimientos turbulentos, ondas y corrientes diversas. La mayor parte de
estos fenomenos esta relacionada con los movimientos convectivos y con los campos
magnéticos.

A continuacién se presentan las distintas capas que constituyen la atmosfera solar y
se describen las estructuras de caracter convectivo. Al Sol activo se dedica todo un apartado',
ya que seguramente los fendmenos solares mas espectaculares son los vinculados directamente
a la presencia de campos magnéticos. Esta seccion finaliza con una revision del cicfo de
actividad solar y las interacciones Sol-Tierra mas importantes.

9.1 Fotosfera, cromosfera y corona

La fotosfera o esfera de luz (denominada asi por motivos obvios), es la “piel” del Sol,
su superficie visible de la que procede la mayor parte de la radiacion solar observada. Aungue
el Sol no es un objeto con limites perfectamente definidos, el escaso grosor de esta superficie
ficticia, unos 500 km, hace que el borde visible nos parezca tan nitido.

La imagen del Sol de la Figura 1 corresponde precisamente a la fotosfera. En ella
llama la atencion el fenémeno del oscurecimiento hacia el borde. La explicacion de este
fenémeno en términos sencillos es la siguiente: aunque la fotosfera permite que la energia
procedente del interior solar se libere al espacio en forma de luz, no es del todo transparente,
no se puede “ver” completamente a su través. Por eso la luz solar visible viene desde la
profundidad correspondiente a la distancia que la radiacion EM es capaz de atravesar segun la
opacidad del material (que depende fundamentalmente de la densidad y temperatura del
mismo). Como la temperatura disminuye desde unos 5800 K en la base hasta unos 4300 K al
final de la fotosfera -en la region del minimo de temperatura-, cuando observamos el
centro/borde del Sal, la luz atraviesa las capas fotosféricas perpendicularmente/oblicuamente,
recorriendo una cierta distancia que permite “penetrar” hasta niveles inferiores/superiores, mas
calientes/frios vy, por lo tanto, mas brillantes/oscuros.

10 La palabcs actvidad reterida al 56! lleva wnphicto ef calficativo de magnetica. La expreacin en caimid sirve, ot SPOSISION, para refenise 4 (as
estrucTuray Solares ne magnelicas,
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Fiqura 4: A la izquierda se muestra una imagen de la granulacion solar con
muy buena resolucion espacial. A ia derecha, el mapa de velncidades
carrespondiente a la misma region. Las 2onas brillanites de (& primera
fotografia conesponiden a material caliente que asciende (en azul en 13
imagen de velocidad) y las zonas oscuras, a material mas frio que desciende
(en rojo a (a derecha).
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También en la Figura 1 puede verse que toda la fotosfera
esta cubierta de pequenos “granitos”. Estas estructuras {y otras no
observables en una imagen de luz blanca, pero si con otras técnicas)
son evidencias de la existencia de celdas convectivas de distintos
tamanos discretos:

- granulacion: las mas pequenas de las estructuras convectivas
dan a la fotosfera su aspecto de “paella” caracteristico, con
granulos brillantes rodeados por estrechos canales oscuros
llamados espacios intergranulares. Los granulos, con formas
irrequlares, tamanos cercanos a los 2000 km y tiempos de vida
de unos 8 minutos, son “burbujas” de material caliente que
asciende por la zona central, se enfria irradiando su calor y se
desparrama horizontalmente; por los espacios intergranulares
oscuros el material mas frio desciende de nuevo, completando
los movimientos ciclicos caracteristicos de la conveccion. Las
velocidades tipicas del material son del orden de 4000 km/hora.
La Figura 4 es un detalle de la granulacion con su campo de
velocidades asociado. ‘

- mesogranulacion: corresponde a celdas convectivas con tamanos de unos 5000 a
10000 km vy tiempos de vida de horas. Se detectan principalmente por su pequeno
campo de velocidades (unos 60 m/s) pero son dificilmente observables en intensidad.

- supergranulacion: los tamanos de estas celdas son de unos 30000 km y los tiempos de vida
del orden de un dia. La velocidad de ascenso y descenso del material es de unos 100 m/s,
mientras que los flujos horizontales pueden alcanzar hasta 500 m/s. Son detectables a partir
de medidas de velocidad y a través de ciertos filtros estrechos. Su efecto sobre los campos
magneticos es muy importante, como veremos pronto.

Se especula la existencia de otro tipo de celdas convectivas, las llamadas celdas

gigantes, con tamanos cercanos al grosor completo de la zona de convecciony tiempos de vida
del orden de un ano. Sin embargo, carecemos de evidencias observacionales de este tipo de

estructuras.

