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CAPITULO I



En general cuando se habla de evolucidn y estructura estelar se
parte del teorema de Vogt-Rusell que dice que para una composicifn
quimica dada hay para cada masa solamente una configuracién de equili-
bric quedando asi fijada la estructura interna de la estrella.

' Ahura y como introduccién a esta memoria quisiera hablar de un
tercer parametro: La rotacidn. Partiendo de algunas observaciones tra-
taremos de sus posibles aclaraciones tedricas dando asimismo una cor-
ta revista del estado actual del problema de la rotacidn solar en el
marco de la rotacidn estelar. '

1.1.. OBSERVACIONES DE LA ROTACION ESTELAR:

So]aménte en el Sol y en algunos casos en variables ocultantes es
posible medir directamente 1a rotacidn estelar. Generalmente se utiliza
el ensanchamiento de las 17neas espectrales debido al efecto Doppler
para 1o cual es necesario separarlo de otros mecanismos de ensanchamien-
to como Tos debidos a la temperatura, presidn y turbulencia. Debido a
estas y a otras razones instrumentales el 1imite de las medidas se encuen-
tra alrededor de los 15 Km/s. ' -

- Ademds debe-suponerse una dist¥iBucidn al ‘azar de 1a orientacién’
de los ejes de rotacidn con respecto a la 1inea de observacidn permi-
tiendo as? la determinacidn estadistica de 1a velocidad de rotacién
ecuatorial, Se mide v sen i, siendo i 1a inclinacidn del eje de rotacidn
con respecto a 1la 17nea de observacién.

Por 1o tanto el valor medio sera:

|

V=

= &£

V sen 1 _ (1,1)

~ Si nos limitamos a las estrellas de la secuencia principal (como
p.ej. el Sol1) la Fig. 1 (KRAFT 1969) muestra la distribucién de las ve-

. ' .
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locidades de rotacién con el tipo espectral. Dignos de destacar son
el ancho méximo de 180 km.'s en las cercanias de B5 y el descenso ra-
pido alrededor de F2. Ademds en algunos tipos existe un comportamien-
to distintc de estrellas de campo con resperto a los pertenecientes

a cumu?us este1ares (BERNACA y PERINOTO 1970)

Un comportam1ento semejante se encueritra en la Fig. 2 donde se
representa el miomento angular en relacion a la masa de 1a estrella.

Una descripcidn exhaustiva de los aspectos experimentales y ted-
ricos se puede encontrar en varias revistas (STRITTMATTER .1968, KRAFT
1969, SLETTEBACK 1970, KIPPENHAHN y FRICKE 1972).

- En 1o que sigue dirigiremos nuestra atencifn a aquellos hechos
observacionales que estdn en estrecha relacidn con el comportamiento
de la rotacidn estelar. o _

a) Las Tineas de emisidn Ca II (H y K) se presentan en estrellas
de 1a secuencia principal sélo al comienzo de 1a zona de descenso (WIL
SON y BAPPU 1957). Estas 1ineas se utilizan como indice de la activi-
dad cromosférica (WILSON 1966).

b) La abundancia de Litio es tres veces mds pequefia en las estre-
11as de tipos posteriores que la abundancia  cosmica normal mientras que
el Berilio permanece invariable (WALLERSTEIN y CONTI 1969)¢

~¢) A partir de observaciones en estré11as pertenecientes a dife-
rentes cimulos estelares (p.ej. Pleyades e Hiadas) encontrd SKUMANICH
(1972) una disminucidn con 1a edad estelar de los parametros que estan
descritos en los parrafos anteriores a) y b) en concordancia con el des
censo de la velocidad de rotacién (ver Fg. 3).

d) Si se representa-en un diagrama de Hertzsprung-Rusell las es-.
trellas pertenecientes a la secuencia principal con una zona de convec-
cién superficial (SCHATZMAN 1962) se. encuentra que coincide con la an-
tedicha zona de frenado. La parte C' (ver Fg. 4) se caracteriza asimismo
por una zona de conveccidn de helio.

Intentemos ahora relacionar estos hechos observacionales en el mar-
co de una teoria ccherente de perdida de momento angular en las estrellas.
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1.2. PERDIDA DE MASA DE LAS ESTRELLAS :

Una aclaracién a las curvas de las Fgs, 1 y 2 debe de consistir
en un mecanismo que o bien acelere selectivamente los tipos primercs:
0 que frene Tos poster1ores .

+ A pesar de algunos intentos en la primera d1recc1on (ROXBURGH y
STRITTMATTER 1964) se acepta la teorla de SCHATZMAN (1960,1962) cuya --
base estd en la perdida de masa por actividad magnética en la super-.
ficie. Para otros mecanismos de frenado que han sido propuestos ver: -
Emisidn corpuscular. (FESSENKOFF (1949), SCHATZMAN (1954 a,b )): In-
teraccidén con el medio interestelar (SPITZER 1956).

En 1o que sigue daré un corto resumen de esta teoria principal=
mente a partir de KIPPENHAHN y MOLLENHOFF (1975).

Partimos del hecho de que el origen de 1a perdida de masa se en-
cuentra, en circunstancias normales, en las "flares" (SCHATZMAN 1962)

y en el viento solar (BRANDT 1966). Para el Sol se estima en dM/dt =
1.4 x 1012 gr/afo.

Que tipo de interaccidon hay entre el campo magnético y el viento-
estelar?. Sin campo magnético la materia del viento estelar, que tie-
ne en la superficie de 1a estrella Ta misma velocidad angular W que
1a estrella, conservaria al fluir hacia afuera su momento angular con
1o que su velocidad angular disminuiria segin l/r2 (r= Distancia a 1la
estrella). Pero en el caso de que exista un campo magnético (que esta
"congelado" en el plasma estelar y que rota con &1) se vefla materia
forzada a conservar la velocidad angular con 1o que se le proporcicna
momento angular al viento estelar. En el caso de que las Tineas de
campo fueran al principio puramente meridionales Ta materia del vien-
to estelar los inclinard en el sentido opuesto a la rotacidn no salien-
do ya en una direccidn radial sino presentando un adngulo en la superfi-
cie. De esto se sigue una fuerza tangencial en la superficie de discon-
tinuidad pues las 1ineas de fuerza tienden a conservarse de-
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rechas. Esba accidn de 1as 11neas de fuerza -es .pues la que ocasiona
el frenado de la estrelia en su rotacién. o

Ahora bien el campo magnético puede forzar a la materia a girar
con la velocidad angular inicial de la superficie estelar tan solo
hasta una cierta distancia L de la estrella (Aproximadamente hasta don-
de '1/2 pv? < u2 / gm ). A117 terminard la transmisién de momento angu- - -
lar de Ta estrella a la materia mediante el campo magnético. ’

Hemos visto que cualitativamente este mecanismo es bastante efec-.
tivo para frenar estrellas con campo magnet1co superf1c1a1 ‘Hagamos
ahora una estimacion numérica:

Sea KMRZW el momento angu1af estelar. Cuando un gramo de mate-
ria abandona la estrella se 1leva un momento angular J = i% W .

d 2 _ 2 d_M i : ‘ . . . '
—— (KMR*W) = L*W _ , | (1-2)

dt dt
Dividiendo por MRZW

. .
dw/dt _ (L _ oy awat

K —— — =
W R? M
y como L2/ R*>D K | o 4 (1-3)
Aw _ 12 AM

W RZX M -

como IL2/R?k es normalmente del orden-de 10° se .ve que también
quantitativamente se trata de un poderoso mecanismo de frenado.



“como un.cuerpo rigido), con un momento angular J = 12,10"*® gr.cm.

= 4,56 x 10%! gr.em.? S

%

Para el sol es W= 2. 7 % 10~¢ s-1 (Aqui supondremos que gira.
+20-1
S

Como ya mencionamos sea 1a perd1da de masa 1.u4- 1012 gr.s™!  (Por

tanto alrededor de.. 207* masas solares .en su t1empo de vida).

J=12 W — = (50 x 6.95 x 101°)% x 2.7 x 107% x 1.4 x 10'? =
S0 dt : T o S

-2 ‘
Con un tiempo‘caracteristico'dado por
2 x.10%8

T=d/f= e = 0.4 x 107 S 1.4 x 10° Afos
4,56 x 1031 I

- Vemos pues que es suficiente una pequefia perdida de masa para fre-

nar apreciablemente el Sol (y por induccidn 1as}estre]]aé_simi1arés).
Como ya.sefialamos es necesario para €1 funcionamiento de este me-
canismo 1a existencia de actividad magnética en la superficie. estelar,

" es ‘decir la existencia en la superficie de uria zona de conveccidn y una

cromosfera (para una discusién- sobre 1a definicifn.de cromosfera ver el

" libro "Stellar Chromospheres" especiaimente 1as pg. 41- 46). Esto nos 11e,
va a las observaciones a) y d) que prueban la existencia de estas cond1—‘~
ciones solamente en las ‘estrellas de’ t1posvposter1ores..La.ex1stenc1a de

una zona de‘conveccién de helio en las eéfre11as de tipo A (Regién C' en .

1a Fg. 4) podria frenar las estrellas de ese t1po espectra] pero su’ pe-
quefio espesor nos permite - suponer -que solamente son de esperar pequenos
efectos en el frenado tal como es confirmado en la Fg 1.

Ademas el apartado c) nos sefiala que el mecanismo de frenado de
Schatzmn continua funcionando durante la estancia de 1a.estrella en. la:
secuencia principal. 4 o '

1 En este contexto es 1nteresante ahora e1 preguntarnos como actua
este mecanismo en la fase previa a la secuencia principal puesto que es

conocido” (HAYASHI 1961) que esta parte de la evolucidn esta caracteriza- -

da- por estre11asvcOmp1etamentevconVectivas.
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Este problema fue investigado por OKAMOTO (1970) a partir de un

politropo giratorio. Demostrd que estrelias que poseen un campo magné-

tico inicial pierden momento angular por la accidn del mecanismo que
nos ocupa en una forma que concuerda con. el observado experimentalmen-
" te-en las jovenes estrellas T Tauri (KUMI 1964, 1966). Ahora bien ai
final de esta fase aesaparece 1a zona de conveccidn en la superficie
para 1os tipos tempranos permaneciendo por contra para 1os posteriores

con 1o que, como ya hemos mencionado, prosigue la accidn del mecanismo -

de frenado.

gomo un mecanismo suplementario de frenado propuso HUANG (1965,
1967) la formacidn de sistemas planetarios. Esto aclararia la desi-
gual distribucién de momento angular en el sistema solar del cual solo
un 2% esta concentrado en el sol si bien a partir de la velocidad ob-
servada en su superficie. La adicién del momento angular de los plane-
tas al sol conduciria a este a Ta zona "normal" de rotacidn de las es-
trellas correspondientes a tipos tempranos. Pero como-sefialo HERBIG
- (1976) hay otras razones para suponer que esta igualdad es mds bien ca-
sual. Aunque el sol y los planetas se forméron de Ta misma materia in-
terplanetaria, los planetas terrestres conservan solamente los restos
mis pesados y se puede estimar que queda solo un 5% de la nebulosa ori-
ginal y es por tanto dificil de creer que precisamehte esta parté con-
serve la totalidad del momento angular.

Podemos pues suponer que la formacidn de planetas no represehta
una contribucién apreciable al frenado estelar (a pesar de su importan-
cia en otros aspectos de la evolucidn estelar). También sin planetas
girarian mds lentamente las estrellas pertenecientes a tipos espectra-
les posteriores durante su estancia en la secuencia principal.
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1.3. POTACIOV INTERIOR

Una cuest1on 1mportante ala hora de estud1ar e] 1nf1u30 de 1a
~rotacidn sobre la evolucién estelar es si el frenado descrito ha te-
nfdo.consecuencias en el interior de Ta estrella.. )
- v En esta direccidn propuso DICKE (1964) 1a existencia de un niicleo
~ solar g1rando rapidamente. Poster1ormente ya part1r de medidas foto-
‘4metr1cas del achatamiento polar (1967: 0. 048 - 0.007 segundos de arco
en el Sol & 35 Kms.) DICKE y GOLDENBERG«deduaeron uria velocidad €n - .
el interior del orden de 25 veces mayor que en la superficie. Esto
significaria que el sol en conjunto tendria el mismo momento an§u1ar
que las estrellas de los primeros tipos. Estas observacjones han le~
J_vantado muchas criticas y discusiones. Debido a 1a forma de realizar

las observaciones por parte de DICKE y GOLDENBERG (medidas de 1a dis- L

tribucidn del f1u30 en el borde solar utilizando un disco ocultor)
fue dirigida especialmente 1a atencion a 1aApos1b1e contribucion de
variaciones de intensidad fotosfericas provocando un»aphatamfento-ma-'
ydr que el real p.ej. Diferencias de temperatura Ecuador-Polo (DURNEY.
-y ROXBURGH 1969; INGERSOLL y SPIEGEL 1971; DURNEY y WERNER 1971) o .
contr1buc1on de faculas (CHAPMAN y INGERSOLL 1972, 1973 a,b; CHAPMAN .
1975) con las respuestas correspond1entes de DICKE (1972, 1973 a,b) .
y SCHATTEN (1975). Asimismo nuevas medidas del achatam1ento de HILL.
et al (1974) y HILL y STEBBINS (1975) (0. 0092 % 0. 000625) contrad1cen
los resultados de DICKE. , _

La principal objeccion al modelo de DICKE se ehéuehtka-éh71a,éXiQE’
. gencia de un desacople interior - superficie (ver HOWARD et al. 1967).
Suponiendo un interior estratificado dedujeron SAKURAI et a1.n(1973)
~ que solamente seria frenada una capa limite debajo de 1a zona de con-
. veccidn aunque sefialaron Ta présencia de inseguridades con respecto.
al tiempo de estabilidad de dicha capa cuando se consideran efectos-
‘no?JineaTes,_compresibi]idad y transporte de radiacion.



Por contra GOLDREICH y SCHUBERT (1967) sefaiaron que el efecto
estabilizador de la estratificacién podria ser contrarestado por una = -
fuerte difusividad térmica si bien los gradientes de los pesos mole-
culares podria traer una nueva estabilizacién ( GOLDREICH y SCHUBERT -
1968). , '
' Para intantar resolver este complicado problema es décisivo co-
nocer 1la profundidad a Ta cual tiene Tugar ‘1a mezcla de materia debi-.
do a la inestabilidad. Esto nos 1leva a uno.de Tos hechos observacio-
nales que fue mencionado en el apartado 1.1.6.: La abundancia de Litio
y Berilio en estrellas de tipos posteriores, Como fue ya mencionado las
determinaciones de Li'en el Sol (WIEHR et al. (1968); WALLERSTEIN y
CONTI 1969) muestran QUe el Li es 3 veces menos abundante qhe la abun-
dancia cosmica normal mientras que el Berilio no muestra ninguna des-
viacion. '

 Observaciones de HERBIG (1966) nos permiten suponer que el Li'y
el Be.-no se formaron durante la formacidn de estrellas andlogas al Sol
sino que estbs elementos estaban ya presentes en ‘la materia intereste-
lar (REEVES, FOWLER y HOYLE 1970). Si esto es cierto no nos encontra-
mos con una abundancia anomala sino con un proceso de destruccidn que
s61o atafie al Litio, SPIEGEL (1973) d& un resumen del estado del pro-
blema. ’ ‘ '

Dos factores son por tanto impertantes en conexifn con el modelo
de DICKE: La profundidad de 1a zona de conveccidn y 1a penetracién.de ‘
Tos movimientos convectivos en el niicleo radiativo. A partir de los
hechos mencionados concluyd DICKE (1971) que el mecanismo de GOLDREICH
y SCHUBERT no podia funcionar mas alld de la zona de combistin del
Litio. Utilizando un salto en el peso molecular medio para dar una esti-
macién cuantitativa de la destruccidn del Litio DICKE (1970) fijé 1a
profundidad de esta capa 17mite en 0.57 R- lo cual permitiria la combus-
tién del Li mientras que el Be permaneceria (Esta destruccion tendria
s6lo Tugar a 0.50 R ).

\



Por otra parte esto estaria en concordancia con el descenso de
la abundancia de Litio con lTa edad estelar (SKUMANICH 1972).

