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INTRODUCCION

El centelleo es un fen6meno que consiste en la va­

riaci6n aleatoria de la intensidad recibida de una fuente lu­

minosa. Dichas variaciones no son intrinsecas de la fuente,
es decir que no tienen ninguna relaci6n con el mecanismo fi­

sico causante de la luminosidad de la fuente. La intensidad

recibida fluctúa debido a los efectos de la propagaci6n de

la señal electromagnética desde la fuente hasta el observa­

dor. Estas fluctuaciones aparecen siempre oue el medio exis­

tente entre la fuente y el observador no sea un medio per­

fecto. El centelleo es un fenómeno de experiencia cotidiana

en la regi6n 6ptica del espectro: las estrellas "parpadean".

Este parpadeo está producido por la propagaci6n, de las on­

das luminosas en la atm6sfera terrestre. Es el llamado "cen­

telleo atmosférico". Un fenómeno parecido se produce en ra­

dioastronomia. Hasta la actualidad se ha observado el cen­

telleo de radiofuentes producido por la propagaci6n de la

radiaci6n electromagnética por tres medios distintos: la

ionosfera, el medio interplanetario y el medio intenestelar.

El mecanismo que produce el centelleo puede expli­

carse cualitativamente del siguiente modo: una onda plana,

procedente de una radiofuente puntual muy lejana, incide so­

bre un medio ionizado turbulento. En dicho medio la densi­

dad de electrones, N ,no es uniforme, sino que varia de
e

un punto a otro. La fase de la onda plana al salir de dicho

medio ya no será constante porque depende de la densidad

electr6nica. Será una onda modulada en fase. Dicha onda, al
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propagarse hasta el observador, sufrirá una modulaci6n de

amplitud al interferir consigo misma. Si el medio ionizado

tiene alguna velocidad transversal a la direcci6n de propa­

gaci6n, el observador apreciará variaciones temporales de la

int ensidad ...

Las tres regiones citadas se pueden caracterizar

por unos parámetros caracteristicos que son: distancia a la

Tierra Z , fluctuaci6n cuadrática media de la densidad de
:2 'IZo

electronBs < �) y escala de tiempo de las fluctuaciones

de intensidad observadas, 1: • Sus valores son:

Z(cm) t: (s)

ionosfera

medio

interplanetario 1 1

medio
interestelar

-4
10

Las primeras observaciones de centelleo ionosférico

fueron realizadas por Hewish en 1952, las de centelleo in­

terplanetario también por Hewish en 1964 y las de centelleo

interestelar por Rickett en 1969. Como dato anecd6tico es im­

portante señalar que fue durante una observaci6n de centelleo

interplanetario que Hewish descubri6 el primer pulsar. La ra­

pidez del centelleo interplanetario (fluctuaciones en un

tiempo del orden de un segundo) obliga a hacer observaciones

con una constante de tiempo muy pequeña, lo que permiti6 de­

tectar accidentalmente los rápidos pulsos de radiaci6n de

un pulsar.
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A partir de las observaciones de centelleo inter­

planetario es posible deducir propiedades del medio inter­

planetario y de la radiofuente. El centelleo interplanetario

es, sin duda, un método mucho menos costoso para estudiar

el medio interplanetario que la exploraci6n mediante sondas

interplanetarias y es la única fuente de datos del viento

solar fuera de la eclíptica. Asímismo, junto con las oculta­

ciones lunares, es un método que permite obtener una alta

resoluci6n angular, del orden de O �Il para ondas decimétri-

caso

El centelleo de intensidad, debido a los efectos

de propagaci6n, es decir a la difracci6n de la onda desde

la capa defasadora hasta el observador, es sensible única­

mente a escalas del orden de 102 km en el medio interpla­

netario. Es por lo tanto difícil determinar si el espectro

de fluctuaciones de densidad electr6nica tiene o no una ca­

racterística especial para dicha escala, lo que supondría
la existencia de un mecanismo específico de turbulencia con

dicha escala característica. Las medidas directas realizadas

con sondas espaciales tampoco son determinantes (Neugebauer,

1975) •

El centelleo de fase, es decir la medida de la

fase de una señal que ha atravesado el medio interplanetario,

requiere que la fuente emita una radiaci6n monocromática

coherente: no puede ser una radiofuente natural. Sin embar­

go tiene la ventaja de que al observar la radiaci6n emitida

por una sonda interplanetaria no hay efectos del tamaño an­

gular de la fuente. La gran diferencia con el centelleo de

intensidad es Que los efectos de propagaci6n de la fase
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son despreciables, y por lo tanto la fase observada corres­

ponde directamente al defasaje introducido por el medio in­

terplanetario. El centelleo de fase es por lo tanto sensi­

ble a todas las escalas de coherencia del medio interplane­
tario y permite, en principio, obtener informaci6n más di­

recta que el centelleo de intensidad.

La primera evidencia experimental del centelleo

interplanetario de fase fue la perturbación que producía en

el seguimiento Doppler de sondas interplanetarias. El cente­

lleo de fase produce una variación aleatoria de la frecuencia

Doppler medida por una estación de segui.Jlliento. BermEm & Rock­

we l.l, (1975) Y Berman (1976) ajustan un modo.Lo para podor pre­
ver la magnitud del ruido Dopp.Ler en función de la elongación
solar de la sonda. La ut L'l.Lzao í.ón del ruido DOPlüer para hao er

medidas de cGntelleo de faso fue propuesta por �oo (1975),
utilizando los resultado s de la teoría df; pr-opagac Lón de la

fase indicados por Tatarski (1961) Y LahImar-u (1972). TJal3

primerc:�s medidas del espectro tCJ<lporal de f'Luc tuac í.onc s clt3

fase fueron publicadas por Vloo o t .'=11. (197G), llegando hasta

una frecuencia de 0.05 Hz y ulti�rlamente Vioo (1977) da cuenta

de observaciones realizadas para una amp.l í,a c.;ama de elonU3,-

ciones solares.