Por encima de la fotosfera se encuentra la cromosfera o esfera de color, que debe su
nombre al tono rosado-rojizo que presenta cuando resulta visible durante unos segundos al
principio y al final de un eclipse total de Sol. En esta capa muy transparente y poco densa la
temperatura aumenta hacia el exterior, por lo que su espectro, llamado espectro de “flash”,
muestra en emision -mas brillantes que el continuo de colores- lineas que aparecen en
absorcion en el espectro de la fotosfera como, por ejemplo, la intensa linea de hidrogeno
neutro llamada Ha.

La cromosfera, que puede verse en la Figura 5, ha sido
comparada con “una pradera ardiente” y su aspecto estd intimamente
relacionado con el campo magnético solar.

Sobre la cromosfera se encuentra la region de transicion
hacia la siguiente capa. Se trata de una estrecha zona en la que la
temperatura aumenta tan bruscamente (de unos 10000 a un millén de
grados) en unos pocos cientos de kilémetros, que supone
practicamente una discontinuidad.

La corona es la parte mas externa de la atmosfera solar,
altamente inhomogénea, que se extiende hasta distancias de muchas
veces el radio del Sol, incluso hasta la érbita de la Tierra. Solo resulta
visible durante los eclipses totales como un halo blancuzco, claramente
no esférico, alrededor del disco solar, porque la luz difusa del cielo
diurno enmascara normalmente su brillo, algo menor en promedio que
el de la luna llena. En la Figura 6 puede verse una hermosa imagen de
la corona obtenida durante un eclipse. También es observable
utilizando coronografos, telescopios especiales capaces de simular
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Figura 5. Imagen de I3 cromosfera solar, obtenida a traves de un fijtro
centrado en la linea Ha Se observa i red cromosférica cubriendo toda la
superficie del disco, filamentos oscuros (que corresponden &
protuberancias brillantes cuando se obiservan en el borde del Sof., plages
y regiones activas en general.
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artificialmente un eclipse ocultando el disco luminoso del Sol.

Su apariencia se debe a la luz fotosférica dispersada por gas
muy ionizado, muy poco denso y muy caliente, a unos 2x10°K de
temperatura (entendida ésta como la energia cinética media de los
electrones libres). En las regiones del UV extremo y rayos X del
espectro coronal se han observado lineas de emision debidas a metales
altamente ionizados que solo pueden existir a temperaturas muy altas.
Con filtros centrados en esas longitudes de onda es posible observar la
corona completa, no sélo alrededor del disco solar.

Ademas de gas caliente, la corona tiene un componente de
polvo (granos de materia interestelar) que, en la zona mas interior de
la corona, se evapora por la intensa radiacion solar y, mas hacia el
exterior, se concentra hacia el plano ecuatorial del Sol".
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figura 6 La corona solar observada durante el eclipse de 1988, [Norte
rriba, Este a la izquierda), con impresionantes chorros en los bordes SEy
NO, wriciinados hacia el ecuador sofar. Sélo unos pocos chorros mas
pequenos son visibles sobre fos polos Ny 5.

JCORTESIA DEL ARCHIVO DEL HIGH ALTITuDE OBSERVATORY, NATIONAL CENTER FOR
ATIMOSPHERIC RESEARCH, EN BowDER, CoLorano -EFLIU-).

9.2 El Sol activo

“Los campos magneticos son para los astrofisicos como el
sexo para los psicoanalistas.”  (H. C. van de Hulst)

Esta significativa frase de un notable cientifico indica la importancia fundamental del
campo magnético en el marco de la Astrofisica en general y de la Fisica Solar en particular.

La mas clara evidencia de que el campo magnético se manifiesta en la atméstera
solar de forma intermitente la constituyen la red y las faculas.

La red fotosférica o cromosférica -sequn donde se observe- es una trama de puntos
brillantes correspondientes a concentraciones de campo magnetico {unos 1500 gauss en la
fotosfera) en estrechos tubos de unos 150 km de diametro. Los movimientos horizontales de
fluido asociados a la supergranulacién empujan y concentran las lineas de campo en los bordes
de los supergranulos que son, por tanto, “delimitados” por la red.

Cerca del borde de la fotosfera son visibles estructuras
brillantes de aspecto granulado llamadas faculas (véase la Figura 1).
Estas mismas estructuras se observan también en la cromosfera como
extensas regiones brillantes que, en este caso, reciben el nombre de
plages y son visibles en cualquier parte del disco (vease la Figura 5).
Estan formadas por agrupaciones de pequefas estructuras magneticas
como las de la red, inmersas en la granulacion circundante y situadas
preferentemente en los espacios intergranulares.