La resolucidn de este problema estarfa también en estrecha rela-

cidn con otro aspecto de los interiores estelares: Los neutrinos so-
lares. F1 si ur niicleo girando rapidamente podria influir parcialmen-
te 1a emisién de neutrinos es un tema abjarto (ver MONOGHAM (1974},

ROXBURGH (1974-1975) entre otros).
Por G1timo no quisiera dejar sin mencionar las consecuencias,

que de ser real, podria tener la medida de achatamiento de DICKE so- :

bre 1a teoria general de la relatividad de EINSTEIN. Segiin DICKE el
sol tendria un momento cuadrupolar que aclararia la desviacidn en el

perihelio de Mercurio (4" / siglo) sin recurrir a la teoria de 1a re-‘ VN',

latividad (DICKE 1975, ROXBURGH 1975).

i
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- 1.4, LA ROTACION DIFERENCIAL SOLAR EN EL MARCO DE LA ESTRUCTURA
ESTELAR.

kA

Hemos visto en los Gltimos apartados cudn importante puede ser. la

'I', ut111zac:0ﬂ del Sol como modelo. de prueba La rotac1on del interior y

la perdida del momento angu]ar son ya dos uontr1buc1ones dec1s1vas

"En la Fig. 5 (KIPPENHAHN 1972) podemos ver esquematicamente la .
relacidn entre los procesos citados anteriormente. ,

Especialmente interesante es la interaccifn entre 1a rotacidn, su-.
perficial y 1a circulacion a gran escala.en la zona de conveccidn tra- .
yendo como_consecuencia la rotacién diferencial de las capas superficia-A 
les y a ‘cuya investigacién nds-diﬁigiremos’en Tos restantes capitulos.’
. | Se-admite actualmente que esta. interaccién excita el mecanismo di-.
'_ namo responsab1e de la conservac1on del. campo’ magnético solar. (PARKER
19703 STIX 1974, 1976) Antes ya mostramos la 1mportanc1a de 1a. activi-
- dad magnet1ca superf1c1a1 para el funcionamiento de1 mecanismo de SCHA-
TZMAN. Hoy estd probado, después de las modernas observac1ones del SKY- -
LAB, que el viento solar fluye hacia el exterior predom1nantemente a -
_ traves dé-kegibnes magnéticas abiertas ("coronal holes") (KRIEGER et al.
1973). Son por tanto las estrellas con una cpnfigurabién magnética seme-
“"jante los que pierden«més masa y rotacion? La respuesta a esta pregunta’ »
junto con 1a aclaraci6n del problema de los neutrinos y del achatamien--« -
to 'solar pudiera convert1rse en la contr1buc1on mas 1mportante de 1a
Fisica Solar. o

En general es valida la supos1c1on de que la atmosfera no varia el
interior mientras que 1o contrario- no es nunca cierto. Por tanto cualquier
modelo de la zona de convecéién y del interior estelar debe considerar
siempre las 1nf1uenc1as en 1a atmosfera. En nuestro caso serd 1a rotacidn
d1ferenc1a1 del plasma fotosfer1co



CalcntanﬂcntoA
coronal

Perdida

1. turbu

. B apartir de
la dinamo.

> de
masa

Perdida de
o] momento

lenta

Zona

convectiva

~ARof0ﬂon

difcrencial

angular

w(t) de las capas
-~ exteriores

Evolucion
estelar




CAPITULO II
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LA ROTACION DIFERENCIAL DEL SOL

2.1. INTRODUCCION:

-

Ya durante las primeras observaciones telescopicas del sol por
Galileo y Scheiner a comienzos del siglo XVII se encontraron diferea-
cias en los pzriodos de rotacién de las manchas solares. Las manchas

- giraban mds rapidamente en el ecuador que a altas latitudes heliogrd-

ficas. En el siglo XIX determind CARRINGTON (1858) por primera vez
una ley empirica de 1a rotacidn diferencial. _

Fundamentalmente tenemos dos posibilidades para medir la rota-
cibn de una estructura o regién determinada: )

1) E1 seguimiento de una estructura sobre el disco visible: Es el
método cldsicy que se utiliza también en la rotaci6n de los plane-
tas. En principio 1a estructura deberia satisfacer una serie de con-
diciones, a saber: a) Deberia sobrevivir un tiempo razonable sin
cambios apreciables en su morfologia. b) Habria de tener una forma de-
finida para poder definir con exactitud su centro. c¢) Tanto cuando se
‘la observase en el centro del disco como en el borde deberia estar a
la misma altura en la atmosfera solar.

Por supuesto no hay ninguna estructura que cumpla completamente
estas condiciones (p.ej. son conocidos los movimientos propios y el
efecto Wilson de las manchas solares), si bien observaciones cortrola-
das por un ordenador pueden obviar alguna de estas dificultades (p.ej.
SCHROTER y WOHL 1975). | |

En este apartado podriamos asimismo incluir los trabajos de deter-

minacidén de la rotacidn de campos-magnéticos ahgran escala (WILCOX y-
HOWARD 1970) mediante andlisis de autocorrelacidn de magnetogramas.

2) Observaciones espectroscopias.- Este método tiene como fundamento
el desplazamiento Doppler de las 1ineas espectrales debido a la rota-
ci6n. Tiene la ventaja de que es aplicable a todas las latitudes dando

e e

P ———
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asimismo 1a rotacidn para un determinado nivel donde la Tinea se ori-
gina. La dificultad principal se encueiitra (aparte de posibles proble-
mas instrumentales) en la existencia de otros campos de velocidad de
menor escala (Granulacidn, Oscilaciones y Supergranulacion) que contri-
buyen igualmente a la velocidad medida. Sobre 1a solucidn de este pro- .
blema hablaremos en el Cap. IV.

. Numerosos articulos resumen se han publicado en los G1timos afos
dando una exhaustiva descripcidn de los aspectos tedricos y experimen- .-
tales (GILMAN 1974, DURNEY 1976, HOWARD y YOSHIMURA 1976, STIX 1976,

~ WOHL 1976). En 1o que sigue presentaremos los resultados principales

de Tlas observaciones con un comentario corto sobre los mecanismos que
han sido propuestos para el origen y conservacién de la rotacibn dife-
-rencial,
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2.2. OBSERVACIONES DE LA ROTACIONlSOLAR;

Enla tabla I estdn resumidas las principales observaciones de

Ta rotacidn equatorial. Las medidas antiguas fueroﬁ‘tomadas'princi-;
palmente de ABETTI (1932) y WALDMEIER (1955). Lo primero que 11ama

la atericidn es la.dispersién de valores que es mucho mayor que l1os
posibles errores de medida. Consideremos ahora la forma de dichas -
variaciones siguiendo diferentes criterios. S
) Regiones magnéticas y no .magnéticas: ‘
En principio se pueden dividir todas 1as med1das en dos grandes
grupos. En el primero se incluirian las observaciones de estructuras °
magnéticas -obtenidas bien mediante un procedimiento de seguimiento - -

(Manchas solares: NEWTON y NUNN 1951, WARD 1966, GILMAN'y COFFEE 19693

Ca- "Mottles" HALE'y FOX 1907, SCHROTER y. WOHL 1975, 1976) o. por ani-

- Tisis de autocorrelacidn (WILCOX y HOWARD 1970, WILCOX et al. 1970).

ET1 segundo grupo incluiria observaciones espectroscopicas de 11neas
fotosféricas fuera de las regiones activas (es dec1r e1 p1asma fotos-

- férico) (p.ej. HOWARD y HARVEY 1970). .

Las estructuras magnéticas giran en término med1o un 7% més rapi-

~do que el plasma fotdsferico. FOUKAL (1972) y STENFLO (1974) propusie-
: ron que las regiones magnéticas estaban acopladas a una capa que se en-
contrarfa a unos 5000- Kms. debaJo de la fotosfera.

Esta teoria ex1g1r1a por tanto un aumento de 1a velocidad de ro-
tacién con la profundidad. Un aumento semejante es pedido igualmente

por Ta teorfa de 1la "«W - dinamo para la produccidn y conservacidn del

campo magnético solar (STIX 1976 b), YOSHIMURA (1971) di6 una aclara-
cion alternativa partiendo de que las estructuras magnéticas.son una
parte de perturbaciones hidromagnéticas a gran escala o celulas de con-

-veccidn gigantes que se mueven con respecto al plasmia.

b) Dependencia de la altura: .

Resultados contrad1ctor1os se encuentran en las med1das -de 1Tneas
fotosféricas. Mientras que ADAMS (1911) ASLANOV (1963) y SOLONSKY - (1972)
midieron un gradiente fotosférico, LIVINGSTON (1969) no encontro ningu-

: na var1ac1on apreciable.

_;wm;;ﬁgj
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Una explicacidn al gradiente madido por los primeros autores-fue

~dada por LIVINGSTON y MILKEY (1972) en base de 1a exis¥entcia de sola-

pamientos. desconocidos que afectar1an en un mayor grado. a las Tineas

* débiles (capas profundas) que a las intensas (originadas en capas al-

tas). Esto podria tener como consecunnc1a el gradiente observado espe-

.cialmente cuando se trabaja con muchas IIneas (como fue el caso con

Aslanov y Solonsky). C o s 5 o
Las. veIoc1dades de rotacién en ITneas y estructuras cromosféricas

(LIVINGSTON-1969; SCHROTER y WOHL 1975, 1976) son un 6% mayor que’en €l

plasma :fotosférico con un 1igero descenso cuando se observan estructu-

ras coronales (HANSEN et al. (1969); WAGNER (1975)). Esto se interpreta.

en base de que las estructuras cromosféricas reflejan la rotacidn del-
campo magnétiéo fotosférico. ' -

c) Dependenc1a de 1a Tatitud he11ograf1ca

0 con otras palabras: cuando se desv1a para cada estructura 1a ley :

de 1a rotacidn diferencial de Ia_que‘corresponderia a un cuerpo rigido?. -

Esta variacion parece no existir para los agujeros coronales (WAGNER
1975) y estructuras magnéticas de larga vida (WILCOX et al., 1970). Por -
contra muestran las manchas_solares .y 1as lineas fotosféricas una gran

s

desviacion (NEWTON y-NUNN 1951; HOWARD y HARVEY 1970) Debido al ana11s1s I

de los datos generalmente utilizado que ‘consiste en el ajuste de los va-

Tores. exper1menta1es a una funcidn andlitica prefijada pueden pasar desa=
-percibidas -anomalias en la d1str1buc1on de 1a ve10c1dad ‘de rotac1on con

respecto a Ia latitud (ver Cap III)

d) Var1ac1ones temporales:

- Hasta 1a introduccidn de reg1stros fotoeIectr1cos contro]ados por
un ordenador (p ej.- HOWARD y HARVEY 1970; SCHROTER y WOHL 1975) no se te-
nia una 1nformac1on satisfactoria sobre las variaciones de la velocidad

de rotacidn de un corto espacio de tiempo. Si bien tales variaciones fue-.

ron ya sefialadas por HALM (1904) y PLASKETT (1916) se atribuyeron a efec-

tos de Tuz difusa (DE LURY 1939)
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_ Las observac1ones mas compIetas rea11zadas hasta Ta fecha por
HOWARD y 'HARVEY (1970) en Mt. WILSON, 1as cuales cubren el disco -
completo, mostraron ya en 1os andlisis previos variaciones con di- - .
ferentes periodos. Un anéIisIs'mésrapropiado de Tos datos condujo'

a HOWARD y YOSHIMURA (1976) a-un perfodo de unos 7 dfas (en- el ecua-
dor) con una amplitud de 80 m/s aunque lcs autores indican que no o
pueden todavia excluir éompIétamente efectos"instrumenpa]es. :

Con otra escala temporal analizando ‘todas las observaciones'kea4

do en la ve10c1dad de ro*ac1on en el ecuador de 34 afios.

e) CorreIac1ones con el ciclo de actividad solar: ,
Como ya mencionamos en el anter1or apartado hasta hace poco .
tiempo no se ha dispuesto de una serie coherente para buscar correIa-
ciones con una Iarga escala temporal (como son 11 afios en este caso).
Andlisis preliminares de HOWARD (1976 b) sefialan que en el minimo del
actual ciclo (aprox. primavera del 76) la rotacidn del plasma se acer-

"ca a la correspondiente a la de las estructuras magnéticas. A partir

de 1a ya mencionada teoria de FOUKAL (1972) propusieron FOUKAL y JO-

KIPII (1975) que 1a causa de tales variaciones estaria en 1a profundi-
dad variable de 1a zona de conveccién o bien en variaciones con el ci-
clo solar de la efectividad del transporte de momento angular entre un

" interior rigido y la zona de conveccidn.

Asimismo DEUBNER y VAZQUEZ (1975) propus1eron una relacién entre
un minimo relativo de la rotacién diferencial y el desplazamiento de la
zona de manchas soIares a 10 Iargo de un ciclo de activ1dad (Para deta
1les ver Cap. III) ‘

f) Celulas de conveccidn a gran esca1a

La posibilidad de que Ta escala de d1mens1ones en la zona de con-
veccion (GranuIac1on y supergranulacién) fuera seguida por una "super-
supergranuIac1on“ fue mencionada por SIMON y wEISS (1968) y BUMBA (1970)

wepemggen B B I IR T e

lizadas hasta la fécha dedujeron BELVEDERE y. PATERNO (1975) un perfo= .
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a partir de consideraciones tedricas y andlisis de observaciones de
campos magnéticos a gran escala respectivamente. Asimismo a partir

de las ya citadas observaciones de Mt, WILSON sefialé HOWARD (1971)

la posibilidad de Ta existencia de regiones con un didmetro de 7 x

10° Km. y un tiempo de vida de varios dfas.

Ya en 1975 lograron SCHROTER y WOHL (1976) probar la existencia
de 4 celulas gigantes sobre el sol (cada uno por tanto ocupando 90°
de longitud heliografica). E1 si estas celulas son posibles de iden-
tificar solamente en estructuras magnéticas (como fue el caso de
SCHROTER y WOHL) o si también es posible encontrarlas en el plasma
permanece como pregunta abierta hacia 1a cual dirigiremos nuestra
atencion en el Cap. V.

'g) Movimientos meridionales:

Se verd proximamente que uno de Tos. posibles mecanismos que po-

drian contribuir a 1a conservacion de 1a rotaci6n diferencial se basa
en la existencia de corrientes meridionales del polo al ecuador trans-
portando momento angular. Diversas medidas contradictorias han apare-
cido en 10§ G1timos afios. Mientras TUOMINEN (1961, 1974) y COFFEE y
GILMAN (1959) encontraron para pequefias Tatitudes corrientes de varios
m/s, WARD (1973) sefialé un 1imite miximo de 1 m/s (todos con el mismo
método: seguimiento de manchas solares). SCHROTER y WOHL (21975) dieron
un. valor mdximo de 100 m/s para los mottles de Ca. En To que atafie a
observaciones espectroscopicas HOWARD (1971) d& 30 m/s y PLASKETT
(1973) unos increibles 720 m/s ii S -
Finalmente es digno de mencidn que WOLF (1975) -analizando los --
coeficientes a, b, ¢ de Tas observaciones de Mt. WILSON (ver HOWARD und
HARVEY, -1970) sefialé la posibilidad de que la rotaciﬁn-diferencia] pu-

-diera ser mantenida por dos corrientes girando alrededor del polo y de1‘

ecuador en sentidos contrarios.

. .
[
'
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'2.3. MODELOS TEORICOS:

Dos- dificultades prunc1pa1es se encuentra el teor1co a la hora
de construir un modelo de 1a rotacidn diferencial solar.” Por un lado
‘ha crecido en los Gltimos afios 1a creencia, como se sefialo en 2.2 de
que el sol tiene una circulacién general de 1a cual la rotacidn dife- ..
renc1a1 es tan s61o0 un valor medio con una ser1e de variaciones en 3: N
tiempo, latitud y long1tud Un modelo rea11st1co debiera por: tanto
.ac1arar estas observaciones. T _

Por otro lado en los mode1os constru1dos, que pretenden represen-
tar la interaccién entre la zona de conveccidn y la rotacidn, se uti-
liza para 1osﬂca1cu1os Ta aprokimacién Bousinesq, es decir cuando.la
densidéd de un elemento de fluido se considera solamente influenciada
- por la grav1tac1on (medio 1ncomprens1b1e7 Pero como sefiala GILMAN |
‘ (1975) esto es solamente va11do cuando 1a escala de altura es.mucho
mayor que la profundidad del medio convect1vo 1o cual no es el caso .
en la zona de conveccifn solar. Modelos- que cons1deran 1a compren51b1- ;
Tidad (VANDAKUROV 1975) se encuentran en un estado pr1m1t1vo

~ En todo caso ‘cualquier modelo debe aclarar un hecho observac1o-
nal fundamenta1 la aceTerac1on ecuator1a1 '

Se podrian dividir los diferentes modelos en dos partes
a) simetricos (Referentes al eje de rotacidn): Estos modelos’ ut111-
zan las corrientes mer1d1ona1es (ver 2:2 g) como mecanismo para el trans-
porte de impulso al ecuador y para 1a conservacidn de 1a rotac1on dife- -
renc1a1 ‘

BIERMANN (1941) SUpUso que si Ta viscosidad del plasma solar.es
 més pequefia en la direccidn radial que.en un plano perpend1cu.ar a e11a
. se sigue un transporte de momento angu1ar ‘al ecuador. Posteriormente

- esta idea fue desarroilada por KIPPENHAHN (1963), COCKE (1967) KOHLER .
(1970) y DURNEY (1974). Como sefiala GILMAN (1974) es dificil de Just1f1-
car un modelo semejante puesto que no existe ninguna razdn fisica para
la amisotropia de 1§vvfscqsidad. Otra dificultad estd en qne 1aS'capas
mds profundas deberian girar mds lentamente lo cual no parece probable.

v
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Por otro lado DURNEY y ROXBURGH (1971) partieron de que la visco-
sidad y la conductividad del p]asma ‘'son dependientes de la latitud he-
‘ 1iografica. Esto conduce a corrientes meridionalesy a una rotacidn di-
ferencial en el sentido correcto pero exigiendo un gradiente de tempera;
tura entre el polo y el ecuador que no ha sido observado.

b) Asimétricos: Proceden fundamentalmente de -trabajos sobre 1a dindmica
de las corrientes en la atmosfera y oceanos de la tierra (ROBERTS 1965,
1968) partiendo del hecho de la existencia en la zona de conveccidn del.
sol de'movimientos asimetricos a gran escala que producirian una acele- - -
racion ecuatorial . ‘

" Como en ‘el apartado antériqr'concurren dos posibles mecanismos res-
ponsables de 1a rotacidn diferencial. '