En el jire sorrt e trQtaj o so expone, en el Capítulo 1,

la teoria general sobre el oentelleo irrterplarretario, dando

una visión Global del estado actual del t6YW::1, on Lo s cua.t z-o

-orl'-aorof3 a-partac_os. En el aparto.(lo 1.5 :':;0 d(j�3¡J.rrollal1 lau e cua
... - -

c í.one s de llropüe;ación de la fase, llegánclos,� eJ, la inrpcn'tc,nte

conclusión de que, en condiciones bastante generales, la fase

medida por el observador coincide con el defasaje introducido

en el medio interplanetario, siendo despreciables los ejctos de

propagación. En el Capítulo 2 se presentan los aspectos expe-
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rimentales del trabajo: en el apartado 2.1 las medidas efec­

tuadas y en el 2.2 la relación entre los parámetros medidos

y los teóricqs desarrollados en el Capítulo l. El resultado

más importante es que el ruido Doppler no es más que el valor

de la función de estructura del defasaje para un tiempo igual

al intervalo de muestreo. En el apartado 2.3 se explica el

proceso seguido para analizar los datos experimentales. En el

2.4 se presentan los resultados del ajuste del espectro espa­

cial de fluctuaciones de densidad electrónica del medio inter­

planetario a partir del ruido Doppler, un método más preciso

y fiable que los utilizados normalmente, y el espectro de

fluctuaciones de fase, calculado hasta 0.5 Hz, un orden de

magnitud más que las determinaciones realizadas hasta ahora.
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l. - INTERPRmACION DEL CENTELLID INTERPLANbTARIO

1.1.- Caracterizaci6n del medio interplanetario

La interpretaci6n de los datos experd:mentales

obtenidos de la observaci6n del centelleo interplanetarjjo
de una fuente debe conducir a la obtenci6n de caraoterís­

ticas tanto del medio interplanetario como de la estruct�

ra espacial de la radiofuente. El camino normal para abor­

dar el problema consiste primero en trabajar con una radio­

fuente puntual. La influencia del tamaño angular finito de

la fuente se tratará posteriormente. En, cuanto al medio in­

terplanetario, es necesario hacer alguna hipótesis simpli­

ficadora. La hipótesis más importante responde a la siguien­

te cuestión: las fluctuaciones de intensidad que se obser­

vam ¿corresponden a las variaciones temporales de densidad

electrónica en un punto estacionario del medio i�terplane­
tario o bien realmente lo que se observa es una figura de

difracción fija, que desfila delante del observador con la

velocidad del viento solar? Realmente lo que se trata es

de comparar el tiempo de vida característico de las fluctua­

ciones de densidad electr6nica, 'Lv , con el tiempo caracte­

rístico de propagación t:"p = A/V, donde A es el tamaño ca­

racterístico del diagrama de difracci6n y V la velocidad

del viento solar. Los resultados experimentales obtenidos

con varias antenas (Ekers et al., 1971) sugieren que

rf' <<.. 7:V ,es decir o ue el c entelleo interplanetario

lo que se mide es la propagaci6n de la figura de difracción
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y que durante el tiempo Z:-p que tarda una fluctuaci6n de in­

tensidad en desfilar delante del observador, se puede consi­

derar que la fj_gura de difracción se mueve rigidamente con

velocidad V. Esta es la hip6tesis ele "medio congelado". Si

en una referencia que se desplaza con la velocidad del vien­

to solar, la intensidad en el plano del observador es res),
donde s es el vector de posici6n sobre dicho plano, con

x en la direcci6n del viento solar, la intensidad en fun­

ci6n del tiempo medida por el observador, 1 (t), es
o

Del mismo modo, para la funci6n de correlaci6n R1 y para el

espectro espacial de potenciaW1 tenemos:

donde .:ex y )2,d son las frecuencias espaciales asociadas a x e

y respectivamente. Para las observaciones con dos antenas

1 y 2, cuyo vector de posici6n relativo es s12' siempre cue

el tiempo de propagación de la figura de difracci6n entre

las dos antenas sea menor de unos 2 s8Bundos, (Coles et al.,

1974), tendremos que la funci6n de correlaci6n cruzada de

las intensidades observadas en ambas arrt ena»

En realidad, las experiencias con varias antenas permiten

precisamente poner de manifiesto los efectos de segundo or­

den que escapan a la hipótesis de medio conp;elado: la fun­

ción de correlaci6n cruzada 'Rr no coincide exactamente
12.
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con la de autocorrelación RXo en altura y forma. (Lotova,
1974). Sin embargo, para el estudio con una sola antena la

hipótesis de medio congelado parece suficientemente justi­
ficada y el estudio se hace en una referencia estacionaria

respecto al medio interplanetario.

El parámetro del medio interplanetario que inte­

resa es la fluctuación de densidad electr6nica,

Tal como se ha indicado la dependencia temporal de esta fun­

ción es mucho más lenta que el tiempo característico de pro­

pagaci6n, por lo que podemos representar dicha dependencia

temporal a través de las distintas realizaciones de la fun­

ci6n aleatoria. Por lo tanto podemos caracterizar el medio

interplanetario por el espectro espacial de potencia de

fluctuaciones de densidad electrónica, í 11(¿ (�) •

� (�) == _J_
3 J < ne ( ?) Yl4., ( ?I-+r) \ J2.xp1- A <f' r} d F

0e. (2. TL) /

La fluctuación de densidad electr6nica presenta

dos escalas de variaci6n con la posici6n claramente dife­

renciadas. Por una parte hay la dependencia macroscópica de

la densidad con la distancia al sol, con una longitud ca­

racterística de 1 U.A., y por otra la dependencia microsc6-

pica, debida a la turbulencia, cuya escala característica

es mucho menor. Por lo tanto podemos representar la densidad

como una función cuyas propiedades estadisticas dependen de

la posición y definir un espectro de potencia oue depende

de la posici6n, �V\e (r" 'l) . Un modelo sencillo es aquel

en que depende únicamente de la distancia al sol, R, des-
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preciando los efectos de segundo orden de dependencia con
heliocéntrica

la latitud y falta de simetria o í.Lfndr-íca de viento

solar. La dependencia con la distancia al sol es del tipo

(Young, 1971)

(1.1)

con � cercano a 4, que corresponderia al valor esperado si

las fluctuaciones de densidad electrónica fluyeran del sol

con velocidad constante. En cuanto a la dependencia micros­

cópica, se han utilizado basicarnente dos morielos. Uno de

ellos, el modelo gausstano , fue el Que se utilizó para las

primeras interpretaciones del centelleo interplanetario

(Little & Hewish, 1966), (Hewish, 1971), (Bourgois, 1972a).
Se supone que hay una única escala de correlación de las

2
fluctuaciones de densidad, a,del orden de 10 km. La fun-

ción de correlación viene dada por

(1.2)

y el espectro de potencia por

:h
-3/2.. 3 _2.}� (�)-=(.2:Tt) <1Ie,:l..¡o. �p�-�2.'4I2.

(le

Sin embargo las medidas realizadas con sondas interplaneta-

(1.3)

rias indican que el espectro de fluctuaciones de densidad,

para las frecuencias medidas, es de tipo potencial (Unti et

al., 1973)

con un valor de D( normalmente comprendido entre .3 y 4. El

valor de � =11/3 corresponde al espectro clásico de Kolmo­

gorov. Este modelo potencial es usado actualmente por mu­

chos autores para interpretar el centelleo interplanetario
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(Lovelace, 1970), (Jokipii, 1973), (Coles et al., 1974). El

modelo usualmente tomado es

(1.4)

donde L es la escala de coherencia externa que en general se
o

6 -1
toma del orden del 10 km. Para q »Lo se comporta como una

L-1ley potencial de índice o( , y para q.(.(. o es constante.