Se denominan regiones activas en general a areas
relativamente extensas del Sol, con un intenso campo magnético local
y un tiempo de vida limitado. No se localizan exclusivamente en una

fuyura 7. Imagen de una mancha solar con excelente resolucion espacial. 5e
uinerva claramente la umbra, I3 penumbra con sus estructuras radiafes
/laras y oscuras v la granulacién circundante. £s una de fas ranchas mas
Ixetas que se han observado, por fo que los autores de la imagen fa flamar
carmotamente “Claudia®, como la modelo Claudia Schiffer...
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capa de la atmdsfera solar sino que tienen distintas manifestaciones
en la fotosfera, cromosfera y corona, que se describen a continuacion.

Sin duda las estructuras mas llamativas de la fotosfera son
las manchas solares, zonas oscuras con tamarnos gue van desde unos
1500 km hasta unos 50000 km en algunos casos. Pueden verse
muchas de ellas en la Figura 1. Aunque su existencia ya era conocida
por el pueblo chino hace mas de dos mil anos fue Galileo quien,

observando con un telescopio el desplazamiento de las manchas sobre el disco, demostré que
estas estructuras pertenecian realmente a la superficie del Sol y que este rotaba.
Una mancha individual bien desarrollada como la que muestra la Figura 7, tiene

una zona central mas oscura denominada umbra, relativamente homogénea, rodeada por un
anillo algo menos oscuro, la penumbra, con estructuras filamentosas brillantes y oscuras
dispuestas radialmente.

11 La luz fotosférica difundida por el polvo y los electrones de la corona produce la fuz rodiacal, una tenue luminosidad visible a simple vista
después del acaso en noches muy dlaras, cerca del plana de la edliptca.
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Las manchias suelen aparecer en grupos, mas o menos complejos.

Ya a principios de este siglo, G.E. Hale determino gue las manchas eran intensas
concentraciones de campo magnético (unos 3000 gauss en el centro decreciendo
monotonamente hasta unos 1500 gauss en el borde exterior), cuyas lineas de fuerza atraviesan
la superficie solar. El efecto de congelacion del campo inhibe la conveccion que calienta la
fotosfera er calma arcundante, lo que produce un enfriamiento relativo de las manchas: por
€50 se ver oscuras. La temperatura tipica en el centro de una mancha grande es de unos 4000
K frente a unos 5800 K en la fotosfera que la rodea’. La Magnetohidrodinamica (MHD),
conjunto de estudios observacionales y teoricos que tratan de explicar como se generan y
mantierien 10s campos magnéticos en plasmas, apoya esta explicacion de la menor temperatura
de las manchas, surgida hacia 1940, aungue admite que debe haber algun tipo de transporte
convectivo ¢n la umbra. Se han observado los puntos umbrales, pequenas estructuras aisladas
con un campo magnetico menor que en el resto de la umbra, un brillo cercano al de la
fotosferay un movimiento ascendente, lo que parece confirmar su naturaleza convectiva.

La estructura de una mancha bajo la fotosfera no puede ser observada
directamente, sino que ha de ser modelada. Se ha propuesto un modelo monolitico {con una
nica estructura magneética vertical y homogénea horizontalmente) v uno fibrilar (con muchas
estructuras pequenas agrupadas comao un ramillete, entre cuyos huecos hay plasma no
magnetico), pero ninguno cumple satisfactoriamente todos los requisitos tedricos ni
observacionales, por lo que este tema es todavia un asunto controvertido. Las lineas de campo,
practicamente verticales en la umbra, se abren e inclinan hasta ponerse casi paralelas a la
superficie e la periumbra. Aun no esta claro si la alternancia de filamentos brillantes y oscuros
depende de |a inclinacion del campo magnético o tiene LN origen convectivo.

Generalmente, las manchas no aparecen de repente bien formadas, sino que suelen
surgir como pequenas estructuras de forma irregular, usualmente sin penumbra {(poros), que
crecen durante unos dias hasta alcanzar su tamano total. Todas las manchas aparecen en el
seno de faculas, que son mas extensas y de mayor duracion que aguéllas, pero no todas las
faculas tienen asociadas manchas. Los grupos son frecuentemente bipolares, con una mancha
delantera -en el sentido de avance del grupo seqgun la rotacion solar- y una trasera, de
polaridad magnética opuesta. Suelen aparecer con dos manchas primarias visibles, que van
creciendo y desarrollandose, mientras que van surgiendo mas pequenas manchitas en la
fotosfera circundante. El maximo desarrollo se alcanza en dos o tres semanas, tiempo desde el
cual el numero de manchas disminuye por sucesiva fragmentacion en estructuras cada vez
menores, hasta su desaparicion. Normalmerite las manchas mas grandes tienen tiempos de
vida mas largos -hasta dos o tres meses-. Los mecanismos causantes del equilibrio vy
desaparicion de las manchas, gque dependen de la interaccion de la conveccion con los campos
ragneticos, no son todavia bien conocidos, a pesar de los avances de la Magnetoconveccion.