‘Primeramente propuso WARD (1966) que en la atmbsfera solar podrian
" existir un sistema de corriente andlogo al de la atmosfera terrestre que -
se conocen como ondas de Rossby, ondas inclinadas de este tipé situadas
en conchas esféricas transportarian momento angular al ecuador pero.ya -
que representan predominantemente movimientos horizontales necesitan para
su conservacién una fuerza horizontal como p.ej. la derivada de 1as dife-
rencias de temperatura entre el polo y el ecuador (y que de hecho exis-
ten en la atmosfera terrestre) que como yaimencionamos no han sido medi-
-das en la magnitud requerida en la atmosfera solar. (FALCIANI et al.
(1974)). Otra posibilidad consistiria en que pequefias celulas en la zona
de conveccidn suministrasen energia cinética a estas ondas mediante pro-
cesos no lineales. Esta idea ha sido desarro]]ada‘especﬁa]mente‘por GIL-
MAN (1969 a,b) y GORDON (1970). ' - :

" Por otro lado y partiendo de 1a 1dea original de SIMON y WEISS (1968)
el modelo basado en celulas gigantes se ha desarrollado en los {1timos
afios’ por BUSSE (1970,1973), DURNEY (1970) y GILMAN (1972, 1975, 1976).
Paralelamente ha crecido la evidencia experimental de su existencia (BUMBA
1970, HOWARD 'y YOSHIMURA 1976, SCHROTER y WOHL 1976).
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A partir de este modelo el sol produciria una»circuldcién a gran -
escala en la forma de grandes elementos de conveccion 1os cuales-se
moverian de este a oeste en 1as prox1m1dades de 1a superf1c1e transpor- .
tando momento al ecuador. Por desgrac1a Tos modelos realizados hasta '

. la fecha exigen asimismo un gradiente de flujo ecuador - po1o (en GIL-
“MAN (1972) un factor. 2.5 mayor) .-

Resumiendo podemos dec1r que hay una scrie de modelos que son ap= -
‘tos para explicar los rasgos mas caracter1st1cos de 1a rotacion diferen-

. cial con la objecién del gradiente de temperatura. Quizds en el futuro -
se pueda obviar esta necesidad con la consideracion de la comprensibili-.. .
dad junto con una mayor cantidad de observaciones apropiadas.

e T



CARRINGTON

SPORER

MAUNDER

STRATONOFF

CHEVALIER

DUNER
HALM

" ADAMS

~ ADAMS

ADAMS
STOREY-WILSON
SCHLESINGER

© PLASKETT-DE LURY

ROYDS
D' AZAMBUJA ~
EVERSHED
HALE-FOX
NEWTON-NUNN

- PLASKETT

~ ASLANOV

"~ WARD

COFFEE-GILMAN'
" HANSEN et al.
LIVINGSTON . .
LIVINGSTON
SOLONSKY -
HOWARD-HARVEY
WILCOX~HOWARD
WILCOX et al..
_ DUPREE-HENZE

- SIMON-NOYES'
HENZE-DUPREE -
SCHROTER-WOHL
WAGNER

o

TABLA I

* METODO

Manchas

"
oon
Faculas

- 6301-6302 A

63016302, A

4196-4294 (20 17neas)

'4196-4294 (22 " )

Ho »

6280-6318 (10 17neas)

4058-4276 (20 " )
-~ Protuberancias

4000 - 4100

.
‘Ca Motteln-

Manchas

1700 1ineas

Manchas,

' Estructuras cofpnaTes
C15380,FeI5233 "

Ho -
800 11neas

Fe I 5250.216 A
Campos magnéticos

~ Lineas UV + Continuo Lyman .
" " (Regiones activas)
" " (Sol en calma) .
cat - Motteln -
(Agujeros coronales) :

ARNO

1853-61.

1861-93

- 1879-1501

1891-93
1905-08
1900 .
1904
1906

1908

1906-08

1909
1912

- 1911-13

1926-29

1919-30
1931

1907
1878-1944
1953
1963
1878-1944
1969 "

- 1969

1968
1968

- 1968

1966-68

" 1959-66

1959-66
1972

1972
1973

1974

1973 -

'2.019

ROTACION

2.009

2.022

2,047

2.026

2,080
2,034
2.061

2,048
2.100

2.065
1.984

1.994
2.037 -
2.016

2,015

14

2.038

2,013
1.900

2,060

2.033

14 14

2.004

2.030
1.932 -

2.086
2.030
-1.926
2.030
2,016
1.884
2,058

1.904

2,030
- 2.005

1+ 14

0.026

0.050°
0.110

0.062
0.0z8
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En. uno de 1os modelos teor1cos c1tados de 1a rotab16n d1ferenc1a1 |
solar propuso GILMAN (1972) que supon1endo c1ertas cond1c1ones hidrodi-
nam1cas podria encontrarse el mdximo de-1a rotacidon solar a 10° de‘]a-.

- titud.cConcel objetivo de confirmar esté maximo:- se planeo un método de
observacidn que permitiera investigar 1a rotacidn solar en las proximi-

dades del ecuador con la mayor resolucidn espacial posible en 1o que

- concierne:a dependencia de la 1at1tud he11ograf1ca (ver DEUBNER y. VAZ-.

QUEZ 1975).

3.1. METODO DE OBSERVACION:

Corié-ya mencionamos en el Cap. I Ta determinacién de 1a rotacifn

, >este1aﬁ tiene como fundamento e1ldesp1azamiento Doppler. En el sol nos .-
.. es posible investigar dicha rotacién en. puntos individuales sobre el - .

disco. "Tendremos por tanto un desplazamiento al azul en el borde este
y uno al rojo en el oeste. Este desplazamiento contiene no solo la

- componente debida a 1a rotacidn sino también los efectos de otros campos:

de velocidad (Granulacién, Supergranulacién y Oscilaciones) asi como
contribuciones que proceden de la rotacion de la Tierra alrededor del sol
y de si misma. ‘

‘S1 el desplazamiento corregido To referimos a un punto cero tendre-
mos el-valor absoluto de 1a rotacién. Ahora bien en este caso interesa-
ba fundameritalmente el comportamiento de Ta rotac16n so1ar respecto al
ecuador (por tanto solo medidas relativas). , ;

Para elio se utilizé el 1lamado compensadbr Doppler, el cual no
mide‘dﬁrectamente el despTa;amiento de 1a 1inea, sino que esta es dedu-
cida arpartir de medidas de intensidad en las dos alas de una 17nea es-
pettraT:"Hagamos ahora-una'cofta descripcion de este sistema de medida.

Sea 1a distribucién de intensidades en una 1inea espectral dada
POV. I=1 ( A~ }")‘ siendo A Ta longitud de onda del punto de medida,

A Ap - |
Ao Ta teorica de1 centro de Ta 11nea y A AD Ta anchura Dopp]er que ‘es
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&

una medida de la ancﬁufa de T1a T1inea. , :
En caso de que"esta'11nea'se'desp1ace A\ debido a un campo de
“velocidades (en este caso la rotacibn), se puede expresar 1a ley de -
. distribucion de intensidades como ( A - Ao+ 42 ) ,
I=1 :

My

o con abreviaturas

‘A-X =V 3 A =8 . I=I(V+8)
My My

Para é<<v' es-valido segﬁn el desarrollo en serie de Taylor

o .dl ' ' ’ '
I=I(V)+68 —
4v-
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Consideremos la intensidad en las dos posiciones ALy A2

I

I (V1) +8,/dI/av/.

T2

I (Ve) +8./4d1/av /2 - . -(3-1)

Eiigiendd A1 - A0 = Ao - - X2 , €s dec1r Vi1 =-V2 tendremos
' para un perfil de Tinea simetrico |

Ip - I1 =2 6. dI/ 4V o .. - (3-2)

Si en el espectrdgrafo de un telescopio solar se alimentan
dos celulas fotosensibles con luz de dos rendijas de salida cue
se disponen en las alas de 1a 1inea (ver Fg. 6), se puede leer
~ la velocidad en un punto directamente en el instrumento siguiendo
el procedimiento arriba descrito. Generalmente en vez de medir di-
rectamente AI en el compensador Doppler se aplica un método de -

punto nulo mediante 1la inclinacién de una placa planoparalela in- -

troducida en el camino &ptico delante de las rendijas de salida.

_ Estando 1a 1inea siempre simétrica relativa a ese punto el angulo N
girado serd proporcional a la velocidad. Para el calibrado se desQ'.

plaza artificialmente 1a 1inea distancias prefijadas con 1o ique
puede obtenerse una.curva de calibrado.

Este método tiene en principio dos dificultades. Primeramente.
el no poseer una referencia absoluta y por otra parte la presencia@

de inseguridades de origen mecénico y electrdnico (1a mayor parte
de 1as veces en el calibrado). Por contra permite un répido regis-
tro de los datos para un comodo procesamiento posterior.

'Las observaciones que atanen a este capitulo fueron obten1das,
con los compensadores Doppler de1 magnetdgrafo de la estacion de .
Fisica Solar del Fraunhofer Institut en la isla de Capri (ver DEUB-
NER y LIEDLER (1969). para 1a descripcidn del magnetégrafo y KIEPEN-

HEUER (1964 66) para Ta descr1pc1on del te]escop1o)

]

R
P —1
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Para la eleccidn de las 1ineas en el .espectro se tuvo en cuenta:
a) una proximidad en el espectro que h1c1era posible un registro s1-

multdneo. (Distancia & 30 A ) b) una diferencia en la- altura en donde

se originan dichas 1ineas para intentar investigar un posible compor-
tamiento diferente de la rotacidn diferencial en dos capas fotosféri- -
cas. ¢) ausencia de "blends" que pudieran influenciar las alas de las
11neas. . . .
Fueron e1eg1das Tas 11neas CI 5380 32 (7.68 ev. potenc1a1 de exci-
tacidn, representante de las capas profundas cerca de log T = 1) 'y
. Fe I 5364.88 (4.44 ev. potencial de excitacion, representante para la.
alta fotosfera ( log T = - 4), , '

Dirijamonos ahora a 1a descripcion del metodo de observac1on

Si .centramos el disco solar v1s1b1e segun unos ejes cartes1anos
(x,y), vemos que a.lo largo de una- recta x = cte. la velocidad radial
~ deberfa de ser constante (si el sol rotase como un cuerpo rigido). Por
tanto midiendo a 1o largo de dicha recta debemos recibir la rotacién
diferencial (por supuesto s6lo valores relativos).

Expresado analiticamente '

V radial = sin L cos B V

Hopi = constante
oriz .

Pero Sin L. cos B = cte LI sin L-cos B

V radial = X V. .
A R Horiz -

Por tanto cuando 'x = cte. V. = cte. .

“pad

Las observaciones en el borde este (ver Fg. 7) consistieron en W
barridos.a 1o largo de los lados grandes de un recténgulo (960" x 25,6")
centrado en 0.8 R con una rendija'dementrada de 5" x 5" (sobre el sol).



Las posiciones de los compensadores boppler fueron registradas cada
6.4" (Es decir 150 veces & 1o 1argo de los lados grandes del rectan-
gu1o) _ |

El c1c1o de. barrido fue repetido cada 2. 2 minutos. Los datos‘
fueron almacenados para un procesamiento poster1or en una cinta magné-
tica. En total se midid el 14 de Octubre de 1974 duranteh4'h. 23 m.
(120 ciclos). , |

En-el borde Oeste fueron anad1das 4 Tineas mis de barrido para
conseguir un alisamiento mds rapido.. En conjunto se midieron 2 h. 39 m.
(24 ciclos) durante los dfas 16 y 17 de Octubre. | -

- E1 -total del t1empo de observacidn sirvié para promediar en cada
punto un niimero de oscilaciones de 5 minutos asi como una superf1c1e
mayor que un supergranulo. ‘ o

3.2. PROCESO DE LOS DATOS:

El proceso estad1st1co de los datos consistié en 1o s1gu1ente
1) Leer y promediar todos los ciclos -
2) Obtencidn de un valor medno,para,todas Tas 150 latitudes.
3) Alisamiento tomando como unidad 17 puntos en Tatitud. ,
4) Promedio con respecto al ecuador real (es dec1r considerando Bo).-
5) Substraccion Este-Oeste para eliminar el 11amado efecto de borde.
 _Este efecto aparece como una asimetria hacia el azul en el centro del
disco la cual desaparece hacia el borde. SCHROTER (1957) dié la siguien-
te explicacion : La inhomogeneidad de la distribucién de velocidades en
el centro (zonas luminosas subiendo, zonas obscuras bajando) desaparece
hacia el borde porgque las-corrientes radiales acopladas con inhomogenei-
dades de temperatura se vuelven transversales (Para mis detalles ver
cap. IV).
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3.3 ANALISIS DE LAS OBSERVACIONES

- Los resu]tados f1na1es despues del proceso menc10nado estan re-
presentados en la Fg. 8. La figura tiene sélo una escala relativa
porque como ya sefialamos no se dispuso de ninguna referencia absolu-
taf . - .

. Si el sol rotase como un cuerpo rigido estarian todos 1os valo-
res sobre una recta paralela al eje de abcisas. Se puede ver facilmen-
te el comportamiento diferencial de la rotacidn solar Junto con la .
comparacion con otras observaciones.

No se sefiala el maximo de la velocidad de rotacidn propuesto. pdf',
GILMAN (1972), en su lugar aparece un minimo bastante definido a 6°de
latitud. Este minimo (ver el d1bu30 enmarcado en la Fg. 8) aparece.
tanto en los cuatro cuadrantes. Se puede suponer pues, en principio,
que se trata de una caracteristica general de la rotacidn solar.

Un minimo similar fue encontrado en 1968 por.SOLONSKY'(1972)'a
I 250 de latitud, pero no advirtfé 1a-coinéidencia del minimo re]ati?
vo con el cinturdn de manchas solares en Ta época de las observacio-
nes (1968). Quizds no es una casua11dad que se observe en 1974 a 6°
coincidiendo de nuevo con los cinturones de actividad en ambos hemis-
ferios. _ | | o

Ya que la distribucion de velocidades es simétrica respecto al
ecuador y antisimétrica a 1o largo del meridiano central podemos excluir:
que este efecto pudiera ser produc1do por variaciones del perfil de 1a

.17nea debido a diferencias de temperatura sistemdticas o bien mediante -

campos magnéticos en la zona de actividad.
Las diferencias observadas entre ambas 1ineas conf1rman 1as obser-
vaciones de LIVINGSTON (1969 a,b) en el sent1do de que cuanto mds pro-

funda se origine una-1inea tanto mds pequefia serd el efecto diferencial

en 1a zona 0°- 30°,

En la Fg 8 se pueden ver los efectos residuales de supuestos campos
- de velocidad a gran escala comparando los resultados en los cuatro cua-

drantes sobre el disco. No hubo manchas solares -en las zonas barridas.

[ Y
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Solamente el 16 de Octubre se corté una parte de la regidn activa
Mc Math 13280. En todo caso no tuvo ninglin efecto especial en la
distribucion de velocidades en dicho cuadrante.

3.4. INTERPRETACION DE LOS RESULTADOS:

_En principio y a partir de la citada correlacidn podriamos buscar
una aclaracidn en la interaccidon entre las energias maghéticas y de ro-
~ tacidn pero no esta claro como se pueden unir estos resultados con el
hecho mencionado en el Cap. II de que las estructuras magnéticas giran
" més rdpido que el plasma. '

" HOWARD y YOSHIMURA (1976) no encontraron un minimo semejante en un
primer reanalisis de las observaciones de Monte Wilson.

De estas observaciones podriamos sacar las siguientes conclusiones:

1) Seria conveniente un tiempo de barrido mis largo en cada punto para
eliminar mas exactamente el efecto de las oscilaciones fotosféricas.
2) Es necesario 1levar a cabo determinaciones absolutas de la rotacién
"solar (p.ej. desplazamientos relativos a 1ineas terrestres) desarroliandq
un método de observacién QUe permita el control de posibles efectos instru-
mentales. ‘ |
3) Aunque la existencia del minimo observado parece ser real son necesa-
rias otras medidas en otras fases del ciclo solar para confirmar o excluir
este efecto.
4) No se puede excluir la posible influencia que pudieran tener celulas
convectivas de grandes dimensiones sobre la distribucién con la 1atitud
de 1a rotacidn solar originando Ta aparicion de anomalias.

v
|

U
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Despuds de la experiencia que nos trajeron las observaciones del

capitulo anterior y especiaimente a partir del descubrimiento de cir-

culacién a gran escala en estructuras magnéticas ( SCHROTER y WOHL
-1975) parecid razonable intentar encontrar tal circulacion en el
plasma fotosférico. Para ello y contando con un tiempo de observacibn

més largo se desarrol16 un programa de observacién que permitiera al----. . .~

canzar los siguientes objetivos:

a) Medidas absolutas de la rotacién solar .

b) Control de posibles errores instrumentales

¢) Suficiente resolucidn éspectra]

d) Promedio de otros campos de ve1oc1dad so1ares

‘e) Y por u1t1mo naturalmente 1a acumu1ac1on de un gran niimero
de dias de observacibn para alcanzar una resolucién satis-
" factoria en Tongitud hgliografica.

4.1, 'METODO DE OBSERVACION :

Las observaciones que se.describen en este capitulo fueron rea-
lizadas en los periodos 10 de Mayo al 14 de Junio y del 29 de Ju11o
al 8 de Septiembre de 1976 en 1a estacibn solar del Observatorio de
1a Universidad de Gottingen (Alemania Federal) en Locarno (Su1za).’