El coeficiente de normalizaci6n se detel�ina con la condi-
. ,

Clan

con lo que se obtiene, ;para � > 3

A -'3/2.
\....:=.TC.

r (0</2.)

r(�)
(1.5)

1.2.- Relaci6n entre el defasaje y la densidad electr6nica

En un gas ionizado, el índice de refracci6n n
r

viene dado por (Lang, 1974)

ny- = (1'\ _ (Jp / v )2. )'1/2..
donde � es la frecuencia temporal y �p es la frecuencia

del plasma

donde r es el radio clásico del electr6n
e
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y N es la densidad de electrones. Para el medio interpla-e
4

netario, vp rv 10 Hz y usualmente, para las frecuencias

de interés, será J» Jp • En una regi6n en que la densidad

electr6nica sea

Ne. Cr=) = < Ne.) -+ Y\€, (?)

la variaci6n de indice de refracci6n respecto a la media,

A n será
r

y el defasaje introducido d� en una onda monocromática al

atravesar un camino dz es

El defasaje después de atravesar una capa de espesor D será
"'D

<P(3) ::. Are. Jo ne.(s,"2.) a:c.

La funci6n de autocorrelaci6n del defasaj e R'f (5) viene dada

por (Cronyn, 1970), (Bourgois,1972b)

Re¡ (�) -= < q> (s') 1C5'+5).= (Are)2'f f� l?"e (s, "i! -"2') ,12. ,h' z:

_ CA re.)2. 2.. fa (D- i.) Rne. ( S,-2.) d �

Si el tamaño de correlaci6n de las fluctuaciones de densi­

dad electr6nica es mucho menor que el espesor de la capa,

la expresi6n anterior puede ponerse en la forma

(1.6)
El defasaje a la salida de la capa difractante es por lo

tanto proporcional a la fluctuaci6n de densidad electr6nica,

int.egrada para la dirección de propagaci6n. La relación

entre el espectro de fluctuaciones de fase y el de fluctua-

ciones de densidad electrónica es por lo tanto
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(1.7)

Si caracterizamos el medio interplanetario por el índice de

refracción en lugar de la densidad electrónica, la relación es

(1.8)

Estas relaciones han sido obtenidas haciendo básicamente

dos hipótesis: que los efectos de difracción son desprecia­

bles dentro de la capa (es decir D« Z) y que el espesor D

es grande comparado con el tamaño de correlación de las

fluctuaciones de densidad.

La desviación cuadrática media de fase introduci­

da por la pantalla, <Po!.' es

4: � R cp c s = e)
El radio de correlación del defasaje se puede definir, en

caso de ser finito, como

a -� tJ ,;¡_"l'l' (-::e) el¡I ) f'l' (¿¡¡_) d::e
Esta descripción en términos de 412. es adecuada cuando el

tamaño de correlación es del orden de magnitud del tamaño

de la primera zona de Fresnel, � Z /k. , ya que, las fluc­

tuaciones de este ta�año son las que van a contribuir sobre

todo a las·fluctuaciones de intensidad en el plano del! ob­

servador, a una distancia z de la capa difractante.

Si el tamaño de correlación es mucho mayor, se

consigue una descripción más adecuadanmed í an't e la función

de estructura ])�(5)(Tatarski, 1961)

Dq>(;;)=< [CPC$J+5}-f(';:!)]2>
ya que no interviene en su definición el comportamiento de
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la fase para el infinito, sino únicamente la diferencia de

fase entre puntos separados por la distancia s. La relación

entre la función de estructura y la función de autocorre­

lación es

mientras que en f'unc
í

ón del espectro espacial la función

de estructura viene dada por

D'l'(;) � 2.J �q,c<>1.) (1- 0<p��ji·"51) d� =

4) �<f (�) Sev,l. �;s d5i
(1.9)

donde se ve que el comportamiento a muy bajas frecuencias

del espectro no i�fluye en la función de estructura.

Por lo tanto, si el tamaño de correlación del de­

fasaj e es muy grande comparado con el radio de F'r-eaneL, la

desviación cuadrática media de fase 4>: puede ser mucho ma­

yor oue el valor de la función de estructura para el radio

de }lresnel, �(�i!/R).
Si utilizamos el modelo gausiano para el medio in­

terplanetario

�ne (<4) oC .fl.yp �- (Á2..qZ/2 }
el defasaje después de atravesar una fina capa de grosor D

viene caracterizado por un espectro de potencia

(1.10 )

y la función de autocorrelación es

(1.11)

r+-o2donde � ,el defasaje cuadrático medio introducido por
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la capa, es

(1.12)

Si en cambio utilizamos el modelo potencial

El defasaje cuadrático medio después de atravesar la capa

será

(1.13)

Como en est e caso L es mucho mayor que el tamaño de Fresnel,o

es importante caracterizar el defasaje por la funci6n de es-

tructura Para s «L y.2 <o< <, 4 , se encuentra
o

(1.14)

y el valor de la funci6n de estructura para el radio de

}l'resnel, J�/ l:t , es

1.3.- Ecuaciones de propagaci6n

La relaci6n entre las propiedades del medio inter­

planetario, caracterizadas por el espectro espacial de fluc­

tuaciones de densidad eleotr6nica, �ne.(�) (o de fluctuacio­

nes de indice de refracci6n � �r (�) ) y lar" propiedades de

la radiaci6n una vez se ha propagado en dicho medio, debe

poder hallarse planteando las ecuaciones de propagaci6n en
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un medio cuyo índice de refracción es una función aleatoria

de la posición. Hay básicamente dos aproximaciones distintas

a la solución, dependiendo del régimen de scattering: sca­

ttering débil o scattering f'ucr-te..

En el caso del scattering débil podemos considerar

el medio interplanetario dividido en capas de pequeño grosor.