Cerca de manchas muy intensas y faculas suelen observarse en la cromosfera fibrillas,
oscuros filamentos de gas de corta duracion que se colocan siguiendo las lineas de campo
magnetico’ .

Generalmente en las Gltimas fases del desarrollo de una region activa aparecen en la
alta cromosfera y baja corona protuberancias, estructuras brillantes que se extienden desde el
borde solar hacia el espacio exterior, en forma de chorros, oleadas, bucles o arcos. Cuando se
observan proyectadas sobre el disco solar. brillante se ven como oscuras cintas alargadas,
llamadas filamentos. Pero, fisicamente, filamentos y protuberancias son la misma cosa
(condensaciones de gas unas cien veces mas frio y mas denso que su entorno) y su diferente
aspecto es solo un efecto geometrico. Se observan facilmente en imagenes tomadas con un
filtro centrado en He, como la de |a Figura 5.

Los filamentos se situan sobre las fineas neutras (en las que la intensidad del campo
es nula y que separan regiones de polaridad magrética opuesta) y, generalmente, sobreviven
durante meses tanto a las manchas como a las faculas. Pueden hundirse, entrar en erupcion o
desaparecer subitamente. En la Figura 8 puede verse una enorme protuberancia de las
clasificadas como estaticas, muy duraderas. Para evitar que el plasma mas denso que la corona
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circundante caiga por efecto de la gravedad, éste debe estar atrapado
localmente en el campo magnético y ser maritenido por él.

4 June 1940 Ha photograph

Las fulguraciones son probablemente el fendmeno mas
espectacular de la actividad solar: subitas y violentas descargas de
energia magnética en la proximidad de regiones activas, a menudo
causadas por la repentina desaparicion de un filamento. Pueden durar
desde unos minutos hasta horas, van asociadas a la emision de
radiacion X, UV, visible y ondas de radio, y acompanadas de emision
de particulas cargadas a velocidades de hasta 4 millones de km/h. El
s abrillantamiento que las caracteriza es facilmente visible en rayos X 0 a
BTN SRt Rla i el través un filtro estrecho en Ho. No se conoce con precision el
Figura 8 La protuberancia solar llamada “Grand Daddy”, fotografiada en mecamsmo Capaz dev provocar la IlberaoOn al espacto de h'aSta 107
1946 5 traves de un filtro centrado en ia finea Ha. Se exvende unos 200000 Julios de energia (equivalente a la de una bomba de 2000 millones de
krn sob’re fa superficie solar lfa Tierra cabria perfectamente en su hueco). Fl megatones) y un bl“Oﬂ de kg de materia en cuestion de minutos. El
arco briflante bajo la protuberancia es el borde del 5ol . X s
(Cortesia peL asciove by High Aitiunr Osservatony, Natowar Cenier ror - Modelo mas p!aUSlble involucra el fendmeno de la reconexion
AMMSIHHICRESAaCH, EN AGoer -CoMgacs, FEUU-) ‘magneética, que consiste en una reconfiguracion mas sencilla de las

lineas de campo que deja a cada lado del punto de reconexién sendas "burbujas” de
plasma's. Asi, particulas cargadas caen de nuevo sobre la cromosfera y otras son
expulsadas al espacio transformando gran cantidad de energia magnética en energia
cinética y térmica del gas coronal.

El campo magnético es el elemento esencial de la corona: sin él, ésta no existiria.
Parece que los blogues basicos que la forman son lazos magnéticos en los que el plasma
caliente esta atrapado. Las estructuras coronales mas comunes son chorros, anchos cerca
del borde y alargados en forma de huso hacia el exterior, més brillantes que el resto de la
corona por tener mayor densidad que sus alrededores, lo que hace que dispersen mas luz
solar. La parte inferior de los chorros consiste en arcos de campo magnético unos dentro
de otros, anclados a ambos lados de una linea neutra, que se abren y se extienden
radialmente a partir de una cierta altura. Se cree que los “pies” de los lazos magnéticos
deben estar anclados muy profundamente, quiza en el fondo de la zona de conveccion,
donde se generan los campos magnéticos, porque el gas coronal no sigue la rotacion
diferencial de la fotosfera. En muchas ocasiones se observan en la base de los chorros
cavidades oscuras que contienen protuberancias (puede verse un ejemplo en la parte
superior derecha del borde solar en la Figura 6).