E1 telescopio utilizado fue un Gregdry - Coudé de 45 cms. de’
diametro (ver esquema Fg. 9 y BRUCKNER et al 1967).

E1 espectrografo tiene una red de difraccién con 300 11neas /mm

y permite registros fotograficos o fotoelectricos por medio de los fo-
tomultiplicadores del magnetdgrafo con una reso]uc1on espectral (def1—
nida por A/ .AX) en el 10° orden (parai= 5000 2 ) de unos 750,000,

=

'
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4,1.1. Sistema de registro:

Existen dos sistemas para el registro de 1a radiacidn e1ectromag-'

netica visible del sol: el fotografico y el fotoelectrico. Si nos 1imi-
tamos al andlisis de 1ineas espectrales (como aqui es el case), nos per-
mite el primero el registro simultdneo de varias 1ineas si bien con una
resolucion espectral relativamente pequefia (rendimiento cuantico peque-
fio de las placas fotogrdficas, problemas con el grano de la pelicula etc),
‘En el segundo sistema se necesita un barrido puntual con 1o que se consi-
gue una gran resolucidn espectral asi como una digitalizacidn facil para
un proceso posterior seguro (sin las inseguridades instrumentales en la

med1da con un microdensitometro).

En este caso y contando con las pos1b111dades que ofrece el magnetd-
grafo (WIEHR 1974) se desarrollo un método de observacifn con el proposi-
to de conjugar las ventajas de ambos sistemas.
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Utilizando un motor paso a paso en el eje de precisifn que mueve
la celula IV del magnetdgrafo (ver Fg. 10) es posible, teniendo fija
1a red de difraccién, barrer una determinada regién espectral. E1 mo-
tor necesita 200 pasos (en ingles "steps") por giro con lo que para
una altura de 1 mm. en el eje y una dispersidn lineal de 0.1 R / mm.
se alcanza una resolucion espectral de 0.5 m R / step (1a determina-
cién.exacfa se describird posteriormente) que satisface enteramente .
nuestras exigencias a este respecto. 4

Como detector se utilizd primeramente un fotomultiplicador EMI
9558 QA (rendimiento cuantico 10% para 6300'R)~que mds tarde debido
a problemas mecdnicos (ver apartado 4.2) fue substituido por un RCA-
Quantacon (28% rendimiento cuantico; fotocatodo pequefio 4 x 10 mm ).

4,1.2. Eleccidon de la regidn espectral :

Partimos del hecho de tomar como referencia 1ineas terrestres que
pudieran ser influenciadas 1o menos posible por las circunstancias me-
teorologicas. Esto nos condujo a las 17neas 02 5 1jneas de H20 ne fue-
ron consideradas debido a su fuerte variabilidad. Ademds debieran ser -
dos al menos para permitir un control de efectos instrumentales asi co-

mo para servir de referencia de 1a dispersion alcanzada. En 1o que con- -

cierne a las lineas solares debieran ser lo suficientemente intensas y
estar Tibres de solapamientos {en inglés "blends") ademds de tener un
pequefio g eff para evitar en lo posible 1a influencia de campos magné-
ticos.

Este factor g eff se define por :

: AJ Ag
geff=g+— (27 +.1) : (4-1)
4 "

siendo g = 0.5 (ge + gu) : J = 0.5 (Je + Ju)

Ag = ge -Agu 3 AJ = Je - Ju (4-2)

——
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Los indices-e (inferior)'y U\(superior) representan los niveles .
entre 1os que tiene lugar la transicién en cuestion. J es el nimero
" cuantico orbital total y g el factor de Lakdé del nivel correspondien
te. ' -
"Seglin el criterio descrito fue'elegida 1a region 6301 ~ 6303 R
(Fg. 11)..A11i se encuentran .dos lineas solares Fe I y dos terrestre
02 -que en conjunto satisfacen nuestras exigencias.‘Las propiedadeé"
de estas 1ineas estén resumidas en 1a tabla II . o

TABLA II

o CMult. - Pexc . geff
" Fe I 6301.508 . 127 816 - 3.64 _  -1.667
Atm 0, 6302.000 21 . |
Fe I6302.499 ~ 83 816 3673

- Atm 0, 6302.764 21 -

Para cubrir completamente la regién<espectra1 fue elegida una Ton-
gitud de barrido de 4096 "steps" disponiendose asi de dos buenas zonas.
de continuo que podrian servir como referencia. . o

. Ademds fue investigada la posible existencia de so]apamiehtoé en
dichas 1ineas ( WITTMAN , ROSSBACH (1973) y finalmente excluida: su
posible influencia. . ' | '

4.1.3. Desarrollo de la observacion :

, En lo que sigue.deséribiremos paso a paso el desarrollo de una me-
dida. - |

I TS _J

~
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1) Determinacidén del centro del disco solar :

Para ello utilizamos un programa de ordenador existente escrito por

el Dr. H. Wohl ( SCHROTER y WOHL 1975). Mediante dicho progréma se mide
la intensidad en un punto cualquiera sobre el disco (a través de un agu-
jero de 2"), moviendose el telescopio hacia el borde oeste hasta que se
alcanza 1/8 de Ta intensidad inicial. Luego se cuentan los steps viaja-
dos (aqui 1 step = 0.2" sobre el Sol i) mientras el telescopio se mueve
hasta el Tugar en el borde este en que la intensidad desciende de nuevo
a 1/8. E1 nilmero de steps se divide por dos: moviendose dicha cantidad
hacia el borde oeste. Lo mismo se hace para la direccidn norte - sur
con lo que tenemos el centro del disco sobre la rendija de entrada del
espectografo con una.exactitud de 1 a 3" de arco (dependiendo de las con-
diciones de seeindﬁ.

2) Movimiento al centro real del Sol :

Para ello se desarrolld un programa que a partir de los datos dia-
rios de las efemerides de P, Bo y R caicula los "steps" necesarios para
colocar el punto deseado (expresado en sus coordenadas heliograficas L
y B ) sobre 1a rendija de entrada. En este caso seria L = 0°y B = 0°.
(Ver apendice I para un listado del programa). L .

3) Dimensiones de la rend1Ja

A este respecto hay que prestar atencién a dos cosas d1ferentes

a) Anchura : Para ello debemos considerar que la 1inea observada es la
superposicién de una imdgen de difraccién con una distribucidn rectangu--=
Tar (UNSOLD 1955 pg. 248), cuya anchura es:

S

A g | (8-3)

T=T7

siendo f = distancia focal = 10* mms. y a = anchura de la red . cos ¥
¥ es el dngulo que forma el rayo de luz con la normal a la superficie
especular de un surco de la red de difraccidn. En Locarno ¥ = 60°

P ——)
{
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a = 127 mms quedando s = anchura de la rendija como nuestra incognita.

' E1 criterio para'1a eleccidn de s consiste en encontrar un compro-
miso entre la exigencia de una suficiente intensidad luminosa para el re
gistro y un apropiado perfil de Ta Tinea para una buena resolucidn espec
tral. Ségﬁn P.H. Van Cittert (citado en UNSOLD 1955) se encuentra la zona
gptima en T = T. : - | ‘

" Por tanto s= f. ( A/é ) = 0.049 mm. = 49 u
Esto corresponde a 0.3" sobre el disco solar.

b) Altura: Por otro lado se debe considerar como se puede eliminar median-
te un promediado espacial 1a influencia de otros campos de velocidades que

“en nuestro caso se pueden considerar como estacionarios, es decir granula-

cibn y supergranulacion. Para ello se eligié 1a altura mis grande posible,
que corresponde a 80" sobre el sol o sea cerca de dos supergranulos y al-

‘rededor de 50-granulos en el centro y un factor (sen.L . dos-B)_i mas en

el borde.

-4) Determinacidn del minimo de una linea:

Una decisidn importante a tomar antes de las medidas fue el encontrar

. un método apropiado para determinar con la exactitud mayor posible el mi-
- nimo en cada 1inea. Como una 1inea de absorcidn se puede representar por
~ una parabola (especialmente en las cercanias del centro) se ajustd a cada

medida (ver apartado 5) una pafaboTa determinandose posteriormente el mini
mo ‘de 1a parabola. Para evitar problemas en las alas de las 1ineas se eli-
gieron para el ajuste 200 steps (del registro espectral) alrededor del mi-
nimo visible en las 1ineas solares y 100 en las terrestres (debido a su

-mucho menor ensanchamiento). Asimismo se pudo asT evitar posibles efectos

de'solapamiénto entre las 1ineas Fe I 6302.499 y 0y 6302.764.

5) Registro de datos:

Otro factor a determinar antes de las medidas era el tiempo de medi-
da, es decir cuantos barridos de la regidon espectral son necesarios para
brpmediar temporalmente las oscilaciones fotosféricas (principalmente el
periodo de 5 minutos). Se realizaron medidas de prueba que indicaron un
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buen promedio - {r.m.s. € 1 step para las distancias entre las Tineas

~ terrestres y las solares) para 104 barfidos én el centro (30 minutos) |
.y 64 en el borde (22.5 minutos). Es ya conocido (STIX y WOHL 1974 )

que la amplitud de las oscilaciones desciende hacia el borde con 1o que

se puede obtener el mismo promedio en un.tiempo mas corto. Debido a pro-

- blemas mecdnicos, que se describen en 4.2 se redujo la velocidad de barri

do a- un tiempo de medida de 45'ms: en el centro (96 barridos) y 30 mihu-.

tos en: el borde (64 barridos). - ‘

Debido a 1a imposibilidad de almacenar todos Tos barr1dos 1nd1v1dua— :

les en el ordenador se utiiizé un programa existente que promedia los ba- |

rridos "on line" éscribiendo en 1a cinta s6lo los perfiles medios (es de-

cir 4096 valores por medida). ‘ ' Z

6)»0bsérvaciones en el borde: Desde el principio se midieron enr4 puntos

de los cuatro cuadrantes del disco visib]e Las latitudes fueron siempre

' f 10°. Las longitudes fueron: al pr1nc1p1o T 500 y desde el 24 de Mayo

T 45° con algunas excepc1ones para ev1tar regiones activas. En el apendi- -
ce IT estén resum1dos todos los datos para -ambos periodos.

. 7) Controles auxiliares: Un osc11ografo que estaba acop1ado a una sa11da
analégica del ordenador, nos perm1t1o (interrumpiendo la medida unos 5 se-
-gundos) un qontro1 visual ‘del espectro para tener bajo control posibles
desplazamientos instrumentales. : )
Ademds es ya conocido (HOWARD 1971) que las regiones‘activas muestran
cuando son observadas a gran escala movimientos hacia abajo. Por ello hemos
controlado 1a actividad solar en nuestra zona de medida. Utilizamos un
" monitor de televisidon en donde se puede observar la imagen de la regidn en
Tas 1ineas cromosfer1cas Ho y Ca II K ‘asi como.en luz blanca. En todo
caso la actividad en ambos periodos fue bastante pequefia y s6lo en algunos
casos debimos variar nuestras posiciones previstas. '
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4.2. EFECTOS INSTRUMENTALES :

Se utilizé la distancia entre las 1ineas terrestres como control
de Tos posibles errores instrumentales. Ademds sirvié la distancia me -
dia como escala de la dispersidn alcanzada. En la fg. 12 estéan repre-- -
sentadas las distancias para tos dos _periodos de observacidn. ”Conside 1
remos ahora las posibles fuentes de errores que pud1eran ser responsa.
bles de 1as variaciones presentadas

4.2.1. Variaciones de dispersién:

Si calculamos un valor medio para el periodo ;O Mayo - 7 Junio
tenemos 1486.090 steps. Pdr contra para los periodos 7-14 Junio y |
29. dulio -~ 7 Septiembre obtenemos 1483.378 como valor medio. En ambos
casos no se encontrd ninguna d1ferenc1a al considerar 1ndepend1ente—
mente medidas en el centro y en ambos bordes. :

- Esta d1ferenc1a en la distancia media’ (s1gnffica por tanto una
variacion en la dispersion 11nea1) t1ene la s1gu1ente ac]arac1on :

como sena]amos antes, hasta el 7 de Junio fue utilizado como.detector
' un fotomultiplicador EMI que debido-a problemas mecdnicos (movimiento
irregular), los cua]es son atribuibles al peso de la celula de medida,
fue substituido por un fotomu1t1p11cador mas 11gero Puesto que este ‘
- fotomultiplicador tiene un fotocatodo pequefio y el sistema optico es

" el mismo para ambos tubos se habfa introducido una'1ente'c0nvergen£e_
para evitar perdidas de Tuz si bien debido'a”problemas en su colocacion
se desplazo un poco de su pos1c1on correcta con 10 que varid la escala
Tineal. : '

Si tomamos como va]or med1o para la d1stanc1a 1484.734 steps y su-
- ponemos que la distancia de las Tineas es de 764 mA (a partir de los da-
tos tomados de Moore et al (1966)) tendremos 1 step = 764/1484.734‘=
-0.515 mA ' o

[SUSU—— |
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Si ahora aplicamos la conocida formula para el desp]azamiento
Doppler tenemos:

. -3
v=-élc = 0.515 x 10 x3x105=24.5m/s

A 6302

Podemos pues ver que en 1o que concierne a la dispersidn las
diferencias presentadas ocasionan errores menores que 1 m/s ‘en la
velocidad Doppler. ‘

4,2.2. Ruido de 1a medida:

. Dos diferentes tipos de ruidos pueden influenciar fundamentaimen-
te nuestras medidas. E1 de origen electrico y en nuestro caso suplemen
tariamente uno de origen mecdnico debido a una .iluminacidén desigual del
fotocatodo.

En 1o que atafie al .primero se eligi6 una resistencia de trabajo de
R = 33 MQ y una capacidad C = 100 pf con 1o que la constante de tiempo
(T = R.C = 8.3 x 1073 seg.) permanecio por debajo del tiempo para ha-
cer dos steps. Ademds el transformador analogico - digital proporciona
un promedio suplementario. .

ET1 ruido mecdnico procede de movimientos transversales del fotomul-
tiplicador durante el barrido. Esto tiene como consecuencia un espectro
"dentado" (ver Fg. 13) en especial con el Quantacon debido a su pequefio
fotocatodo. Para estimar el posible error se hizo un alisamiento de las
medidas originales con 3,5 y 9 steps como unidad. En todos los casos he-
mos comprobado que la influencia en el ajuste se encuentra por debajo de
0.1 steps.

4.2.3. Existencia de un gradiente de intensidad:

Otra posible fuente de determinaciones falsas de 1os minimos de las
1ineas pudiera ser la existencia de un gradiente de intensidad en el es-

Lo e
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pectro.: Esto podria provenir p.ej. de un'pequeﬁo desplazamiento- dé]
prisma en el magnetografn que desvia 1a luz-a la celula de med1da.
Para investigar esta pos1b1e 1nf1uenc1a fue desarrolladc un progra-
ma que utiliza las dos zonas de continuo (al principio y al final)
calcula un valor medioy formé Ta diferéncia entre ambos. Con esta
diferencia se realiza una correccitn 1ineal en el espectro original

determinando de nuevo los minimos mediante un nuevo ajuste a una pa-

rabola. Siguiendo este sistema encontramos. diferencias maximas en 1as
distancias entre las 1ineas terrestres de 0.1 steps con grad1entes
méx1mos del 2%.

4.2.4. Efectos de 1a turbulencia:

En el orden de magnitud de las variaciones observadas seria con-

.veniente examinar.asismismo las posibles influencias que pudiera oca-
sionar la turbu1encia‘(Variacﬁonés de presion, temperatura o conteni-
do en vapor de agua) en la habitacion del espectografo. '

En genera] tenemos ' -
' A _ )‘vacio; - . —
aipe T H - S o (4-4)
Por 1o tanto variaciones del indiée de refkaccién del aire u en. el

'fespectografo podrian desplazar las lineas. Segiin Edlen (ver p.ej. ALLEN

(1973)) la variacifn del indice de refracc1on viene dada por

(p-1) x 108 p{1+(1 049-0.0157 T)x p x 10 G}

'(]J.-t,p,F<—'1') X 106 =

720.8826 1 + 0.003661 x T
donde . (u-1) x 10°= 6u.328 + 22238-1 4 255.b )

146 - (1/1)? 1 - (1/2)2

- 0.0624 - 0.000680 / A2 - ‘ Ce
: 1+ 0.003661 * T . : : - ‘

siendo u el indice dé refraccidn para el-aire a 760 mms. de presién y
15°C de temperatura, p la. presién del aire, T la temperatura, F el con-
tenido de vapor de agua expresado en mms. de mercur1o y A 1a 1ong1tud
de onda en micras. ' '

B o e By VR
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Si ca]cu1am0521as,vaniacionés para diferentes condiciones observa-
mos que son las fluctuaciones del vapor de agua las mas importantes.
Asi una variacion de 1 mm. Hg. en F puede ocasionar un desplazamiento de
0.3mA. Pero este desplazamiento puede influenciar nuestras medidas sG-
1o en el caso de que tenga lugar durante el proceso de barrido (aiin con -
desplazamientos de 3 m A se pueden desprec1ar las variaciones en la dis-

- persion). Estas var1ac10nes,hacen mayor la anchura del perfil medio oca-

sionando inseguridades en el ajuste subsiguiente. En todo caso esto debe

- actuar en direcciones diferentes en las diferentes 1ineas para ocasionar
~ un efecto apreciable en nuestras medidas. '

Por u1t1mo se podr1an efectuar las s1gu1entes cons1derac1ones

a) Para el calculo de 1as\ye1oc1dades de rotacidn pueden representar una

fuente de errores solo las variaciones a lo largo de un dia. Por contra

influyen las de dia a dia en la d1spers1on Tineal si bien aiin en el caso

extremo de 1as diferencias de escala entre ambos fotomultiplicadores se
puede desprec1ar dicho efecto. '

~b) Con respecto a 1a reso]uciﬁn espectka1 alcanzada (que en el proximo

capitulo confirmaremos) se puede decir que se ha trabajado en 1as fron-
teras del poder de resolucién de un espectografo con red de difraccidn.
Por esta razon efectos que normalmente’ n1 se consideran pudieran Jugar
un papel en nuestras observaciones.