Para cada una de las capas la radiación a la salida queda di­

fractada, pero debido a la condicion de scatteri'ng débil

la mayor parte de la energía sigue propagándose en la direc­

ción inicial. Esto hace posible despreciar el efectn de sca-.

ttering múltiple: no se tiene en cuenta la difracción en una

segunda capa de la fracción de radiación que ya se ha difrac­

tado en una primera capa. Por lo tanto es posible estudiar

la difracci6n en una única capa y luego extenderlo a todas

las capas mediante una integración para todo el medio inter­

planetario. La difracción por una capa oue produce un de­

fasaje inicial a una onda plana ha sido estudiado por va­

rios autores. entre ellos Chandrasekhar (1952), Mercier,

(1962) y sistematIzado por Salpeter (1967). El resultado a

que se llega es el mismo que estudiando las ecuaciones de pro­

pagación en el medio turbulento, en la aproximación de Born

o de Rytov, válida para perturbaciones peoueñas de la radia­

ci6n incidente. Si consideramos una onda monocromática propa­

gándose en la dirección z

Eo r=. t.) -= Eo (r-) QJ¡(p � - �cut.)
t., (r-) = Ao I4-p { A � � + So)}

que incide en un medio turbulento que se extiende desde

z = Z ,dentro de dicho medio la podemos caracterizar por
o
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E (t=) :::. A,. (p) �p {-i L�� + S.., Cr)]} =

= l-l (f) E, (r')
donde u(F) es la amplitud compleja

y a(r) es la amplitud relativa:

� ( F)::. A" (F) I Ao
y Ser) la variación de fase

otra forma habitual de representación es utilizar � Cf')

donde �(r) es la variación logaritmica de amplitud

que, en el caso de variaciones de amplitud pequeñas, coin­

cide con la mitad de la variación relativa de amplitud

I -<I)
< :r>

=. 2..?( (1.16)

La ecuación de propagación en un medio con pequeñas fluc­

tuaciones del indice de refracción viene dado por (Tatarski,

1961)

(1.17)

Si consideramos eue la onda se propaga en una direc-ción,

muy cercana a la z , se puede despreciar el término ()'-E/d':6,2..
y se obtiene la llamada "ecuación parabólica":
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2 1- Ü u, ,,'l.. 2. L. 2. (- ).t K - + "S u... + F< Yl� yo lA. -:: O
'Oí!

(1.18)

La aproximaci6n de Born o de Rytov conduce a relacionar el

momento de orden 2 de u (o de � )

R 'X ( r) := < � er') 1\ (r'+? )1

Rs (r� = < S (r;) S (f=i+f"»

con n (r). Si definimos los espectros de potencia bidi­
r

mensionales

�
� (� �) -=.� J 1< �-. (S ?:) .!4 P

} - ....
'

� .:�'\ d S� ""l( I /

� _,1 f\ I I ') )
'\ • 2. 1(.) �

I
• I

SI I
. �.

�.

la soluci6n que se encuentra es (Jokipii, 1973), (Ishimaru,

1972) para un medio que se extiende desde Z

Z
o

� � Z) = J .z Tt k2. � (:a, iR:, ��-:.o) . s.�2..(z- a. �i) di:
?(" Z n", 2. V{ )

Z (1.19)

J (?¿ Z) = J .z"11- k
2.

� (-aJ�' �-e-:'o) . (.(J�2.. (z-?: :e.� c:;{ �
S, Zo

\"\r 2. R

y para la intensidad:J :

l?:J (�I Z):. 4 p� (rtJ, Z) =

Z (1.20)
= J .2"'tt k2. In (:e)ii'" Sf,¡;o) . 4 lW2. (Z-I:;d-\ d?:20

r .z.� )
Si el medio se reduce a una capa de espesor A z en z = 0,

encontramos la ecuaci6n que da la difracci6n producida por

una capa defasadora:
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El término 4 �'L(Z.)2..�/2\:¿_) recibe usualmente el nombre de

filtro de Fresnel. Es un filtro pasa alto cuya frecuencia

de corte es la frecuencia de Fresnel :l2.F = � � /Z .

En el caso de scattering fuerte, no es posible

despreciar el efecto de scattering múltiple. La energia de

la radiación después de atravesar una capa difractante ya no

se propaga mayoritariamente en la dirección z. Sin embargo,

sólo se produce scattering fuerte cuando el defasaje intro­

ducido por dicha capa es fuerte, y esto s610 ocurre cerca

del sol. Cuando la visual de la radiofuente está cerca del

sol, la interacción entre la radiación y el medio inter­

planetario se produce mayoritariamente en la zona de mayor

proximidad al sol, por- lo que podemos reducir el medio in­

terplanetario a una única capa defasadora situada a una

dis tancia Z = co.s � U. A. del observador ( E. es la elonga­

ci6n solar de la fuente). Como es natural no es válida la

aproximaci6n de Born o de Rytov para resolver la ecuación

parabólica. La aproximación utilizada· es la llamada aproxi­

mación de Markov, desarrollada por Tatarski (1971), Prokhorov

et al., (1975), Rumsey (1975) y Lee & Jokipii (1975b) en-

tre otros. En dicha aproximación se supone que las variacio­

nes de la amplitud compleja u(r:) son pequeñas, no global­

mente, sino para la escala de correlación de las fluctua-

ciones de densidad n ('r:). Con esta aproximaci6n es posible
e

obtener ecuaciones independientes para los momentos de orden

n de u(F)
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Para el momento de orden 2

se obtiene una ecuaci6n cuya soluci6n inmediata es

(1.21)

La funci6n de autocorrelaci6n del campo eléctrico, R , es
u

básicamente la transformada de Fourier del espectro angular

de la radiaci6n. Si consideramos la señal a la salida de la

capa difractante como la superposici6n de ondas planas que se

propagan formando un pequeño ángulo e.= (6.)C, e�) con la

direcci6n z y de amplitud �(e), tendremos (Bracewell,

1965)

y como consecuencia inmediata del teorema de Wiener-Kintchine"

el espectro angular de potencia Su.. (e)

5� (6); 1 �C&)IZ.=. xl. J RI.(.(5)Q))(p�� �5.e} 0.5 (1.22)

Para el momento de orden 4 del campo, es decir, momento de

orden 2 de la intensidad

se obtiene una soluci6n que puede ponerse de la forma

donde

(1.24)

En el caso de scattering débil esta ecuaci6n se reduce a (1.20)

indicada anteriormente.
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1.4.- Propagación de la intensidad

El parámetro estadístico de la intensidad que sue­

le medirse es el índice de centelleo m, definido por

yv\2.. =
< ( T- 4( I>/")

== < :12>
< 1")1-

En el régimen de scattering débil, el modelo gaussiano prevé

dos valores distintos del índice de centelleo según si la

distancia del observador a la pantalla difractante es mayor
2

o menor que Z = ka • Para Z« Z , el observador está en
o

.

o

la zona de Fresnel y se obtiene(Mercier,1962),(Bourgois,1969)
'rf\. =- {2. (�Z IZo) �o <<.1. (Z«20", 4>ol..('¿_ 1)'

El índice de centelleo resulta proporcional a A�

Para Z» z/ , el observador está en la zona de
o

Fraunhofer y el índice de centelleo vale

siendo en este caso proporcional a ) • En ambos casos la

escala característica de la figura de difracción, A, es del

orden de a, radio de correlación del defasaje introducido

por la capa difractante.