Observaciones de la corona en rayos X muestran puntos brillantes en medio de
grandes regiones oscuras. Estas zonas de intensa emisién se sitdan casi siempre sobre
regiones activas. Son visibles también los agujeros coronales, zonas oscuras en que el
plasma es menos denso y caliente que en el resto de la corona. Los situados sobre los
polos cambian muy poco, pero los que aparecen sobre otras latitudes si parecen estar
directamente relacionados con la actividad. Marcan areas en que las lineas de campo
magnético se abren hacia el espacio exterior en lugar de curvarse de nuevo hacia el Sol
(aunque, por supuesto, se cierran a distancias muy grandes), con lo que el gas coronal
puede fluir libremente desde estas regiones en forma de viento solar. £ste es un flujo
variable y racheado de particulas cargadas (sobre todo electrones y protones, y algunos
otros iones mas pesados) que, viajando a velocidades tipicas de mas de 1 millon de km/h,
tardan unos 4 o 5 dias en alcanzar la Tierra'.

Una de las mas impresionantes manifestaciones de la actividad solar son las
expulsiones coronales de masa, asociadas a la desaparicion de algunos chorros. En una de
las mas intensas, registrada en 1989, fueron lanzados al espacio unos 20 billones de kg de
materia a una velocidad de mas de 7 millones de km/h (aunque los valores mas habituales
son menores).

14 Una analogla sencila de este procesn seria el goteo de agua desde un grifo cast cerrado: cuando el peso del agua supera la tension
superficial, el hilillo iniial se rompe dejando eaer una gota.

15 £l Sol estd perdiendo aproximadamente 1 mdlon de toneladas de materia cada segundo ert formia de viento solar. Aunque fa cantdad parece
muy grande, si el Sof tuviera que perder asi toda su masa tardaria unas 10000 veces mas tiempo def que aun permanecera en su eatado actual,
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Para terminar este apartado, un breve comentario sobre el mecanismo de
calentamiento de la cromosfera y la corona. Una posible explicacién es el transporte
mecanico de energia mediante ondas de choque: éstas serian generadas a partir ondas
sonoras de baja frecuencia procedentes de la zona de conveccion, y aceleradas por el
fuerte descenso de densidad en la cromosfera y corona, hasta superar la velocidad local
del sonido (o velocidad de propagacion de las perturbaciones de presion). Tambiéen la
caida de parte del material lanzado antes hacia el exterior produciria un calentamiento. Sin
embargo, dado que estructuras activas de la cromostera como las plages o la red aparecen
brillantes, parece claro que el proceso que hace aumentar la temperatura desde el final de
la fotosfera hacia el exterior debe involucrar necesariamente el campo magneético. El
efecto de aniquilacion de campo magnético por reconexion y las llamadas ondas
magnetohidrodindmicas (capaces de producir una violenta oscilacion de las particulas
cargadas) parecen procesos validos, pero aun carecemos de un modelo satisfactorio que
combine los distintos mecanismos responsables del calentamiento.

9.3 El ciclo solar

Los signos de actividad solar no son igualmente observables

a lo largo del tiempo. Registros llevados a cabo durante décadas
revelan un misterioso ciclo de aumento y disminucion graduales en el
nimero promedio de manchas visibles sobre el disco solar. ste hecho
fue constatado por primera vez por H. Schwabe en 1843, quien
estimé un periodo de unos 10 anos para estas variaciones ciclicas. En
1848, R. Wolf reunio datos del nimero de manchas desde 1610,
determinando una duracion media del ciclo de 11.1 anos. Trabajos
e, ; ' NAZ posteriores han demostrado gue la longitud de ciclos sucesivos no es
R e s M Loult ol et i estrictamente constante, sino que varia de unos 9 a unos 14 anos, con
un periodo medio de 10.8, por lo que normal-mente se habla del ciclo

Figura 9: £l ciclo de actividad solar. s linea amarila aza el o 11 afios. Se ha observado que no solo la aparicion de manchas, sino

aumento y disminuc:on perodica del namero de manchas - , | X
promediado por afios; a linea pirpara es un contador similar, un  de todos los fendmenos de caracter magnetico, presenta esta