4.4.. EFECTOS SOLARES:

Bajo este titulo entendemos aqueTlos efectos que tienen su origen
en el Sol y que pudieran ocas1onar 1nf1uenc1as diferenciales en las dos
1ineas de Fe I ut111zadas '

4.4.1. Efecto de borde:

En genéra] 1a intensidad en una 1inea espectral esta definida por

Iy = JO -SX(TA) e A dt) = Py I, ) ‘ . ‘ (4-6)
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siendo SA Ta funcién fuente, TA 1a profund1dad optica, I, Tla intensi-
" dad del continuo y Py el perfil de la 1inea. .

Pero tanto S como Ty SON depend1entes de 1as coordenadas espac1a-
1es (x,y,z) y del tiempo t y cuando (como en nuestras med1das) promedia
mos una medida en (x,vy.z,t) no es trivial el calcular el desplazamiento
Doppler. Seglin BECKERS (1975) si se supone una dependenc1a s6lo de (x,y)
~ tenemos un desp]azam1ento Doppler efectivo 4
A =<Ic FAM? siendo " P', = =
<IcP')\>xy o . SRR

~ Una aplicacidn de este hecho a nuestras observaciones 1o hemos men-
cionado ya en el apartado 3.3: E1 efecto de borde, que proviené del pro-
mediar espacialmente una zona de 1a ¢ua1-proviene‘una mayor contribucidn
Tuminosa de los elementos ascendehteé (desplazamiento al azu1) que de
~ los descendentes (desp]azam1ento al rOJo) (SCHROTER 1957, “MAGNAN y PECKER
1973) .
.Una explicacidn alternativa fue dada por. HART (1973) en base del di-
- ferente ensanchamiento debido a 1a presidn en el centro y en el borde

(donde se observan capas con una menor densidad).

En todo caso nos interesa el comportamiento diferencial de ambas 17-
neas que es de esperar debido a sus diferentes anchuras equ1va1entes.

Asi tenemos en la Fg. 14 para cada punto de medida representadas las
distancias entre las 1ineas solares. Si ahora calculamos separadamente Tos
valores medios para medidas en el centro y en el borde obtenemos para .
ambos periodos de observacidn - '

er oo . ‘ L S ,
17 Periodo” o Centrq_ 1928.543 steps Diferencia 1.490 .
(10 Mayo-7 Junio) ~  Borde 1927.053 steps |
2° Perfodo ~ Centro 1925.460

(7 - 14 Junio + | . Diferencia 1.130
+ 29 Julio - 7 Sept). Borde 1924.330 o
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La causa para las variaciones entre ambos per1odos es 1091camente

Ta misma que en el caso de las 11neas terrestres.

La diferencia centro - borde es atribuible a 1a diferente 1nf1uen--'
cia del promedio sobre diversos elementos de granulacidén { o bien varia-,
ciones de presidn) sobre ambas 1ineas. A partir de observaciones en va-

tensidad en la 'inea con la asimetria hac1a el azul. Para nuestras lineas

rias 1ineas dedujo SCHROTER (1959) una ley empirica que relaciona la in-

seria segun Schroter 1a d1ferenc1aA1 54 mA 3 steps pero con considera- .

cién del perfil completo lo cual no es nuestro caso. Afortunadamente
observd HIGGS (1962) este efecto para nuestras‘TTneas para diferentes

Jdintensidades residuales y para la misma profundidad en donde empezamos

(] .
nuestro ajuste obtuvo 0.6 mA (1.3 steps)'To cual concuerda extraordi-
nariamente con nuestras medidas. ' |
Se podria objetar que nuestras diferencias han sido deducidas de

'  desplazamientos del minimo de una parabola ajustada mientras que HIGGS

o hizo con el método 1lamado bisector. En este método se cogen puntos
con igual intensidad en ambas alas y se determina el punto medio. Reali-
zando esto para diversas profundidades se obtiene el desarrollo de la

© .asimetria. Por esta razon hemos aplicado este método tamb1en en nuestras

1ineas y obtuvimos. resu]tados en excelente concordanc1a con nuestros
desplazamientos (para un ejemplo ver Fg 13).
Ahora quisiera 1lamar la atencidn el hecho que todas las determina-

ferometr1cos, To cual hab]a por la alta resolucion espectra] obtenida con
un espectrografo cldsico. .
Debemos preguntarnos ahora como seré el desarr011o de] efecto de

borde con 1a longitud he11ograf1ca Para ello utilizamos la aproximacidn -

parabdlica de ADAMS (1911) y HOWARD y HARVEY (1970). .
La correccién (en Km/s) viene dada por 0.339 (1- cos e)2 siendo

" cos ® = sen'B . sen Bo + cos B cos Bo cos L : (4-7)

ciones de asimetrias hasta la fecha han sido obtenidas con métodos inter-.

. .Aplicando esta correccion hemos comprobado que en el borde se sat1s-

face bastante bien ‘esta 1ey
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4.4,2, Influencia del campb magnético:

Otro factor importante a considerar es la influencia que pudieran
tener los campos magnéticos sobre las velocidades observadas, '

Debido al efecto Zeemann se desplazan Tlas componentes polarizadas
circularmente.

A (A) = 4.7 x 10713 8ofs A% (R) H (gauss) -~ (4-8)

Aunque fuera de las regiones activas los campos magnéticos pueden
- alcanzar hasta 2000 gauss (HARVEY y HALL 1974) esto es valido sdlo para
estructuras muy pequefias (1") (STENFLO 1973). En el promedio qué hacemos
sobre varios supergranulos es razonable esperar campos nho mds intensos
que 200 gauss (y esto sdlo en un caso extremo,'p.ej. medida en una region
facular).
Recientemente han investigado SIMON y WORDEN (1976) el efecto de

campos magnéticos sobre las medidas de velocidad encontrando para
H = 200 gauss, Segg = 2.5 ¥y A = 8468 R para ei orden de nuestras compo-

nentes de rotacidon observadas un error en las determinaciones de veloci-
" dades de] 0.6% ( 10 m/s). Por tanto para despreciar casi siempre. Asi
podemos tranquilamente formar un valor medio de las velocidades de rota-
cidén deducidos en ambas 1ineas.

4.5. CORRECCIONES ASTRONOMICAS:

Sean AAZ Yy Alp 1las distancias entre una 17nea terrestre y una
solar en el centro y en el borde respectivamente. Luego el desplazamien-
to Doppler debido a la rotacién sera:

AN = Mg - DA, (en steps)

Como ya seﬁalambs para transformar esto en velocidades. 10 debemos de
multiplicar por el factor 0.0245

Vo = AA x 0.0245 Km/s.

=4
!
t
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Por tanto es- Vo.ia‘VETOCTdad radial observada en un punto sobre
el disco. Pero en este valor se ocultan diversas influencias que- tie-
nen su origen en 1a rotacién de 1a tierra a1rededor del Sol y de si
misma. ,

En nuestro caso tenemos:

Vot Vy, ot VOT_ tVip % Vg | ' . ‘4f9) —

Siendo Vip Ta correccion débida al efecto de borde que ya fue
descrita extensamente con anterioridad y Ver la componente de la
velocidad de rotacién en 1a 1inea de v1s1on (ver Fg 15). Por tanto i.

nuestra rotac1on seria :

Vo

VRor ~ R ' . (4-10)
Sen L . cos B. cos Bo :
N . Rhora describiremos las
o ' - correcciones v v des-
Fig.15 AH > 0T "™

cribiendoAfundamenta]mente a
- HOWARD y HARVEY (1970).

1) Vyy ©s la componente en la
1inea de visidn debida a la ro-
tacion terrestre, Este factor
se expresa por:

VAH = V' sen H cos § . (4-1;)

" 'siendo H el angulo-horario para
el tiempo de la observacién, §

_ _ la declinacién y v' la veloci-

VLINEA DEVISION - dad de rotacién del lugar (por

tanto para Locarno 0.322 Xm/s).

. m e mmpam o+ e e % erea e bt s o na ko ppm———
’ s, P - L "I
- - £

\———--1»4'/-—-.'-‘—&'4



43

{

Pero en nuestro caso 1a determinacién de la rotacidn procede de
dos medidas: una en el centro del sol (en lo que sigue con»indice:l)
.y otra en el borde (Indice 0). Por tanto hemos de considerar solamen-
te 1a diferencia de ambas influencias. ' | .

Para medidas de velocidad en el borde se deben realizar correcc1o-
‘nes en los valores del angulo horario y 1a declinacién.

- O
1]

S0 + F (Y cos P+ x seh P)

ae}
t

Ho - F ( Y sen P - x cos P) ) cos § - :(4-12)'

siendo =x,y = Posiciones en las direccionés heliogrdaficas Este - Oeste ’
~y Norte - Sur respectivamente. (Calculados en nuestro‘brbgfama de.posi-
cionado descrito). F = Nimero de radianes de una unidad en x;y ( En

nuestro caso 9.058 x 1077 wpad/step). P = Inclinaci6n del eje de rota-
cidn solar (se toma de 1as'efemérides). So-= Valor tomado de las efeme-

“rides. 4
“Hy 4 Valor tomado de la hora
civil teniendo. en cuenta la Tongi-

tud A del lugar de observacidn con

Trocarno = ToreENWICH T MLocARNO

TIERRA fT\ . siendo H = © - 12 H,

70,1 TLocarno

E ‘ " dos  esquematicamente los desplaza-
mientos que se originan por la ro-
tacion terrestre,

Tarde Mafana . - Ppara.observaciones en el borde

-oeste

Vg = 0.322 (seﬁ H1 - sen H) , cos § o | 4 (4-13)

Para observaciones en el borde este

' Vyy = 0.322 (sen H - sen H1) . cos §

respecto al meridiano de Greenwich,

'En 1a Fg.. 16 estén representa-

JRRSSRN.
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*2) Se puede suponer que la tierra descr1be una elipse perfecta alre-

“'dedor del sol: E1 movimiento en dicha orbita produce dos componentes de
velocidad. Por un lado 1a Tierra se mueve con respecto a1 501 alejandose.
y acercandose si bien en nuestras determinaciones de la rotac1on se pue-
de despreciar esta componente porgue.sdlo utilizamos medidas a 1o largo

~de un dia (ver siguiente apartado para dicha correccidn puesto que para
comparaciones relativas puede resuTtar atil).

. = ‘Por otro lado varia el periodo de rota-
Y 3 cidn visible debido al movimiento de 1a Tie-
| | " rra alrededor del Sol. Esto es la diferencia
, entre 1os 1lamados periodos de rotacidn si-

2 nodicos (visibles desde 1a Tierra) y side-

soL : ,
reos (reales). En la Fg. 17 vemos que en
cualquier caso debe tratarse de una co--

TIERRA rreccidn aditiva estando expresado por:
' YQT = 29.739 sen (Ao - A) en Km/s
Fig.17 - con
sen (A~ A) = F X cos (P £8) - ¥ sen (P +6) L (8-14)
tan § = tan £ cos Ao

= Inclinacién de la ecliptica = 23.43° =

A°=‘Longitud celeste para el equinocio medio.

3) Consideremos ahora el efecto de Ta elipticidad de la orbita te-
rrestre que comc hemos mencionado inte?viene cuando realizamos compara-
ciones entre diversos dias. ‘

Seglin SCHLESSINGER (1899) y PLASKETT (1952) se expresa esta
correccién por 1a formuTa ‘

. - . ) 'Y
C = —1732.34~(X'cos 8§ cos a + ?lcos § seno + % sen & )

en Xm/s . - S (818)
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1732.34 es un factor de tranformacidn para expresaﬁ el resultado en
Km/s (Es igual a la distancia media Tierra - Sol dividida por el ni-
mero de segundos madio en un dia solar medio). i,?,i significan Tas -
variaciones diarias de las coordenadas rectangulares ecuatoriales y
o, & 1las aCostumbradas épordenédas ecuatoriales, es decir ascensidn
recta y declinacién (Todos.estos datps se toman de las éfemerides)f

#F
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5.1. RESULTADOS DE LAS OBSERVACIONES

~ Como ya sena1amos Tas observaciones se 11evaron a cabo en 1os per1o- f
‘dos del 10 de Mayo al 14 de Junio y del 29 de Julio al 7 de Sept1embre de"
1976. En el pr1mer periodo se cubrieron 23 dfas con 110 puntos medidos -
(10 eliminados por d1ferentes causas) y 24 dias -con 82 puntos (2 e11m1na—
~ dos ) en el segundo.

En 1a Fg. 18 estan representadas todas las med1das con los va1ores .,’i o

.med1os y r.m.s. para cada 1inea y periodo de observac16n.-

Dos cuest1ones son dignas de resaltar a primera vista. Por un Tado -
el valor med1o para ambos periodos co1nc1de con el obtenido por HOWARD .
(1976) promediando los 5 primeros meses de 1976 (1.995 Km/s.*para 10° |
de latitud). ‘Ambos metodos de observacién son fundamentalmente diferentes
y pueden estar afectados por diferentes errores instrumentales, Esto pare-

“ce confirmar que 1a rotacién del plasma-se acerca a la de las estructuras

magnet1cas en el minimo de actividad de1 ciclo solar.

' Por otro lado tenemos variaciones de 1a velocidad en un t1empo corto
(‘2 6 3 dias)del orden de 350 m/s. Esto es especialmente 1lamativo en el
cuadrante NW. o S L

Comentemos ahora brevemente las correlaciones entre los distintos
cuadrantes. - ' ‘ | '

~ Correlaciones Norte - Sur .- En la Fg. 19Vest&n’representadbs‘1§s valores
. medios para ambos hemisferios (se consideraron solamente dias con 2 datos

por hemisferio al menos). Debido a 1a pequena reso]uc1on temporal alcanza-

- "da no es posible tratar tales ‘datos estadisticamente si bien en el 2°perio-

do una inspeccidn visual muestra una: anticorrelacidn., Esto fue ya sefialado
por HALE y FOX (1907) y SCHROTER y WOHL (1975) en estructuras magnet1cas.

-_Corre]ac1ones Este - Oeste .~ -Siguiendo e1 mismo cr1ter1o para ambos bordes
se construyd Ta Fg. 20, No se sefiala ninguna d1ferenc1a Una representac1on
mas adecuada se descr1b1ra poster1ormente. . s

Ahora bien nuestras medidas de la rotac16n solar. se deducen a partir

de dos determinaciones 'independientes, en e1 centro y en el punto correspon-'
- diente-en el borde. Deb1do a ello necesitamos una estimacién-de la exactitud

‘de nuestras medidas en el centro para poder juzgar s1 las variaciones obser-
vadas tienen origen so1ar ] 1nstrumenta1

R it e T

R B



> Kmis

6301508

»

) LINEA FE! 1.994 £ 0088 . NW Sw NE
° LINEA FEI 6302499 1.991:0.035} 1992 2 0.084 > 0. X &
=z 2200 - X
z
S ]
- i ®
o 2100 O o)
[+ 4 X . ®
w -1 ' 0 - @@O @ %x® ®-. X0 & le) O
o o %008 X Q@ @@ , o ® . e @
000 © ®
o 20001 @80 0 %O *e ° @ X "
3 . Xxe @ ‘ !
2 ® &£ o7 o ® o) o X X o !
5 . ® X X e °
o 1900 4g ' Xo . 8 o] '
har} h @ ® X
w ] : *°'X
> X
1800 - ° NW 1971 £0096 NE 1974 £0.079 :
] ' ° SW 2013t 0073 SE 2015%0.069 Fg.18
I K 1] | LI \ 1 3 1 i ] 1 i T t 1 | 1 | i 1 I I 1§ 1 1 I 1 1 L1 1 1 1 ] ] i T i ] 1 i
10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 2% 25 26 27 28 29 30 31 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 31 12 13 14 15 16 17 18 19
MAYO ' : JUNIO DIAS
Kr/s . .
o LINEA FEI 6301.508 1879 *0.109
2.200 4 1.893 % C.104
409 1 LINEAFE] 6302499 2.008%0.110
(@) O @
- x .
| ) )
. X @
200 x X X 3 X ° ® .
z (@] o) @ o [ ] o_
o® © e
o 4 0] O ® X
2000 ® Cg. X o}
2 ® d( X0 O o®
- @ © o @ 5,® X X
o o X 0% .
* 4900 4 X ¢ @ X
w © . X . ®
a o : O
< 4] ® O
Q.
= 1800 4 ) ) ®
(8] Q o
9 :
w _ NW 1.973 £ 0118  NE 2.020 % 0.085
> 1700
SW 2.004 £ 0.103 SE 1.968 *0.088
-l i 1 { | 1 l} I i ] i i 1 | i i i I § i | A i 1 i 1 i i 1S T T T T T T T 1 T T T V
29 30 31 1.2 3 4 5 6 7 8 8 10 11 1213 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25.26 27 28 29 3031 1 2 .3 4 5 6 7
Jutio AGOSTO SEPT. DIAS



Km/g

JutLlo AGOSTO

2200 ® NORTE
X SUR
X
2.100 4 °
[ ] [ ] . X ‘x o x X ® X
, X x X
2000 X X 1 . .
X X o ® )
4 ® 9 X o
1.900 . ,
- 1800 A
t
1.700 4
7 Fg.19
I 1 1 { 1 1 1 L 1 LI T 1 1 i 1 ) 1 LI ! Ll ¥ 1 v T 1 1 L) L ! 1 1 1 1 I 1 1 f N
10 Y1 12 13 14 15 16 17 18 19 20 2% 22 23 2, 25 26 27 28 29 30 31 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 '15 16 17‘18 19 20 .
MAYO . ) i JUNIO . DIAS
Km/,;
2200
2100 4 X X °
.o ° .
' X ®
2000 X X X ° ° x
'y X 4 e .
X
. X
L X
o o X- X
1900 4
®
1.800 < 4
1700
T T T T T T T T —  panis St N (N A SRS IR B e B S R EES S et BN SR N B B BN ; —
29 30 37 1V 2 3 L 5 5} 10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26 27 28 29 30 “3) 1 2 3 8
SEPT. DIAS

SRR

[



Km/s © OESTE

" X ESTE
2200 .