El modelo potencial, en el régimen de scattering

débil, proporciona un índice de centelleo (Prokhorov et al.1975)

(1.24 biS)

donde 'r< (c:J.) es una función del índice de la ley potencial,

del orden de la unidad

K (o<) :: 2.0(-2., r(o<l2.) ÚloS (�Tt). 4

Por ejemplo K(11/3) = 0.77. La dependencia del índice de

centelleo con la longitud de onda es

Ol.¡.�

\'Yl o<. )T



&.l.f'Oc. 2/20
�

F'\A)..AMh.�

�..f19-t'"�
� F1DJ�

���--------------��----�----��_j4>:-
sca-tt� �+�

-10 1][

-1

JII:

1<I � (b¡f i- "l>cr )
\v. 'Z.. -= '1- €,ye � - 2. 4>�) �:1..

A = o.. Icpo

� � � ,� �� z. �2-Z.1� k.
� <f
�I..: 2..cp.L c« J. i m e-e, A

A:: o...

I

� � !.4 J�L �ZI.2k.
� 't

�z_:: z.(�o)� �� '" 4 i � eX: '1\'1...

A�O'o..

O,"" "" Aa

Seo.ti--e" � loAd
�f�e

Fig. 2.- Distintos regimenes de centelleo en el modelo gaussiano.

[\)
[\)
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El tamaño caracteristico de las fluctuaciones de intensidad

en el plano del observador es del orden del radio de Fresnel

En el caso de scattering fuerte o de centelleo sa­

turado el modelo gaussiano conduce a un indice de centelleo

con un tamaño de correlación en el plano del observador que

disminuye al aumentar �o:
A = 0../ �o

Dicho modelo también prevé, cuando Z 0:Zo/�o, una zona de

focalizaci6n en que el indice de centelleo puede llegar a

ser mucho mayor de la unidad debido a las fuertes fluctua­

ciones de intensidad que se producen cuando el observador

está a la distancia focal de las burbujas de plasma de ta­

maño a (ver figura 2).

En el modelo potencial el centelleo saturado se pro­

duce cuando �({Z/�»>1, y en este caso el indice de cente-

lleo es del orden de la unidad (Prokhorov et al., 1975)

l �2.- t.¡/(O<.i..)
rv\Z. = -1 -+- N(o{) "D<f (�Z /� )J

N(o<) es del orden de la unidad. El tamaño caracteris-donde

tico de las fluctuaciones de intensidad resulta (ver los cál­

culos de Mar-Lana (1975) para C{ == 3)

aunquB aparece también una escala externa de coherencia dada

por I

A" = �2/R . llty (WIt)}Q\-t
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Ambos modelos, el gaussiano y el potencial, difie­

ren poco en sus result2dos, salvo en la zona de focalizaci6n

que no existe en el modelo potencial. La única zona del espec­

tro de fluctuaciones de densidad electrónica que contribuye

realmente al centelleo de intensidad es la oue corresponde
a la frecuencia de Fresnel,.J2F::::.��/Z: ya que es la única que

deja pasar el filtro de Fresnel. Por lo tanto el modelo po­

tencial y un modelo gaussiano con un tamaño de correlaci6n

del orden del radio de Fresnel, ���Z/�, conducen práctica­
mente a los mismos resultados. Las únicas diferencias son a

nivel de la dependencia del índice de centelleo y del tama­

ño característico de las fluctuaciones de intensidad con la

longitud de onda.

El estudio realizado hasta ahora supone una onda

p¡ana incidente sobre el medio interplanetario. En el caso

de que la radiofuente que ilumina el medio interplanetario

no sea puntual hay que tener en cuenta sus dimensiones. La

intensidad recibida por un observador de una radiofuente ex -

tensa será la superposici6n de la intensidad producida por

radiofuentes puntuales, situadas en distintas posiciones �

y con una intensidad dada por la distribuci6n de brillo de

la radiofuente, B (,§), donde � son coordenadas angulares

asociadas a las direcciones x e y. Si �(�) es la intensi­

dad en el plano del observador producida por una radiofuente

puntual, una radiofuente extensa produce

I ("5)"",J "BCe) .r, (s-Ze) de
que es una relaci6n de convoluci6n. Introduciendo la función

de visibilidad de la radiofuente, V ("Ct) , transformada de

Fourier de la distribuci6n de brillo, tendremos para la po-
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fuente
resuelta

11

índice de

centelleo

fuente no resuelta

_ __ _9�L_______ _ __ . __ .. __ " __ .. _

elongación solar (grados)
100

�ig. 3.- Variaci6n típica del índice de centelleo con la
distancia al sol. (Coles et al. 1974)

índice de

centelleo.

0.01

�695 611
o

73.8 MHz

0.1

distancia al sol (UA)
1.0

F.ig. 4. - Curvas típicas del índice de centelleo de una radio­
fuente para tres frecuencias distintas. Al aumentar
la frecuencia disminuye la distancia a la que empieza
a saturarse el centelleo. (Coles et al. 1974)
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tencia espectral de las fluctuaciones de intensidad:

� j (:;¡_)= 5lior.. (�) . 1 V ( i:t = Z :><.I:l-rc) \
z:

El tamaño angular de la radiofuente tiene como efecto, por

lo tanto, el de un filtro pasabajo so bre �"1 (':)2.). El ancho
_

..Jp
del espectro, comparado con el ancha para una fuente puntual,

proporciona por lo tanto Lnf'ormac í.dn sobre el tamaño angu­

lar de la radiofuente. El poder de resolución, es decir, el

tamaño a partir del cual la fuente se comporta como si fuera

puntual (fuente no resuelta) es del orden de A/Z. Por lo

tanto, para el caso del scattering débil ( �CI«1) es a/Z y

para el scattering fuerte ( �o») es a/Z�o' En consecuencia,

una fuente que no está resuelta lejos del sol, al irse acer­

cando, aumenta �o y por lo tanto el poder de resolución,
hasta que, a partir de una cierta distancia, queda resuelta.

Este comportamiento queda esquematizado en la figura 3. El

máximo del índice de centelleo se alcanza para la mínima

distancia al sol para la que la fuente aún no está resuelta.

Para distancias mayores, no está resuelta y el centelleo es

débil. Para· distancias menores la fuente está resuelta y el

centelleo es saturado. Esta distancia minima es f'unc í.ón del

defasaje cuadrático medio �o y por lo tanto, disminuye con

la longitud de onda, tal como se observa en la figura 4. El

índice de centelleo máximo que alcanza una radiofuente,

normalmente por deba-jo de la unidad, es también un indica­

dor del tamaño de la radiofuente. Este es el método utilizado

por el grupo de Cambridge. El ancho del espectro es, en

cambio, el método utilizado por el grupo de Nan<;ay (Bourgois,

1972) y La Jolla (Rumsey, 1975).
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1.5.- Propagación de la fase

Las ecuaciones de propagaci6n de la fase deben

proporcionarnos informaci6n sobre la fase de una señal, ini­

cialmente monocromática, medida por el observador. Los pa­

rámetros que puede medir el observador son, básicamente, la

fluctuación de fase cuadrática media, < 52..) y el esp ectro

temporal de fluctuaciones de fase VJs(v) o cualquier funci6n

equivalente a ésta como la función de autocorrelaci6n o la

función de estructura bSCb) . Sin embargo, sólo podemos

analizar el caso de centelleo débil (Woo, 1975), ya que en

el caso de centelleo saturado no se dispone de ecuaciones

v�lidas para la propagación de la fase, ( ver, por ejemplo,

Lee y Jokipii, 1975a) hl tan s610 es posible hacer medidas

con facilidad de la fase cuando las fluctuaciones de ampli­

tud son importantes. Sin embargo en Protilorov et al. (1975)

se indica que La aproximaci6n de Rytov es suficiente para

describir correctamente el centelleo de fase en el régimen

de centelleo saturado, salvo en los casos de medidas de co­

rrelación a.frecuencias distintas.