/ind/ce r/a(/n,al/zado llamado nUmerp de Wolf. {as cruces \{erdes periodicidad.
indican numero de auroras polares. Se muestran, ademas, imagenes . . . . X
de la cromosfera solar en Ha espaciadas un ario, desde [a fase de La imagen de la Figura 9 es una reconstruccion histérica del
gf/‘;:n”fc"/ged;gr;(c’g in’aafjaajucggifddsc’)fZ;’f;”nfs :C”“fa”;sye,; nimero medio de manchas por ano desde las primeras observaciones
fatitud en la que éstas aparecen solares a través de un telescopio. En ella puede verse que el numero
(Occi’;‘n’ff;jfn’ji‘/"j;;i)”;gg”;;i;g;a‘éz’/gﬁggé NE?U"L”)” AECIENE e maximo no es el mismo para todos los ciclos y que éstos son
asimétricos, es decir, la fase de ascenso desde un minimo al maximo
siguiente es mas rapida que la fase de descenso hasta el préximo minimo. Estas irreqularidades
en el ciclo se han acentuado en épocas con un numero extremadamente bajo de manchas y
otros signos de actividad, como la comprendida entre 1645 y 1715, denominada Minimo de
Maunder. Se ha propuesto gue, superpuestos al periodo de 11 anos, pueden existir otros mas
largos, en concreto uno de casi un siglo. Pero los registros fiables de actividad son todavia
cortos como para llegar a una conclusion clara en este aspecto.

Otra caracteristica del ciclo solar es que la polaridad magnética de las manchas
delanteras y traseras de los grupos es la misma para todos los grupos de un mismo hemisferio, y
opuesta a la de los grupos del otro hemisterio. Ademas la orientacion magnética de los grupos de
uno y otro hemisferio se intercambia de un ciclo al siguiente. Por ello se dice que, en realidad, el
periodo de actividad magnética es de 22 arios, formado por dos ciclos de 11. Por otra parte, las
regiones activas sufren una migracion en latitud a lo largo del ciclo, mas o menos simétrica en
ambos hemisferios: al principio del ciclo aparecen hacia unos +35° 0 40"y al final, mas cerca del
ecuador solar, entre +10°, Esta banda de latitudes en que suelen aparecer las manchas solares se
denomina cinturdn de actividad. Un dibujo de la variacion con el tiempo de la posicion de
regiones activas o del porcentaje de area cubierta por manchas en latitud sobre el disco recibe el
nombre de diagrama de mariposa porque recuerda a una fila de mariposas, cada una
correspondiente a un ciclo. El maximo tiene lugar hacia la mitad de cada ”mariposa”, cuando la
mayoria de las manchas se encuentran entre unos +15° de latitud. Hadia el final de un ciclo se
observan las (ltimos grupos de manchas muy cerca del ecuador, al tiempo que los primeros del

siguiente ciclo aparecen a mayores latitudes y con la polaridad rnagnética opuesta.
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La explicacion de la existencia del ciclo reside en la teoria de la dinamo solar,
mecanismo responsable de la continua regeneracién del campo magnético en el Sol, que
supone una compleja interaccion entre el campo magnético, la rotacion diferencial y la
conveccion.

Una enorme esfera de gas con gran cantidad de particulas cargadas que siguen el
movimiento de rotacion se comporta como una dinamo gigante: imaginemos una semilla de
campo magnético inicial, residente en el fondo de la zona de conveccion, y orientado de modo
que sus lineas de fuerza unan ambos polos. Este campo poloidal se va deformando debido a la
rotacion diferencial, adelantando la parte ecuatorial de las lineas de campo a la situada en
latitudes mas altas. Gradualmente este campo termina convirtiendose en un campo toroidal,
como un anillo alrededor del ecuador. Dado que la MHD predice que una estructura magnetica
tiende a ascender a la superficie por flotabilidad (porque para mantener el equilibrio de
presiones y ser estable ha de ser menos densa que sus alrededores no magneéticos), los
movimientos convectivos de las celdas de mayor tamafo concentran y amplifican mas el
campo, y lo empujan hasta la superficie formando un lazo en forma de Q. Las manchas son los
cortes de estos bucles con la superficie. La fuerza de Coriolis inducida por la rotacion rompe la
simetria de este proceso tendiendo a torcer de nuevo las lineas de campo hasta recuperar la
configuracién poloidal, pero con polaridad invertida respecto a la del campo original. Y vuelta a
empezar... Los valores concretos para el Sol de las magnitudes fisicas involucradas dan lugar a
un periodo de 22 anos para el ciclo magnetico.

Aunque la teoria dinamo explica bastante bien la mayoria de las caracteristicas del
ciclo, épocas como el Minimo de Maunder y otras irregularidades estan aun sin resolver.