2400.]
20004 © ‘ X e ‘ ’
ol - ° . . .
: . ° X X X ® @ . o . é
1900
1800 -

1700 ‘ o ' : : ~"~_A3g.20

1 N 1 H ) 1 LR ] ] 1 1 1 [] 1 | i 1 t ] ] | ] T [] i 1] 1 1 1 1 1 BB [ 4 I [
10 1 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26 27 28 29 30 31 1 2 3 4 S5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 iS5 16 17 18 19 20
MAYO ' JUNIO : ' DIAS

Kmis

2.200 - : ' . .

2100 » A ' ' _ : o

e
©

20004 © . . _ X o X ‘ X

1.900

1.800 4

1.700 .

-

.;ll'lnuﬁn:1|||i1»|||1||||11111llll
29 30 31 v 2 3 4 5 6 7 8 8 10 1112»131& 16 16 17 18 19 20 2% 22 23 24 25 26 27 28 29 30 31 1 2 3 4 5 6 7 8

~Jutlo AGOSTO ) SEPT. DI AS



’ 47‘: B o

5.2. EXACTTTUD DE LAS MEDIDAS EN EL CENTRO SOLAR :

Para ello se tomaron todas 1as'determinaciones del minimo de las 4
" 19neas en el centro y se redujeron a un valor de referencia arbitrario
(se tomo el primer dia de observaciones 10 de Mayo) considerando las co-
rrespond1entes influencias astronomicas que en este caso son la e11pt1c1-‘
- dad de 1a orbita terrestre y la rotacion de.la Tierra.
| - En’la Fg. 21 estdn representados Tos resultados. Si tomamos todos
ellos (con una pequefia correccibn debida a Ta ya mencionada diferencia
entre ambos fotomultiplicadores), obtenemos un»error'cuadratico_medio'
(r.m.s.) de 20 m/s que satisface perfectamente nuestras exigencias al..
" prespecto,

Esta est1mac1on nos podrd servir como referencia para la cr.t1ca de o
nuestras conclusiones, ' ' ‘

'5.3. PROCESO EVSTADI'STICO DE LOS DATOS :

En esta memoria se trata con datos experimentales que son el resulta-
do de dos procesos diferentes que inf]uyen.en 1a velocidad de-rotacidn me-
,‘ﬂdida‘: a) uno determinado por procesos fisicos reales en el sol, que en
nuestro caso suponemos es la circu1ac16n a.gran escala y b} uno estocasti-
co que seria la consecuencia de posibles errores. instrumentales, que fue-
ron tratados en el cap1tu1o anter1or, asi como de 1a e11m1nac1on 1mperfecta

de otros campos de velocidad. , o o
' Por ello hemos de utilizar las herram1entas que nos proporciona la -
estadistica para obtener una descripcion cuant1tat1va de Tas observaciones,

Primero de todo debemos'de analizar si los valores med1dos sat1sfacen
una d1str1buc1on estad1st1ca determinada, En nuestro caso parece 1og1co pro-
bar con una distribucién de Gauss. ' '

Para ello se aJusto una curva de Gauss a1 histograma que se hab1a obte-

"~ nido a partir de las variaciones con respecto al valor medio. En las Fgs, 22

y 23 estdn representados separadamente para e1 centro y los dos periodos de
observac1ones.
La curva de Gauss venia dada por

N (Node puntos) = — e~ (X~H)/2T S . (5-1)
S : 21T - ' : ' -
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. sfendo u el maximo de la distrfbucién, t el error cuadratico medio y-

1 el. factor de normalizacién.
E1 é1'gu1'ente paso fue aplicar e] A- Test de. KoTmogorov- para una d1s- o
tr1buc1on de Gauss el cual pasamos a describir brevemente: '

1) Tenemos una serie de observaciones vi que estdn distribuidas en los

diferentes intervalos i del histograma. Sea Xi el valor medio de cada

" intervalo y xi 1los valpres en cada intervalo o clase.

Por tanto N =g€" Kl = Nimero de las medidas.
. i=1 . :
2) Se determ1na 1a mitad de 1a ser1e.
o Ki Xi : '
v= g8 _ S (5-2)
i=1 N .

3) E1 A-Test prop1amente dicho cons1ste en probar ia s1gu1ente des1-
gua1dad ’

R

R max |Fi - Fifl<re . (5-3) -

que esta tabu1ada para. cada valor de la probabi1idad (por ej. -en SCHILLINQ
1972). Asi que una serie de observaciones-satisfaga una distribucion nor-
mal debe ser A« = 0,44, Aqui serd Fi = F(Xi + AX) la distribucidn medi-

day Fi =F (Xi+ AX) la teorica.

4) Para e] calculo de 1a distribucidn teor1ca se 1ntroduce el parametro
- Xi+Ax-u

Zi = — en donde AX es 1a m1tad de un 1nterva1o Segun este para-

metro estén*tabu]adas Tas Fl = & (zi)

5) Se procede a la formac1on de 1as d1ferentes |Fi - Fi | ya 1a}determia.

. nacion del maximo.

En las tablas III, IV y V (Apendice III) estan descritos paso a paso
los tests para las 3 series. Asi podemos ver que tanto las observaciones en
el centro solar como ]as~medidas‘en el 2° periodo satisfacen una7distribﬂc16n
normal con una probabilidad mayor‘de1 99 % mientras que estas no se satis-

~ facen para el primer periodo. Esto viene determinado-por la pequefia contrif'

bucidén del intervalo (-20, -40).
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Otro rr1ter1o estadist1co a probar seria el ver si Tos datos sat1s-‘” o
Facen una-distribucidn de Maxwe11 '
Sea la distribucidn dada por :

N(Aug). a(Avy) = (AYL/TL) % exp (-AVZ . T7)d (AuL) - (5-4)

siendo Av, = [V - V]| 1as"anome11as“ de la rotacién con respecto a un
valor medio, T, el r.m.s. de Ta serie de datos,y N el nlmero de pun-
tos. o S o S N -
"Como se puedé ver en las Fgs. 24 y 25 esto no se satisface pok,n1n~ |
guna“ de las 3 series de datos 1o cual no debe de extrafiar puesto que aun-
que la ve1oc1dad es propiamente una magn1tud vectorial en nuestrp caso -
se trata como un escalar. : _ :

Es de esperar una distribucidn de Gauss: .cuando se intenta'obtenerf
funa va1or med1ante una-serie de medidas. Nosotros buscamos el proceso
markov1ano que quizds este superpuesto a 'dichas medidas. En pr1nc1p1o pu-

?<,d1eran ser sefiales de su ex1stenc1a, la gran d1spers1on de los valores en

‘ambos periodos {mucho mayor que 10 que dejan suponer Tos errores 1nstru-.

- mentales y la determ1nac1on de nuestro punto cero) y la desv1ac1on de una

.'d1str1buc1on norma] de los valores: del primer per1odo.

5.4 ANALISIS DE FOURIER DE LOS DATOS:

Como ya mencionamos dicho procéso-supeEpUesto deberia de tener un

- caracter periodico. Por esta razdn representa en principio el andlisis o

de-Fourier eT'procedimﬁento méé adecuado. Primero de todo debemos de

.elegir las coordenadas mas convenientes. Estas serian la velocidad de ro--

tacién en ordenadas y una longitud heliogrdfica de rotacién en abcisas.. -

| ‘Ahora bien como en el sol no existen referencias constantes para 1a eleccidn
~de un meridiano cero debemos de tomar uno arb1trar1o para ambos periodos
‘(ler periodo: 24 Mayo : 00.00 MEZ y 2°periodo 18 Agosto 00.00 MEZ)

. Ademds debemos de suponer una rotacién media para el calculo de la 1ong1-

tud heliogréfica de rotacidn para cada punto de observac1on Debido al '

- niimero ‘de medidas efectudas podemos tomar nuestro valor medio 1.993 Km/s.
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" En las Fgs. 26a y 26b estdn representados respectivamente todos
los datos y 1os valores medios para cadd zona de 10° en longitud helio-
grafica de rotacidn, _ |

Por otro lado exije el andlisis de Fourier el trabajar con valores
equidistantes 1o cual no es por supuesto nuestro caso. Debido a ello se
‘calculo un valor medio para cada 10° cubriendose las Tagunas existentes

, . con una interpolacidn lineal.

A continuacidn describiremos el desarrollo utilizado. ,

Se tienen para cada periodo de observacidon 36 datos de la rotacidn
solar correspondiente a 36 longitudes heliograficas de rotacidn, -

Siguiendo a TAUBENHEIM (1969) se calculd 1a funcion de autocovarian-
cia normé]izada (es decir 1a funcién de autocorrelacidn) para desplaza-
mientos discretos d = 1,.vee0v000., m3 m=10 y AL = 10°

1 X
T 94 (Vi - V) (Vivd-V)
Cy =
1 gl ' N o\ 2 :

Despues de este calculo se puede calcular el espectro de potencia
que no es mds que la transformada de Fourier de la funcion de autocorre--
lacibn.

1 3 m-1 ndi ]
Re = —[1+(—1) c, t+2 2 Ci cos (T ) (5-8)
2m i=1

Para d+0 ; dim

Para 1os extremos tendremos

1 m-1
Roz— (1 +C_+2 2 i)
m o
2m . i=1
1 v m-1 , -
" Rm=— (1+7m.mC +23 Cicos (Ti)) (5-7)

. 2m 1
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. Ya que tenemos que ver con una serie finita de datos y ademas se

. trata de una serie discreta debemos de aplicar un proceso de filtrado "

(11amado “"Hamming" en-la literatura) que en nuestro caso y siguiendo
a TAUBENHEIM (1969) es equ1va1ente a un promed1o con los factores de
peso 0.5 ¥ 0.25 '

Pe= 0.5 Ry + 0.25 (Rg; + Ry ). . o (5-8)

y para los extremos

Po.é 0.5 (Ro +R1? 3 Pm = 0.5 (Rm‘-:Rm—I ) | ' (5-9)
Los programas de ca]cu]o.fueroh tomados de SOLTAU (1976) y calcula-
dos para ambos periodos de observacién en los dos hemisferios (separados
y conjuntamente). Los fesu1tados graficos se pueden“encontrar en las
fgs. 27 al 32.
E1 max1mo de1 espectro de potenc1a nos da 1a frecuencia espacial que

.predom1na en nuestros datos. Para una mejor comprensién hemos- representa-
“do longitudes ‘de onda en abcisas (es decir el tamafio de 1a posible celula).

Periodicidades se muestran también en nuevas subidas de la func1on de auto-

" correlaci6n cuando el desplazamiento se aproxima al perfiodo.

Debido al método emp1eado se p1erde 1a informacibn sobre las amp11tu-

. des del proceso periodico,

En las figuras se puede reconocer perfectamente que tanto en el hem1s-'

~ ferio norte (N1 primer periodo como N2 sequndo periodo) como en ambos .

hemisferios tomados conjuntamente, aparecen los. tamafios de 60° y 90° como
los mids probables (como ya sefialaremos s6lo algunos periodos'son fisicamen-

te posibles). Es digno de mencionarse que ninglin periodo significatiyd pre-

domina en.el hemisferio sur en ambos periodos de observacion,
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» a) Celulas circulares :

B2

i 5.5. AJUSTE DE LOS DATOS A UN- TAMANO DE CELULA DADA

En el u1t1mo apartado hemos  visto 1as Timitaciones del ané11s1s v
de Fourier. Especialmente debido a F arb1trar1edad de suponer un desa-

rrello determinado para las lagunas (a pesar de que con diversos t1pos
o de 1nterpo1ac1on 1os resultados no variaban aprec1ab1emente.

o . ot
e X L ' St Por esta razbn se intentd

investigar el problema desde un
- punto de vista cdmp]ementarid
B qﬁe-consistié en ajustar los da-
tos a una forma determinada de
celula. Estas celulas deberian’
constituir un sistema hidrodina-

’ L . 90, 60°, 45°, etc..)
| C , | _Otro asunto a considerar
es la forma, 1a cual determinard

mico cerrado por 1o que su niime-
- ro puede solo ser par (es decir -
" “las dimensiones posibles son 180° -

. : ~ la influencia sobre la velocidad
' Eg'53' ' . . o " de rotacién observada. En lo que -

| ‘sigue supondremos dos formas ti-
S ﬁE T - picas : circular y rectangular.

Para ello'debemos de comparar nuestros datos vi con la funcidn -
- on

~ ¥V + A sen (———-L + a) donde V es la ve1ocidéd de rbtécién media (1.993 -

T
Km/s) A la amp11tLd de Ta oscilacidn superpuesta, Li Ta Tongitud heliogra-
fica de rotacién y o«  la fase, Asi ‘podemos Jugar con A,a y T como pa—
rametros 1ibres. ' ’
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Para esta comparacion desarrollamos un programa (ver Apendicé I)
que calcula Ta diferencia entre el valor experfmenta1 y el andlitico
determinando posteriormente el r.m. S, para cada tipo de celula. As1m1s—
mo intraducimos un peso estad1st1co para cada banda de 10° seglin el ni-
mero de medidas que habfan contr1bu1do a 1a obtencién del valor medio.
o En ningln caso obtuvimos r.m.s. por debaJu de 66 m/s que fijamos
" como valor minimo de significancia en el programa ( si bien 1la amplitud

tiene su importancia en tales consideraciohes). L

b) Celulas rectangulares :

Despues del descubr1m1ento por SCHROTER y WOHL. (1976) de 4 celulas

- de esta forma en estructuras magnet1cas parec1an ser el mode1o mas p1au--

 sible.

necesarios para describir estas ce1u1as (ver Fg. 34) .

Fg. 54
Estos parametros fueron

1) Longitud de Ta zona donde se suma'1a-contr1buc16h de la ceTu]a a la
rotacion. 2) Zona de trans1c1on entre dos celulas donde ‘suponemos que
el desarrollo se aproxima a una funcidn sinusoidal. 3) Long1tud de la
zona donde Ta componente de 1a- ce1u1a hace menor 1la ve]o¢1dad.de ro-
tacién observada. 4) Lo mismo que en 2.

Por supuesto 1a suma de 1a zona “cont1nua" y 1a zona ‘de transicién _
debe de ser uno- de los tamafios pos1b1es (es dec1r 180°, 90° 60° 45°,
etc.) : '

Para ello ampliamos nuestro programa introduciendo nuevos parametros :
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Primeramente se calcularon separadamente ambos hemisferios para los

dos periodos de observacion obteniendose Tos siguientes resultados.

N1  (Hemisferio Norte; Primer periodo de observacidn)

Tamafio . Transicidn  Amplitud  Fase  r.m.s.
- 60° 21°  60m/s  152.5° 63.39 m/s
v e 70m/sT " 63,14 m/s
" " - 8m/s " 63.65 m/s

S1 . (Hemisferio Sur; Primer periodo de obsérvacién) :

- Tamafio Transici6n  Amplitud = Fase  r.m.s.
60° 14° 40 m/s  37.5° ~57.48 m/s

" - 32° o 32,5° -57.81 m/s -

.N2“«(Hemisferio Norte; Segundo periodo de‘observacién)
Nada por debajo de 66 m/s rom.s. -
52 (Hemisferio Sur; Segundo periodplde obéervaciﬁn) '

Tamafio ~ Transicidn Amplitud - - Fase r.m.s.

90° 8° 30m/s  135° -55.58 m/s
" " som/s " 54.97m/s
" S 50 m/s " 55.33 m/s
" - 3g° 30m/s . 120° 55.38m/s
" oo a0m/s . " 54,50 m/s - -
h " 50m/s " 54.52m/s
v "o - 60 m/s oo 55.42 m/s
60° 11° 40 m/s 77.5° 54,81 m/s
wow . Bom/s. " 54.85 m/s
" : 15° 30 m/s” 80°  55.09 m/s
" C " 40 m/s - " 55.83 m/s -
L 17° 0m/s " 55.11 m/s -
e woT o agmfs " BB.73m/s
L 18 3omfs . " 55.22 m/s
", 20  30m/s " - 5503m/s

4 R Coow o 54,73 m/s

TR

B
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Tamafio  Transicién  Amplitud  Fase  r.m.s.