El espectro espacial de fluctuaciones de fase pro­

ducido por, una fuente situada a distancia Z +D delobser­

vador (ver figura 5) es (1.19)
Z

! . (� I Z ):: i �� (�) u>s� (�-: ;Aj d?:S -1) 1

donde _ili'<p es el gradiente según z del espectro de potencia

del defasaje

(1.25)
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Fig. 5.- Geometría del centelleo interplanetario.
F = fuente, S = sol, O = observador.
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El espectro temporal 'W�/v) es la transformada de Abel

(1. 26)

para .:x¿,=..('1\¡) donde V es la velocidad del viento solar:
V

\AlS (y):.� WS (�, :: 1.�'" ) ( l. 27)

Si representamos por W� (�"�) el gradiente según z de W5 (:lQ.)
�

""5 C�I) = j W� (�. J z-�) d �

-1>

tendremos que W�(�u:o) es la contribución al espectro W5(';IJ..)
de una capa de espesor dz situada a una distancia z del

observador.

Por otra parte, para la fluctuación cuadrática media de la

fase <5') medida por el observador

< 52.> :: J � (�J Z) el � ( l. 29)
. .s

se puede definir i@lalmente su gradiente según z, <Si)J(a)
es decir la contribución de una capa de espesor dz situada

a una disntancia z del observador

(1.30)

Vamos a analizar los resultados obtenidos con los dos modelos

indicados para el medio interplanetario.
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En el caso de modelo gaussiano tenemos (1.10)�

CP� (�) ': e �f � _a2.�ZI2.}
e:. (8.""tr..y'/2.. ('>.'(""e)2. ¿ne2.> o.

3 �
a.2. q/Z.
2---re o

donde '+"0/2..� es el defasaje cuadrático medio producido por

la capa de espesor dz y se obtiene directamente

w� (:1;, )=)= {Tiñ. c. s 1

a.o¡<p Id aQ,�/¿) {ú ",l/l.? 'lIl ( (;I¡ IN'RI i!<f+7/2.)]
(1.31)

donde � es el ángulo definido mediante

� � ::: 2.::e IZo := � �/ \tal.. (1.32)

La forma del espectro es básicamente la misma que la del es­

pectro del defasaje introducido por la capa: una gaussiana

de tamaño a-l. (ver figura 6). Los efectos de propagaci6n
se introducen en el último término, que introduce una modu­

laci6n sobre la forma general del espectro: es la llamada

estructura de Fresnel. Como la posici6n de los máximos de di­

cha estructura depende de la distancia z a la capa, al ob­

tener el espectro global integrando para z

Z.

Ws (�,) = j W� ('�, I Z-�) d:a.
-J)

la estructura de Fresnel quedará muy suavizada y práctica­

mente no se observará. Por lo tanto en primera aproximaci6n

el espectro de potencia de fluctuaciones de fase producido

por una capa de pequeño espesor no depende de la distancia

a la capa.

tancia

La fluctuaci6n cuadrática media de fase a una dis­

de una capa fina difractante, <$2.1 (é) puede ha-z



WsO)
Ws(O)z=o

10-1

10-2

1

10-1 1
2Tlav/V

Lv
f--J

Fig. 6.- Modelo gaussiano. Espectro temporal de fluctuaciones de fase WS(y)/WS(O).
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Fig. 7.- Fluctuación cuadrática media de fase en función de la distancia a la pantalla
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llarse explicitamente y se obtiene (ver figura 7)

Para z = O se obtiene lógicamente

< 52.>' (� =.0) =- �� 2..

y para distancias z » z
o

I I ,-h/2.
< 511.> (a =G70) =.

2. \.fo

Por lo tanto, tendremos en primera aproximación para el mo­

delo gaussiano

z

WS (;Y¿,) -= � C)¡ rel- 0.2. (\+C()J"2.Z) 0tp 1-(l2..�,2.lz} j<rJi¡di!.l. 34)z
_ �

y para el defasaje cuadrático medio

(1.35)

Para el modelo potencial del medio interplanetario tenemos

(1.4), (1.5):
./ -erz.

cP 'f (�) ::. e (�I2.+ ':12L
1..+ � e: )

e :: 2 -rc-I/2. r (0(/2) (1 're')
2.
¿ni"-) Lo'O-e{

r(O(¡?»
Con lo que tendremos
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Para evaluar dicha integral consideremos los casos

limites de baja y alta frecuencia. Para el limite de baja

frecuencia ::e,.« % , teniendo en cuenta que {;:/i "» LO-1
tendremos que

I

J
' -rJ.I2..

j Z. -�

WS(�"�)�C (�I2.+�-tl.¡2.) d:<ez_-C S� ��t)�z.. d;e2. (1.37)

t. 1. -�/2.
La primera integral de (1.37) es del orden de \�IZ.+l..¿) ,

y es mucho mayor que la segunda, del orden de ('(J.t;:rrl.'2; Por
lo tanto, para bajas frecuencias tendremos que W� (�I / 2)
es independiente de z:

J
-0(/2..