9.4 Interacciones Sol-Tierra

Ya los astronomos del siglo pasado se dieron cuenta de que algunas manifestaciones
de actividad solar intensa {como las fulguraciones, en que se liberan grandes cantidadés de
radiacion) eran seguidas, minutos méas tarde, por perturbaciones en instrumentos magnéticos
de Tierra. Las fulguraciones mas fuertes y las expulsiones coronales de masa lanzan al espacio
material a velocidades superiores a la del viento solar normal, generando ondas de chogue que
llegan a la magnetosfera™ y la perturban. Sus cambios se manifiestan en la superficie terrestre
como tormentas geomagnéticas, que no son catastroficas sino, como mucho, "molestas”: se
produce un mayor nivel de ionizacion en la ionosfera que dificulta la transmision de senales de
radio de comunicaciones {que se reflejan en ella) y la recepcion de ondas de radio procedentes
de objetos astrondmicos. También pueden producirse perturbaciones en las Orbitas de satélites
artificiales y en las redes de fluido eléctrico. La manifestacion mas comdn y espectacular de las
tormentas geomagnéticas son las auroras boreales y australes, hermosas formaciones a modo
de cortinas, rayos y arcos de colores que aparecen en el cielo de los polos.

Estos efectos son mas frecuentes e intensos en los maximos del ciclo solar: a partir de
registros histéricos de auroras y del numero de manchas se ha encontrado una notable
correlacion entre la amplitud de los ciclos y la frecuencia de aparicion de auroras, como puede
verse en la Figura 9; en particular se registraron muy pocas durante el Minimo de Maunder.
Estos datos han indicado también la existencia de otros periodos prolongados de baja actividad
auroral: el Minimo de Sporer (de 1420 a 1500) y el Minimo de Wolf (de 1290 a 1340).

Dado el caracter transitorio de los fenomenos activos citados, salvo que su frecuencia
pudiera cambiar drasticamente en periodos prolongados de tiempo, no parece directo que
tales sucesos puedan inducir variaciones climaticas a largo plazo.

Es también conocido gue la produccion de los isotopos “Be y “C es sensible a la
intensidad de rayos césmicos galacticos que bombardean la alta atmosfera terrestre. El
flujo de estos rayos es mayor en el minimo del ciclo, ya que en el maximo son dispersados
fuera del Sistema Solar por el apantallamiento producido por el viento solar. La
abundancia de esos isotopos (determinada, por ejemplo, a partir de estudios de los
anillos de los arboles) muestra notables incrementos durante los Minimos de Maunder,
Sporer y Wolf.

16 ta Tierra es como ua gran dipole magrietico on una mntensidad de campo media en tos polos de ~0.6 gaust. Tiene su prope <clo
magnetco apencdico, caracterzado por epocas de mversion de fa polaridad y otras de polandad Ina La region airededor de la Tierra err que
predomina st campo maghetcs scere el del medho mterplanetano se llama magrietostera y se extieride Nasta unas cien veces el radio terrestre
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El mecanisme gue mas claramente puede influir en la variabilidad climatica en la
Tierra son los cambios en la luminosidad global del Sol. Los efectos climaticos mas
espectaculares en 10s registros geologicos son las glaciaciones. Se han propuesto muy
pocas explicaciones basadas en causas puramente solares y, por el momento, la mas
plausible parece la variacion temporal de los parametros orbitales de la Tierra, que
modifica la cantidad de radiacion solar recibida. Dada la importante variacion en area
cubierta por manchas oscuras a lo largo del ciclo, se podria esperar un descenso de la
luminosidad solar cuando hay mayor numero de manchas. Pero, de hecho, el Sol es
ligeramente mas luminoso cerca del maximo del ciclo, posiblemente porque las manchas
estan rodeadas por faculas brillantes: el Minimo de Maunder coincidid con una época de
severos inviernos en Europa occidental, llamada a veces la “pequena edad de hielo”.

Ciertas porciones del espectro como el UV varian drasticamente a lo largo del
ciclo. La interaccion de la radiacion UV con el oxigeno y el nitrégeno de nuestra
atmosfera produce variaciones en la cantidad de ozono: habitualmente los mecanismos
de produccién y destruccion de ozono estan equilibrados pero en periodos de mucha
actividad solar parece prevalecer la produccion. Aunque el UV contribuye muy poco a la
radiacion total del Sol, como la quimica y el balance energético de la alta atmosfera
terrestre -a alturas mayores que 50 km- son dirigidos por el flujo de rayos UV, sus
variaciones pueden tener importantes consecuencias sobre nuestro clima.

Desde el punto de vista del modelado tedrico la situacién es bastante
complicada: en primer lugar, es preciso tener en cuenta los efectos geomagneéticos puros;
en segundo lugar, es bastante dificil explicar como la troposfera (en la que tienen lugar
los cambios climaticos) y la superficie terrestre responden a perturbaciones de la alta
atmosfera; finalmente, no olvidemos que la tecnologia humana esta ya en condiciones de
poder modificar sensiblemente nuestro clima.

Todas las correlaciones observadas sugieren una relacion causa-efecto, pero las
conexiones fisicas entre el ciclo solar y las variaciones climaticas a gran escala todavia no
son del todo claras.