60° 22° ' 40 m/s 80° = 55.34 m/s
" o 50 m/s = 77.5°  54.85 m/s
n o 60 m/s " 55.25 m/s
no 24° 30 m/s 80° 55,11 m/s
" " wo 47,5° 53,75 m/s

" " 40 m/s " 53.40 m/s
" R 50 m/s " 54,52 m/s

o 27° 30 m/s 82,5° 54.98 m/s
" - 29° 30 m/s 82° 54,90 m/s
" m 70 m/s 97° 54,81 m/s
" " ) 80 m/s " 54,64 m/s .
" L 9O m/s " 54,74 m/s
" 32° 30 m/s 80° 54.96 m/s

45° 2° - 30m/s 35° 54,43 m/s

" 3° 40 m/s- " - 55.09 m/s-

n 4° 30m/s " 54.43 m/s

h 5 30ms " 54,30 m/s

! - 40 m/s " 54.31 m/s

Ahora bien las variaciones de la velocidad de rotaci6n en ambos
hemisferios deberian estar correlacionados si existiera en realidad
un sistema de corrientes a gran escala en el sol. Dos posibles casos
fueron investigados : A) Aquel en el que 1a influencia en la velocidad
de rotacidén va en fase en ambos hemisferios y B) cuando las latitudes
de medida (f 10°) se ven afectados por corrientes de signo contrario.
Por 1o tanto en este caso debemos de desplazar la fase de un hemisferio
respecto al otro segiin 1a Tongitud de 1a celula correspondiente.
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-Los resultados se exponen a cont1nuac1on

MODELO A (PRIMER PERIODO DE OBSFRVACION)

Tamafio .
90°

Transicién

50
n

. 6°
.70 .
80
90

Amp1itud |
30 m/s

40 m/s
30 m/s

- 30 m/s
30 m/s -

30 m/s

40 m/s’

Fase -
157,5°

MODELO A (SEGUNDO PERIODO Dﬁ OBSEQVACION)

~ Nada por debajo de 69 m/s ‘r.m.s.

MODELO B (PRIMER PERIODO DE OBSERVACION)

Amplitud
.30 m/s

Tamarno
90°

Transicion
24° .

Fase .
0.0°
2.5°

. 0.0°

2,5%
0.0°
0.0°
2.5°
0.0°

10.0°

2.5°
0.0°
0.0°
2,5°
0.0°
0.0°
2,59
0.0°

r.ms.
65,51 m/s
65.95 m/s

64,60 m/s

64.77 m/s

"~ 64,86 m/s

64.78 m/s

65,98 m/s

r.m.s.

64.32 m/s

64.61 m/s

63.76 m/s

64.37 m/s

64,11 m/s

63.66 m/s

64.16 m/s .
63.98 m/s

63.58 m/s
63.97 m/s

63.88 m/s

63.52 m/s

63,95 m/s"

63.81 m/s
63.47 m/s

63.82 m/s
63.77 m/s -
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30°
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Amp1itud
30 m/s

40 m/s
30 m/s
40 m/s
30 m/s
40 m/s
30 m/s
40 m/s
30 m/s

40 m/s

N O N O O N O O N O O NN O

30 m/s

Fase

0.0°
2,5°
0.0°
.0°
.5°
.0°
.0°
.5°
.0°
.0°
.5°
.0°
.0°
.5°
.0°
.5°

MODELO B (SEGUNDO PERIODO DE OBSERVACION)

Tamano

60°

Transicibn

20°
21°
22°
23°
24°

Amp1itud
40 m/s

Fase

- 75°

r.m.Ss.

63.45 m/s
63,92 m/s
63.74 m/s
63.44 m/s
63.84 m/s
63.74 m/s
63.44 m/s

63.78 m/s

63.76 m/s
63.46 m/s
63.74 m/s

63.79 m/s

63.49 m/s
63.71 m/s

. 63.83 m/s

63.70 m/s
63.70 m/s
63.72 m/s
63.73 m/s

r.m'sl

68.29 m/s
68.14 m/s
.68.03 m/s
67.96 m/s
67.92 m/s

e

—

e
]
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Con las limitaciones que nos imponen los r.m.s. resultantes podemos

‘sefialar 1o ‘siguiente:

a) Parece dominar en ambos periodos la disposicidn B. Por tanto aquella
que muestra sentidos contrarios para ambos hemisferios,

b) Los periodods predominantes son 90° en ei primer perfodo de observacidn
(por tanto 4 celulas) y 60° en el segundo (6 celulas). Aunque no existe una

~ correspondencia exacta con los miximos de los espectros de potencia dichos
- valores estdn en la banda de confianza de esas curvas.

c) Referente'a la zona de,transfcién aparece como 1a mds probable 30° para
el -iprimer periodo de observacidn (15°en cada borde) y 24° en el segundo
(12° a cada lado).

d) Las amplitudes se encuentran en el intervalo 30-40 m/s aunque se debe
sefialar que los promedios efectuados pueden haberlas disminuido.

e) Un pardmetro muy importante es la fase (sobre todo para comparaciones con
otras observaciones). Como ya sefialamos nuestra rotacidn media era 1.992 Km/s
= 14,229°/dia = 0,593°/hora. y nuestros puntos de 0° de referencia eran 24

Mayo 00.00 MEZ (Tiempo civil en Locarno) para el primer periodo de observacidn

y 18 Agosto 00.00 MEZ para el segundo. Por tanto suponemos para el primer
periodo que el comienzo de una celula atravesd el meridiano central el 24
Mayo (00.00 MEZ) -(segiin 1a disposicién B 1a que ocasionaria una menor velo-
cidad de rotacidn medida en el norte), En el segundo periodc seria To mismo
para el 23 de Agosto a las 6N 3™ (MEZ).
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6.1.[ RESUMEN DE LOS RESULTADOS

—

A part1r de Tos ana11s1s 11evados a cabo con los datos observac1ona—a
les obtenidos durante tres meses no podemos confirmar comp1etamente 1a -
existencia de una circulacidn a gran escala en el plasma fotosfer1co soTar
si bien hay varias sefiales prometedoras en tal. sent1do. o i

~a) Los errores cuadraticos medios para ambos per1odos de observac16n son: 4
veces mayores que nuestra exactitud estimada en unos 25 m/s.

b) Las medtdas de Ta rotacidn en el primer perTodo no sat1sfacen comp1eta-~"‘

‘mente una distribucion de Gauss.

c) Med1ante d1ferentes andlisis resulta que aparecen como mas probab]es~

celulas con 90° de 1ong1tud en el primer periodo de observacidn y 60%n- el -

segundo. El aJuste a una celula dada tuvo.la ventaja en relacion al andli-.
sis'de Fourier de permitir dar un peso estadistico a los valores medios

para cada intervalo de longitud asi como proporcionar informacién sobre 1a5w

~ amplitudes. .

La obJec1on pr1nc1pa1 a nuestro método .de observacién se encuentra-en-
el pequeno niimero de puntos de medida sobre el disco solar., Esto 1imita la
sequridad de nuestras conclusiones porque no han tenido porque ser dichos

puntos los mis afectados por 1las corrientes .a gran escala. Esto causa ade-

‘mds que no se haya podido considerar la inclinacidn de las celulas respecto

- al ecuador (junto-a problemas de tiempo de ordenador).

A continuacibn resuminos los resultados pr1nc1pa1es de esta memoria
1) Disefio y realizacidn de un método de observacién para 1a determinacitn .
absoluta de 1a rotacién solar con la exclusién del efecto de otros campos
de velocidad. ' '

2) Logro de una resolucidn espectral en la frontéra de las posibilidades de

un espectografo clasico con red de difraccién,vcon 1o cual nos ha permitido

confirmar anteriores med1das 1nterferometr1cas del efecto de borde.

3) Detecc1on de variaciones repent1nas en 1a velocidad de rotacidon del or-
den de 300 m/s en dos dfas, 1a cual se encuentra por un factor 10 por enci-
ma de nuestra -exactitud. . o . . .

. m -
IO, A~



iy

59

4) A partir.de las observaciones de Capri se mostrd que un minimo relativo
de la rotacidn diferencial pudiera.estar en conexifn con el-desplazamiento

del c1nturon de manchas solares a 1o largo de un ciclo de act1v1dad“‘

' 5) Se conf1rma que la velocidad de rotaci6n del plasma fotosférico se apro-
. xima al de las estructuras magnéticas en el minimo del .ciclo solar.

“ 6) Se propofé-un posible modelo dé“ce1u1alé gran escala para ambos perio-

dos de observacién. E1 nimero de dichas celulas parece haber cambiado de '
un periodo a otro de observacidn con sélo 6 semanas de intermedio.

6{2.v PROYECCION FUTURA DELlTRABAJO :

Este trabajo en el que se ha investigado sistematicamente Ta existen-‘f

cia de una c1rcu1ac1on a gran escala en el plasma fotosférico solar no es

a1go cerrado y determinado sino mds bien un punto de salida para otros nue-

vos. Hay divérsos aspectos que a partir de 1a exper1enc1a*obten1da_se debie-

ran mejorar en el futuro ia saber

a) E11m1nac16n de los problemas mecan1cos que se derivan del mov1m1ento de]
fotomu1t1p11cador mediante la 1ntroducc1on de los 11amados "arrays" de dio-

dos que nos permitirdn un registro s1mu1taneo de 1a regién espectral.

b) - Amp11ac1on de nuestros puntos de observac1on a otras latitudes he11ograf1-
cas .con 1o que podriamos definir mejor nuestro mode]o de celula.,.

c) Referente a las 11neas seria interesante ut111zar lineas de 1aborator1o.

o As1 se podrian evitar inseguridades debidas a pequefios desplazamientos de

Tas 1ineas terrestres originados por las condiciones meteoroldgicas, varia-
cidn de 1a componente observada de circulaciones a gran escala en la-atmos-

fera terrestre a 1o largo de un dia ete.

~ d) Comparacifn con medidas semejantes en estructuras magnéticas. A corto

plazo estd en preparacién la comparacidn de nuestras medidas con las realiza-

das por Schroter y W6h1 en medio de dos series de nuestras observaciones. Esto

porporcionarda informacidn sobre las relaciones plasma - campo magnético a

gran-escala. A largo plazo seria conveniente reprocesar los.datos de las posi-

ciones de las manchas solares que desde hace mas de un siglo se publican en

:
i
1
{
f
1
!
.
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los "Photoheliographic Results" (Greenwich Observatory) buscando la cir-
culacion a’'gran escala en esas estructuras magnéticas. Las desventajas de
una menor exactitud en la determinacidn de posiciones as? como una menor
resolucion en longitud heliografica podrian compensarse por una mayor co-
bertura temporal que permitiria investigar variaciones de un ciclo solar

a otro. '

e) Andlisis de Fourier': A pesar de las ya mencionadas inseguridades con el
compensador Doppler, este permite una medida comoda y rapida de Ta veloci-
dad sobre todo el disco y en el caso de que se obtuviese una secuencia tempo-
ral de tales medidas a 1o largo de una rotacién solar, seria posible la cons-
truccidn de -un diagrama (k,w) que permitiria investigar la presencia de una |
componente & gran escala junto a l1as ya conocidas de granulacidn y supergraQV
nulacion.

Por G1timo quisiera resaltar la importancia que tienen tales celulas en
relacidn con la actividad solar. Hoy en dia se acepta el papel de la super-
granulacién en la formacién de manchas solares mediante 1a concentracidn del
flujo magnético que procede del interior y que es producido y mantenido por
un mecanismo dinamo . ' -

Como ya menciond BUMBA (1967) pudiera ser la jerarquia de tamafios en las

celulas de conveccidn (Granulacidn, Supergranulacidn y "Supersupergranulacién")

uno}de 1os medios mids efectivos para la concentracidn y disipacidn de campos
magnéticos. TANAKA y NAKAGAWA (1973) propusieron que Ta energia necesaria
para una fulguracién podria provenir de movimientos convectivos subfotosféri-

cos que tienen su manifestacién en movimientos propios en las manchas solares.

Una investigacidn de 1a relacidn de los supuestos bordes de las celulas a gran
escala con los zonas de aparicién de fulguraciones podria contribuir a traer
Tuz a tales cuestiones. o

Por otro lado observaciones de estrellas "flare" (gigantes de las clases
espectrales F, G y K) muestran variaciones fotométricas que MULLAN (1974)
interpretd como celulas de conveccidn a gran escala. Observaciones de tales
‘estrellas correlacionadas con el sol podrian proporcionar una interesante
informacién sobre la produccidn y mantenimiento de campos magnéticos por
1a accidn de 1a rotacidn diferencial To cual tiene como consecuencia la
compieja actividad observada.

g
i

e
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- APENDICE I :

PROGRAMA PARA EL POSICIONADO SOBRE LA RENDIJA DE ENTRADA DE UN

PUNTO DETERMINADO DEL DISCO SOLAR. ESCRITO EN LENGUAJE BASIC.

10 INPUT P,L,B,BO,R
15. - PRINT, "Caiculo posicion centro del disco"

20 CALL (1)
30 C = .174533E-01
40 . L=L * C o
50 B=B * C

- 60 P=P * C

70 BP=Bp*C

75 R = R/. 18705 - .
85 T =SIN (B) * SIN (Bf) + COS (B) * COS (B@) * COS (L)
90  Z = SIN (L) * €OS (B) / SQR (1- T ** 2)

95 71 = Z/SQR (1-Z ** 2)
100 A =B - B0 ,
105 IFA O THEN 116
110 F1 =90 *C+ P - ATN (71)
114 GO TO 120 L
90 * C + P - ATN (Z1)

116 Fl1 =
120 . X1 = c0S (F1) * SQR (1-T ** 2) * R
125 Y1 = SIN (F1) * SQR (1-T ** 2) * R

128 IF L = O THEN 550

140 X0 = €OS (F1 -P) * SQR (1-T **2) * R
150 YO = SIN (F1 -P) * SQR (1-T.** 2) * R
169  PRINT X0, YO

"170 © INPUT N
172 IFN =1 THEN 190

174 IF N =2 THEN 270
176 ~ IF N =3 THEN 400
180 IF N =4 THEN 440

e - - .- S e rimtia et eemprmeemmei . e 3 = et o v = e s
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190
192

195
205

210

220

240 -

270

300

- 310

320
330
340
350
400
410
412
416

420

430

- 434

440
450
460
470
500
510
520
550
560
565

580
590

700.

" X1

PRINT "POSICION NR 1 OESTE"
PRINT X1, Y1 -

X1

FOR I =

= INT (X1) :
= ABS (X1)

1, .X1

GO TO 700 -
PRINT "POSICION NR. 2 OESTE" ‘
PRINT X1, Y1

: Y1
: CALL (5) :
FORJ =1, Y1 :

INT (41)
ABS (41)

Y1

CALL (2)

X1 = INT (X1) : Y1 = INT (41)
X1 = ABS (X1) : Y1 = ABS (V1)

FOR K = 1,X1 : CALL {5) : NEXT K

FOR M = 1,Y1 : CALL (3)": NEXT M

GO TO 700

PRINT "POSICION NR. 1 ESTE ( L, - 10)"
PRINT X1, Y1

X1 = INT (X1) : Y1.= INT (41)

X1 = ABS (X1) : 41 + ABS (41)

FOR I = 1,X1 : CALL (4) : NEXT I

FOR J = 1,41 : CALL (3) : NEXT J

G0 TO 700

PRINT " POSICION NR.2 ESTE"

PRINT X1, Y1

X1 = INT (X1) : Y1 = INT (41)

X1 = ABS (X1) : Y1 =.ABS (41)

FOR K = 1, X1 : CALL .(4) : NEXT K -

FOR M = 1,Y1 : CALL (3) : NEXT M

GO TO 700

PRINT "CENTRO DEL .SOL"

PRINT X1, Y1 .

X1 = INT (X1) : Y1 = INT (41)
X1 = ABS (X1) : Y1 = ABS (41)

FOR D = 1,X1 : CALL (5) : NEXT D
'FOR 6 = 1,¥1 : CALL (3) : NEXT G
END o

NEXT I .
: NEXT

3 Epren e e s 1
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5

10
15
16
18
20
22
25
30
35
40
45
50
55
60
65
70
75
80
82

83.

85
90

95

H

~ PROGRAMA PARA EL ASUSTE DE UN PERFIL MEDIDO A UNA PARABOLA,
~ ESCRITO EN LENGUAJE BASIC o

DIM A (51

)
DIM V (20 )
I=1:5=A(): =0 ,
I=1+1 "
IF S =A (I) THEN 18
= A(I) :Kl=1

" IF I =512 THEN 22

GO TO 10

PRINT K1 3 A (K1)

FORI=1,N:L1=K -N2-1+11: V(I) = A(L1) : NEXT I
B=0:C=0:D=0:E=0:F=0:G=0:H=20

FORI=1, N .
B=B+l : C=C+I *I1 :D=D+1* 3:E=E+1%4
F=F+V(I) '
G=G+1I*V(I)
SH+I*1*V(I)
NEXT I '
K= (N*C - B*B) * (N*H-C*F)
L = (N*D -B*C) * (N*G - B*F)

=
[}

(N*C-B*B) * (N*E - C*C) - (N*D BXC) ** 2
= (K -L) /M
= ((N¥G-B¥F) - A2%(N*D-B¥C)) / (N*C—B*B)
= (F-A2*C-A1*B) / N
S = -Al / (A2 *2).
PRINT A3, Al, A2, S
K2 = K1 - N/2 + S : PRINT "MIN" ; K2

‘100 END



PROGRAMA PARA EL AJUSTE DE LOS DATOS OBSERVACIONALES A UN TIPO.DE

CELULA DADA. ESCRITO EN LENGUAJE FORTRAN.