W� ÚQI�O'�)::: e c�/-+�t+ t_;¿) j!:{>z. =
1-0{

_

r(�) �r0�<n!>Lo��(JJ2 2.+�z.-)2.
(1.38)

- 1(.

rc�)
I

•

Para el limite de frecuencia muy alta, :I<.,»{r</-e
2

el factor en cos de (1.36) oscila muy rápidamente para pe-

queñas variaciones de �, , por lo Que podemos sust í,tuirlo

por su valor medio, y tendremos, que el espectro suavizado

vale:

(1.39)

La función de estructura del def�8aje producido por la capa

de espesor dz a una distancia z será:

-OS (=-) -:: 4JWs ("", ,2.) ,�2. (� s/¿) J<l2,

y por lo tanto tenemos que si S> �a/k , o bien si la dis­

tanoia z es pequeña, coincide con la función de estructura

del defasaje introducido por la capa. En caso contrario,

5< �'2/R , o a distancias muy grandes de La capa, será la
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mitad de la funci6n de estructura del defasaje introducido

por la capa
..-1 "

'Dg eS) d� ;: \ D� (s)
� 12. :

_'

(1. 40)

Si integramos para todo el medio para hallar la contribu­

ci6n de todas las capas, tendremos para � ce Lo
z

])$ (s) =- e'. ) <�2.)ot�
-"D

(1.41)

donde

C' =: �
5-{;\

,Iz. r(2-o(l2.) ("ref Lo�-o{2-
" (1.42)

C<-z r(�)z,

y � es un factor entre 1 y 1/2 según el valor de S

5» �Zík .f=�
I s« �Z/k � = -1/2-

Como resumen de los resultados obtenidos puede de-

cirse que la fase medida por el observador coincide práctica­

mente con el defasaje introducido por el medio interplaneta­

rio, siendo los efectos de propagaci6n hasta el observador

despreciables en la mayoría de los casos. En el modelo gau­

ssiano, los efectos de propagaci6n son apreciables para dis-

tancias mayores que Z (1.31), (1.33):
o

Z > Z = ka2 = 3U.A. (J\ = 13 cm, a = 102 km)
I'V o

y en el potencial para distancias mayores que kL
2

o
(1.37):'

2 8
Z » kL = 3 x 10 U. A.

IV .

o
(1\ = 13 cm, L

o

6
= 10 km)

Esta es la mayor diferencia con el centelleo de in­

tensidad, en que los efectos de difracci6n son muy importan-
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tes. Por lo tanto la observaci6n del espectro de fluctuacio­

nes de fase Ws Cv), o de la funci6n de estructura del defa­

saje, DS (t.) permite conocer de forma directa el defasaje

introducido por el medio interplanetario y el espectro de

fluctuaciones de densidad electr6nica, �V1Q. ('4)
La dependencia de las observaciones con los pará­

metros geométricos queda reducida a la integral sobre la vi­

sual de la fluctuaci6n cuadrática media de electrones (1.34),

(1.35), (1.41):
Z

I:: J < (l�2. > d 0i:!:

-»

Si la dependencia de <0e.2.) con la distancia al sol es del ti-

po indicado en (1.1)

-: 'ti e_'2-> o<:. R-(3
tendremos que, en función del valor de(nl) a la mínima distancia

�l-?a/p

f -fIl-O +u.
�) cÁl.l.. ( l. 43 )

-"'D/p

donde P = 5t2M. E. es la distancia minima al sol de la visuál,

en unidades astron6micas y e es la elongaci6n solar de la

fuente. Si tomamos el valor usual de (3 = 4, se puede calcu­

lar la integral explicitamente (ver figuras 8 y 9)

(1.44)

donde Ó es el ángulo sol-fuente-observador. (ver figura 5).
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2.- MEDIDAS EXPERIMENTALES

2.1.- Medida de la fase

Es imprescindible, para poder interpretar datos

experimentales sobre centelleo de fase, analizar con deta­

lle qué es exactamente lo que se mide y de qué forma se mi­

de. En este caso los datos sobre centelleo de fase son ob­

tenidos a partir de los datos del seguimiento Doppler de

varias sondas interplanetarias realizado en la Estación

Espacial de Madrid.

En la figura 10 se esquematiza la forma en que se

realiza el seguimiento Doppler "de dos caminos" (two-way

Doppler). En esta modalidad la estación de seguirrdento compa­
ra la frecuencia de la señal que está mandando con la fre­

cuencia de la misma señal reflejada en la nave espacial que

se está siguiendo. La diferencia de frecuencia es debida

principalmente a la velocidad radial de la nave respecto a

la estación de seguimiento. De forma más detallada el pro­

ceso es el siguiente: la estación manda una seüaL cuya por­

tadora está generada por un oscilador local, con una frecuen-

cia (angular) W�I del orden de 2.2G Hz (banda S). La

sonda interplanetaria recibe esta señal con una frecuencia

distinta, CU�R , debido a la velocidad radial de la sonda,
.

R • Teniendo en cuenta que R «c , la relación entre las

frecuencias es:

(2.1)
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El receptor de .la sonda espacial construye una estimación

de la fase y la frecuencia de la señal recibida y multipl:il­
ca coherentemente la frecuencia de la señal por el factor

G , que en nuestro caso es, para la banda S,

G = 240/221 (2.2)

La frecuencia emitida por la sonda WST es por lo tanto

La frecuencia recibida por la estación de seguimiento

difiere de la anterior en el corrimiento Doppler durante el

camino de vuelta:

La señal recibida es trasladada en frecuencia una frecuencia

C0RE� de 1 MHz. Esto se hace para poder distinguir los co­

rrimientos Doppler de frecuencia positivos y negativos. La

señal se compara con la del oscilador local, de forma que la

señal a la entrada del contador Doppler tiene una frecuencia

Wp dada por

(2.3)

Si tenemos en cuenta los defasajes introducidos durante los

caminos de ida y de vuelta de la señal que no son debidos

al efecto Doppler, Sr y Sv respectivamente, tendremos que,

de hecho, la frecuencia es

(2.4)

Por lo tanto la señal a la entrada del contador Doppler es

de la forma cos( <f (t)), donde <P(t) es la fase instantánea

dada por

(2.5)
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donde S (t) , considerando que G es del orden de la uni­

dad, es la fluctuación de fas e total de la e ería.L durante

su propagación por el medio interplanetario durante el ca­

mino de ida y de vuelta. El contador Doppler mide la fase da­

da por (2.5) , acumulando, a partir de un instante de tiem­

po dado al principio del seguimiento, el mimero de ciclos

de la señal y proporcionando una lectura C. cada interva-
l

lode tiempo T (normalmente 1 minuto). Para obtener una re-

solución mayor que un ciclo, otro contador, el IIDoppler Re­

solver", proporciona además la fracción de ciclo en el ins­

tante del comando de lectura dado al contador (ver figura 11).
La precisión de la medida del "Doppler Resolver", R., es de

a
-8

10 segundos. De esta forma la variación de fase entre el

vendrá dado por la dife-

rencia entre las dos lecturas consecutivas, Ci_l y Ci
del contador Doppler. La variación de fase entre los instan­

tes t.
1 y t. será aproximadamente

J.- J.