10. LA FISICA SOLAR EN EL INSTITUTO DE ASTROFISICA DE CANARIAS

En el Instituto de Astrofisica de Canarias (IAC) existe un grupo de trabajo al que
tengo la suerte de pertenecer, bastante nimeroso y bien consolidado, dedicado a
investigar el Sol. Ademas de la biblioteca y medios informaticos disponibles en la sede
central del IAC en La Laguna (Tenerife), para realizar nuestra investigacion contamos con
las instalaciones del Observatorio del Teide (OT), en Tenerife y del Observatorio del Roque
de los Muchachos (ORM), en La Palma.

Los temas de investigacion en el marco de la Fisica Solar que se abordan en el
IAC pueden agruparse en dos amplias areas: Heliosismologia y el estudio de la Estructura,
dindmica y magnetismo solares.

Dentro de la primera gran linea de trabajo se analizan las oscilaciones solares en
velocidad y luminosidad, especialmente (aunque no solo} a partir de datos obtenidos en
el OT; este es actualmente el unico observatorio que colabora en las tres redes mundiales
RIS, BISON y GONG, cuyo proposito es disponer de series temporales de datos sin
interrupcion. Por otra parte, el IAC ha participado activamente en el diseno y elabcracion
de parte de los experimentos GOLF y VIRGO, lanzados a bordo del satélite SOHO en
noviembre de 1995.

Dentro de la segunda drea de investigacion se lleva a cabo el analisis de
estructuras fotosféricas (granulacion, manchas solares, faculas y red), cromosféricas
(fibrillas) y de la baja corona (protuberancias), a partir de observaciones fotométricas,
espectroscopicas y espectropolarimétricas. La interpretacion de las mismas se realiza
fundamentalmente mediante técnicas de inversion, elaboracion de modelos tedricos o
semiempiricos y realizacion de simulaciones numéricas complejas. También se realizan
estudios de la variabilidad solar a largo plazo y trabajos en el campo de la
Magnetohidrodinamica y el Transporte de Radiacion.

Por altimo, el IAC esta involucrado en el desarrollo de instrumentacion




especifica destinada a proporcionar observaciones cada vez de mejor calidad en los
campos de maximo interés. Podemos citar 10s siguientes instrumentos: Selector
Automatico de Imagenes Solares (SAIS), Correlsdor Solar del IAC {estabilizador de
imagenes mediante técnicas de correlacion en tiempo real) y polarimetros (para los
rangos visible ¢ infrarrojo, basados en cristales liquidos).

En la Tabla 2 se relacionan los instrumentos solares™ disponibles en el ORM (los dos
primeros) y en el OT (todos los demas).

Tabla 2: Instalaciones solares en los Observatorios de Canarias

NSTRUGMENTC OIAMETRC PRGPIETARIC OPERATIVO GESDE PRINCIPAL PROPOSITS CIENTIFICCG

PO £l ARG
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Laboratona Solar

Univ. Brmingham (RU;

1676,1989

espacial,

Datos yue perimten estudiar las

fdversos totometros y Univ, MNiza tF) 1989 oscilaciones solares en luninosidad y
espectrometros; NSO (EEUL) 198€,1994 velocidad para todo el 50l o por
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SVST: Swedmh Vacuting Salar Tower: DOT: Dutch Open Telescopr; VHT: Vacoum Newtoa Telescope; GIT: Gregory Condé Telescope; VIT:
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CHRS: Ceptre Natonal pour la Rechercle Scientfique; NSG' National Solar Observatory
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11. AUN NO LO SABEMOS TODO SOBRE EL SOL

Como siempre, 10 mas atractivo e interesante es aguéllo gue no conocemos... Entre

las excitantes cuestiones abiertas de la Fisica Solar podemos destacar:

-insuficiente conocimiento del interior solar, aungue las técnicas indirectas gue ya hemos

mencionado nos acercan cada vez mas a su correcta comprension

-explicacion del bajo flujo de neutrinos detectado

conocimiento detallado de la rotacion diferencial, especialmente de su varnacion con la

profundidad

-comprension de los mecanismos de excitacion de las oscilaciones

-determinacion de la forma en gue se generan, mantienen y se manifiestan los campos

magnéticos en el Sol

-conocimiento exhaustivo de la estructura de las manchas y otros signos de actividad

-explicacion satisfactoria del mecanismo de desaparicion de las manchas

-descripcion y comprension de todas las propiedades del ciclo solar

-explicacion precisa del mecanismo de calentamiento de la cromosfera y la corona

Poderos afirmar, pues, con humildad, gue aun no lo sabemos todo sobre el Sol.
Afortunadamente, todavia queda entretenimiento, trabajo y alimento para nuestra curiosidad
durante mucho tiempo.
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