DIMENSION LAN 1 (100), ROT (100), DIF (100), 44 (100)
REAL LA, L1, L2, L3, L4, L5
C NUMERO TOTAL DE DATOS
IT = 80
C NUMERO DE DATOS DEL HEMISFERIO NORTE .- -
III = 40
C VELOCIDAD DE ROTACION MEDIA
VROT = 1.992
C = 0.0174533 |
READ (5,10) (LAN 1 (I), ROT (I), I = 1,II)
10 FORMAT (I3, F 6.3) '
C TAMANO DE LA CELULA
D01 J=2,8,2
TAM = 360. /FLOAT (J)
C ZONA DE TRANSICION
D0 2 K= 4,76,2
T = FLOAT (K)
T = T/2,
C AMPLITUDES
DO 3 M= 2,11
AM = 0.01 * FLOAT (M)
VROT 1 = VROT + AM -
VROT 2 = VROT - AM '
C CALCULO DE LA FASE
DO 4 N = 1,90
NN =N-1
PH = 2.5 * FLOAT (NN)
DIM = 360
D05 1I=1,II .
'IF (I.GT.III) PH = 2.5 * FLOAT (N-1) - TAM



20

31

LA = FLOAT (LAN 1 (I))

R = ROT (I)

Jd =1

Ll = TAM - TT

L5 =20

L2 = L1 +PH+L5

IF (L2.GE.DIM) L2 = L2 - DIM
IF (L2.LE.0.) L2 = DIM + L2

IF (LA.GE.PH.AND.LA.LT.L2) Y = VROT 1
L3 = L2 + TT

IF (L3.GE.DIM) L3 = L3 - DIM

IF (L3.LE.0.) L3 = DIM + L3

Z = {6.28318531 * LA/T) + L2 - T/4.
Z=1%*C

IF (LA.GE.L2.AND.LA.LT.L3) Y
IF (30 . EQ. J) GO TO 31
J0=3dd+1

L4 = L3 + LI -
IF (L4.GE.DIM) L4 =L4 - DIM
IF (L4.LE.0.) L4 = DIM + L4
IF (LA.GE.L3.AND.LA.LT.L4) Y
L5 = L4 + TT

IF (L5.GE.DIM) L5 = L5 - DIM
IF (L5.LE.0.) L5 = DIM + L5
77 = (6.28318531 * LA/T) + L& - 3. * T/4,

77 = 77 * C | ' o

IF (LA.GE.L4.AND. LA.LT.L5) Y = VROT + AM * SIN (ZZ)
IF (JJ.EQ.J) GO TO 31

VROT + AM * SIN (Z)

VROT 2

Jd=J+1

GO TO 20
DIF (I) =Y - R
YY(I)=Y
CONTINUE
CALCULO R.M.S
D=0.

1 =1




101 D = DIF (I) * DIF (I) + D
IF (I.EQ.II) GO TO 105
I=1+1
GO TO. 101
105 ERR = SQRT (D/FLOAT (II))
IF (ERR. GE. 0.069) GO TO 4
. WRITE (6,100) TAM, TT, AM, PH
100  FORMAT (3X, "CEL" , F8.2, "TRANS" , F8.2, "AMP" , F8.2, "FASE" , F8.2)
WRITE (6,200) ERR ' ’ “
200  FORMAT (3X, "RMS" , F8.S, 1)
CONTINUE
CONTINUE
CONTINUE
CONTINUE
STOP
END
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TIEMPO.

. - TIEMPO :
MES DIA.  LONGITUD LATITUD CENTRO BORDE - ' VROT'
S e MEDIO MEDIO |
~ MAYO 10 . 50° L10° 7:00 7:45 2,015
e 50° -10° | 18:36 2,026 -
EE -50° -10° 9:11  1.8%
o -50° 10° | 1 9:45 12,072
- 50° 10° 6:59 7:42 1.885
f 50° -10° 8:16 2,047
: -50° -10° 8:51 -  1.951°
" -50° 10° - 9:25 2.193 4
35 - 50° 10° 6:59 7:41 2.011
g 50° -10° o - 8:17 2.013
E -45° -10° .8:59 ~  1.876
-50° - 10° 0 9:33 1,998
-40° - -10° 16:16 14:58 1.909
e 50° . .10° | 16:58  2.252
- 50° -10° T Am3s 2.030
16 50° 10° 6:52 7:36 2,022 ..
: . 50° -10° 8:1  2.004 ..
-54° -10° © 8:45 ©2.055
-50° 10° 9:21 . 1,911
50° 10° 17:23 . 15:22 1,931
50° . -10° 16:05 11.938
-54° =100 16:41 - 2,053
.17, 500 - 10° .~ 6:43 7:26 . 2.002°
' L -10° - 8:02 2,065
. -50° -10° '8:37 © - 1,972
-50° 10° 9:12 1.879
50° 10° 14:37- 7 15:19 1.790 -
50° -10° | . 15:54 1.947
-50° - | -10° 16:29 - 1.995
-50° Co10° 17:06  1.963°
: . . e -



TIEMPO - -

| S T ) TIEMPO -
MES DI LONGITUD . LATITUD ggg}go DORDE VRO
MAYO 18 50° - 10° - 6:50 . - 7:40 . - 1.860
| 50° -10° 8:14 1,993
-50° -10° 8:48 - 2.050 -
. -50°° 10° 9:23 1.950
- 50° 10° 14:54 15:41 1.950
50° -10° o 16:18 1.981
-50° -10° 1653 2.108
S -B0° 10° S 17:29 1,861 .
19 . 50° 10° - 6:59 7:44 2,029
| 50° -10° 8:19 2.141
- -50° -10° .8:56 2.041
©-50° 10° 9:31 2.049
-40° -10° 14:36 15:20 2.065 -
g -50° 100 15:59 2.029
21 ~50° - 100 16:38  17:20 1.894
.52 -10° | ©17:55 2,053
22 -50° -10° 6:41 17:33 2,038
| -50°- ¢ 100 8:09 - 2.023
: - 50° 10° 8:57  1.887
23 50° 210°  6:50 C7:36 2,077
- 37° -10° 8:23.  -1.938
-50° ° -10° 8:58 2.006"
-50° - 10° | 9:33 2,007
~ -50° - 10° 15:49 - 17:07  1.915
. -50° -10°0 17:43 2.033
24 45° 10° 7:03 . 7:50 - 1,768
- gs° 100 8:25 2,060 .
- -45° -10° 9:01 1.991
-45° 10° 9:36 1,980
45° o100 114:36 15:20 1.911
45° |- -10° 15:59 - 1.985



EIEMPO TIEMPO
MES DIA  LONGITUD LATITUD A B ORDE VROT
MAYO 27 45° 10° 15:03 15:46 1.994
40° -10° 16:27 1.897
-45° -10° 17:03 1.910
28 45° 10° 6:28 7:12 1.980
40° -10° 7:47 2.099
-45° -10° 8:32 1.929
-45° 10° 17:58 17:16 1.831
29 45° -10° 14:41 9:28 1.887
-45° -10° 17:33  2.124
31 45° 10° 7:43 8:30 1,989
45° -10° 16:10 15:25 1.928
-45° 10° 17:31  2.045
JUNIO 1 45° 10° 7:10 8:06 1,915
. 45° -10° 8:51 2.045
-45° -10° 9:45 1.982
2 45° 10° 8:19 9:11 2.023
45° -10° 9:56 2.115
-45° -10° 14:56 . 15:48 2.123
-45° 10° 116:33 1.991
45° 100 17:17  1.949
45° -10° 18:01 1.908
3 -45° -10° 7:04 7:55 2.029
45° 10° 14:58 15:50 2.065
45° -10° 16:35 1.943
-45° 10° 17:19 1.996
. -45° -10° 18:03 2.055
7 450 10° 6:42 7:36 2.014
45° -10° 9:30 2.044
8 -45° -10° 6:40 7:33 1.999
-45° 10° 8:25 1,935

PRSI



TIEMPO TIEMPO

MES . DIA  LONGITUD  LATITUD jnTRo 4525?5 VROT
JUNIO 12 45° -10°  16:48 17:48 - 2.096
13 45° 100 - 7:18 8:15- 2,022
-45° - 10° ' 9:06 1.935
-45° -10° . 15:39 2.129 . .
: 45° -10° " 17:55 2.143
24 45°  10° 6:40 7:35 1,926
| 45° -10° | 8:23 . 2,052
-45° -10° 9:11 2.023
-45° 10° _ 14:05 1.973 % °
JULIO 29 . 45° 10° 8:13 9:03 1.839°
o © a0 10° . 9:52 2,133
45° -10° 18:07°  2.176
AGOSTO 1 -850 -10° 8:07 8:56 1.966
-45° 10° : 9:37 2.100
45° 10° ' 15:00 1.924
45° -10° 17:47  2.010
2 45° 10° '8:02 8:50° 1,964
SR 1] -10° T | 9:39 2,021
-45° -10°. 14:43 - 15:32 2,026
-45° 10° . 16:14 . 2.098
45° 10° 16:59 2.109
45° -10° : 0 17:40 - 2.228
7. 45 10° 15:44 16:22 . 1.888
A LS [ . 17:02 2,045

-45° . -10° | 18:03  1.837



TIEMPO

| 11 TIEMPO
MES DIA  LONGITUD  LATITUD SENTRO BORDE VROT
AGOSTO 8 -45° 10° 7:53 '9:25 1.909
11 -45° -10° 17:55 16:02 1,976
' 45° - -10° | 16:43 2.042
12 -45° -10°" 7:17 8:06 2.001
-45° 10° 8:47 2.092.
- 45° -10° , 9:28 2.174
45° 10° 15:55 15:08 1.785
13 45° 10° 7:42 8:36 1.957
45° -10° 9:16 2.013 .
-45° -10° 15:21 1,997
-45° 10° 17:07 1,885
14 -45° 10° 7:41 8:29 1.938
-45° -10° 9:11 2.054
45° 10° 14:42 1.907
45° -10° 17:08 1.966
18 45° 10° 7:01 7:49 1,918
45° -10° 8:30 2,081
-45° -10° 9:11 2.008
-45° 10° 15:29 2.090
19 -45° -10° 7:04 9:21 1.964
20 45° 10° 7:10 7:58 1,955
45° -10° 8:38 1.936
-45° 10° 9:19 2.112
-45° -10° 15:45 14:56 1.880
45° 10° 16:41 1.936
_ 45° -10° 17:31 1.947
21 " 45° 10° 6:45 7:33 1.859
45° -10° * 8:14 1.979
-45° -10° 8:55 1.965
-45° 10° 9:36 1.992
45° 10° 16:10 2,094
45° -10% 17:19 - 1.778



TIEMPO

- 16:

~1.968

S . | EéEMPO T
MES DA LOGITUD  LATITUD vEpTRO - BORDE R ROT
AGOSTO 23 -45° - -10° 8:01 8:50 1.905
CHE O -45° o100 - 9:32 1.975
45° $10° 14:57 2,058
45° -10° . . 15:38 1.972
24 45° ©10° +7:28 8:17 2.026
‘ 45° -10° 8:59 1.837
-45° -10° - 14:26 2.105
oo -850 10° 15:08 2.160
25 45° 10° 17 15:02 15:51 2,138
s 45° -10° | 16:32 1.978
= -45° - 10° o 17:15 1.953 .
26 =45° -10° 14:14 15:04 1.813
-45° 10° | 16:05 1.909
45° 10° 16:47 1,803
30 - 45° - 10° " 15:12 16:05 1.797
SEPTIEMBRE 2 45° 100 7:04 7:53 2.032
45° -10° 8:35 1.875
. -45° -10° 9:17 2.115
4 -45° -10° 8:00 8:51 1.902
-45° 10° 9:34 2.008
45° 10° 10:22. 2.092
45° -10° 11:04 1.988
| -45° -10° 11:58 12:48 2.076
o -45° o 10° 14:07  2.171
5 ~ -45° - -10% 08:31 9:21 1,989
“ -45° 10° | 10:24 2.017
45° 10° 12:29 2.146
45° - -10° , 13:13 - 2,063
6 45° 10° 7:06 7:58 2.179
45° -10° 8:46 2.006
e -45° -10° o 9:29 1.815
7 -45° 10° - 16:09 59

e
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W 00 N O U1 B W N =

N NN B S = 3 3 3
N = O W 00O N O O b W NN = O

TABLA 'III

-

TEST PARA? MEDIDAS EN EL CENTkO SOLAR

A . max /Fi - Fi%/ < 044

......'.‘.....4 e & & & & & s

Zi

-2.55
- -2.30
-2.05

‘.-'1.03
-0.78

-0.27
-0.02
.24
.74
.25

.50
.76

.52

RN NN N = =0 00

-1.79.
-1.54 "
-1.29 -

-0.52

49

00 -

."0:1 s L
.26 -

77

O OO0 OO0 OO0 OO0 00000000 OO0 O O

Fi% .

.0054
.0107
.0202
.0367
.0618
.0985
.1515
2177
.3015
.3936
.4920
.5948
.6879
.7704
.8413
.8944
.9332
.9608
.9778
.9881"
.9941
.9972

NiFi

O O H W NN

14
19
26
32
38
43
47
52
57
63
65

65

65
65
65

Fi

.0154
.0308
.0308
.0462
.0615
.0923
.1385
.2154
.2923
.4000
.4923
.5846
.6615
.7231
.8000
.8769
.9692

=

/Fi - Fi*/

C O 0O 0O 0 0 O OO0 0 0 O OO0 00O OOO OO

.0100 * -
.0201
.0106
.0095
,0003 ©
.0062 "
.0130
.0023
.0092
.0064
.0003
0102 . .
.0264
0473
L0813 -
.0175
.0360"
.0392
.0222
.0119
.0059
.0028 -

_;L_;- .1 .

]



N
}—

W NG R W N

= b e e S e e e
W 0O N OO B wWwN = O

N N NN
O W N

N
o

TEST A PARA VALORES DEL PRIMER PERiODO

Xi -

=230
=210
-190
-170
-150
-130 -

-110
- 90
- 70
- 50
- 30
- 10

50
70

+ + + + +

+110

+130
+150
- +170

+190

. +210

+230

+250 -

= oo
P

10
30

90.

TABLA IV

-Z1
1 -2.64
1 -2.40
0 -2.16
1 -1.92
0 -1.69
2 -1.45
5 -1.21
8
6  -0.73
10 -0.50
1 -0.26
10 -0.02
11 . 0.22
13 . 0.46
10  0.70
9 0.93
1 1
3 1.41
4 1.65
.2 1.89
0 2.36
1 .2.60
0 . 2.84
1 3

-0.97 .

17

a2

.08 -

Fi%

.0041
.0082 -
.0154
.0274
.0455
.0735
.1131
.1660
.2327
.3085
.3974 .
.4920
.5832
.6772
.7580
.8238
.8790
.9207
.9505
.9706
.9830
.9909
.9953
.9977

.9990

" /N . max /Fi - Fi%¥/ > 0.44

NiFi

G W WM N

10
18
24
34
35
45
56
69 .
79
88
89
92
96 -
98
98
98
99
99
100

Fi -

£0.0100
0.0200
©0.0200

0.0300

" 0.0300
* 0.0500

0.1000

.0.1800

0.2400
0.3400
0.3500
0.4500
0.5600
0.6900
0.7980
0.8800
0.8900
0.9200
0.9600
0.9800

0.9800 -
0.9800

0.9900

.0.9900 -
- 1,000

 JFi - Fi%/ .

. 0,0059
0.0118
0.0046
0.0026

£ 0.0155 , =
0.0235
0.0131 .
10,0140
0.0073.
10,0315 -
0.0474
0.0420

©.0.0232
0.0128 .
0.0320
0.0562

" 0.0110 " -

. 0.0007

-~ 0.0095 |
0.0094"
0.0030
10,0109 -

© 0.0053 -
-0.0070
0.0010.



W O N oUW

N N RN RN 2 3 b = et = 2 =

TABLA V

" TEST A PARA VALORES DEL SEGUNDOQ 'PERIODO

Xi

" -210

-190

-170

-150

-130
-i10.

-.50"

»

30

10
30
50

+ o+

+ 90

+110

+130
+150
+170
+190
+210

+230°

70

~
.

H O W HMNMMN O W WWO NN©OANDOADS WD RN N

2i

-1.502

-1.117
-0.925

- -0.651
'Q'. 348

- '-0.156
©0.037 -
0,229

‘0.421
0.614
.0.806
0.998

.575
.960

.152
.345

RN N = =

-1.886 .
-1.694 -

-1.309

-0.732

.191'f
.383

.768

. Fi% .

.0294
.0455
.0668
.0951
.1335
.1788
.2327
,2578
.3632
14364
.5160

.5940
.6628
.7291
.7910
.8389
.8830
.9162
.9418
.9616 .
29750 -
,9892 -
.9904

NiFi

O O PN

10

14

19
21
26

35

a2

49

54 -
57 -

60

63

69
71
73
74

77

77

78"

el === === === == =]

Fi-
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