(2.6)

Es usual definir el valor instantáneo de la frecuencia Doppler

(2.7)

El valor esperado de la frecuencia Doppler instantánea es la
-

frecuencia Doppler fn. La desviación respecto al valor espe-

rado viene dado por el defasaje producido por la propagación,

es decir el centelleo de fase:
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T
�-I T·A

Fig. 11.- Salida del contador Doppler. En el instante Ti se

leen el número de ciclos C. contados hasta el ins-
1

tante T. y el tiempo R. desde T. hasta el inicio
1 1 1

del siguiente ciclo.

zz

t:;_--___. �
tr-EMISOR a sotJt>A OB5ERV.�
Fig. 12.- Representación cualitativa de la fluctuación cuadrá­

tica media de densidad electrónica a lo largo de la

trayectoria de ida y vuelta de la señal.
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Sin embargo es dificil separar las contribuciones a las fluc­

tuaciones de frecuencia dadas por (2.8) del centelleo de fase
•

y de las variaciones de la velocidad radial R y de las ines-

tabilidades del oscilador local. La frecuencia Doppler espe-

no se mantiene constante durante todo un se-

guimiento, cuya duración es tipicamente de varias horas. El

principal efecto es sin duda el de las variaciones de veloci­

dad 'radial de la sonda debido al movimiento de la 'T'í.er-r-a, Es­

te efecto, sin embargo, es posible tenerlo en cuenta y elimi­

narlo. otro efecto es el de las pequeffas inestabilidades de

la trayectoria. Este efecto produce variaciones de baja fre­

cuencia en la frecuencia Doppler recibida, que, por lo tanto,

serán imposibles de separar de los efectos del centelleo in­

terplanetario a bajas f'r-ecueno í.as ,

Estos efectos es posible eliminarlos utilizando mé­

todos más aofí.st í.f í.cadoe de seguimiento, como es el Doppler

diferencial' en banda S y banda X , descrito en 'Noo (1975)

y utilizado para el centelleo de fase en Woo et al. (1976).

En nuestro caso la única solución es trabajar únicamente con

las fluctuaciones de fase de alta frecuencia y en particular,

trabajar con las diferencias de fase dadas por (2.8), que es

equivalente a aplicar a las fluctuaciones de fase S(t) un

filtro pasa alto de frecuencia de corte T-l (ver ecuación

2.11). La comprobación última de que las fluctuaciones de

fase medidas no son debidas a efectos de trayectoria de la

sonda o a inestabilidades del oscilador de la estación de se­

guimiento está en ver su dependencia con la distancia al s01

de la visual a la sonda interplanetaria. Esta dependencia,

tal como se ve en el apartado 2.4, corresponde bien a lo es-
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perado según la teoria del centelleo de fase desarrollada en

1.5 y es lo bastante marcada como para justificar plenamente

nuestra suposición. A este respecto, Berman y Rockwell (1975)

y Berman (1976) encuentran una dependencia del tipo p-2.58
para la desviaci6n cuadrática de frecuencia Doppler

ó ef'Lrrí-«

da en (2.9).

2.2. Parámetros teóricos estimables

A partir de los datos de frecuencia Doppler es po­

sible determinar la desviaci6n cuadrática media de frecuencia,

d , llamado habitualmente ruido Doppler

En función de la función de autocorrelación del defasaje

R" ( t ) Y t eni endo en cuenta (2. 8), vi ene dado por
u

2. I lO o r:.] ])$ (-r)
ÓT '::, .2. RS (o) - (\$ �-r) :::---

4 '1l2 TZ. (.¡ 11 z.T 2.. (2.9)

donde Ds(t) es la funci6n de estructura del defasaje. De

forma más general, la función de autocorrelaci6n de las

fluctuaciones de frecuencia � (t) viene dada por:
T

R"" (t):::
\ [2 RS (i:) - Rs (-l+T) - R.s (t-T)l (2.10)

V-T 411'LT2. :.1
donde se obtiene, haciendo t = O ,el cuadrado del ruido

Doppler, Ó2.T . La transformada de Fourier de (2.10) nos

da la relaci6n entre los espectros de potencia de las f'Luc=

tuaciones de frecuencia y de fase:

(2.11)
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Para relacionar las ecuaciones (2.9), (2.10) Y

(2.11) con los resultados obtenidos en el apartado 1.5

hay que tener en cuenta un factor adicional que es el que

la señal efectúa dos caminos por el medio interplanetario:

uno de ida a la sonda y otro de vuelta a la estación de

seguimiento. Por lo tanto a lo largo de la trayectoria de

la señal, de longitud 2(Z + D) , la fluctuación cuad�ática

media de densidad electr6nica, < n 2> ,pasa por dos má-
e

ximos a distancias Z + 2D Y Z del observador, que corres-

ponden al punto de mayor proximidad al sol en el camino de

ida y de vuelta, respectivamente (figura 12). Este hecho

es irrelevante para el modelo potencial del medio interpla­

netario ya que los efectos de propagación aparecen sólo pa­

ra distancias del orden de kL 2. Por lo tanto bastará mul-
o

tiplicar la expresión (1.41) y sus equivalentes por un fac-

tor 2.

En particular, para el espectro temporal de fluc­

tuaciones de fase Ws (v) , teniendo en cuenta que en la prác­

tica sólo se podrá determinar para frecuencias ..¡<� < 0.5 He,2T

podemos utilizar la aproximación de baja frecuencia dada por
.

2
(1.38), válida hasta distancias de 10 U.A. del observador

y se obtiene para V »V/Z'ttLo IV loLtH:c
2. 1- eX.

Ws (y) = c.. J <Yle�>d'G-' V (2.l2)
-p

.;. �-o( 2. VO(�2. I
3-0{

e, = (QT{ ) 1)( -3 Cí\ Ce.) L-o

2

Para la función de estructura, con las condiciones equivalen­

tes a las anteriores, 0.1 s < t <104 s , tendremos
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z..

"bs (�) � e'. J <Ylee.> J.-c: . t
C(-z..

-D (2.13)

el _ 2
6-0<

171/2. r(z. -0</2) (�r�)2. V
0.-2.

4
3-0{

-

� - z. r (al;:3)
Para el modelo gaussiano los efectos de propagación son im-

2
portantes para distancias mayores que ka ,pero es inme-

diato generalizar las expresiones (1.34) y (1.35) para ob­

tener, en primera aproximación
Z

Ws (y)= e . J <nll d �. Qyp � - (Q-rrtA-v)'l"/Z ,,1..}
-'])

_ 1/2.. 1/2. .

( 2. 14 )
(2. + COJ �z + COJ 12')

y
-z

<52.> =.�T(IZ ()¡re_)'Z- a.. (2+ C()J'l.fz+COJ'2.fz,)· f <Y1e.�> d�
-]) (2.15)

donde ?2... y �z.' son Los ángulos auxiliares definidos por

Los dos modelos predicen resultados distintos en

cuanto a la dependencia del ruido Doppler con el intervalo de

muestreo. Para el modelo potencial, obtenemos, a partir de

( 2. 9 ) y (2. 13), para T << L /»
o

ó� o( T o<-Lf
(2.17)

mientras que para el modelo gaussiano, para T» a/V ,

tendremos que Rs(T) �(Rs(O) y por lo tanto
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�?.T z TI -2-
"5 (o) o<: T

(2.18)

Asimismo, la forma del espectro Wfb es distinta. Para el

modelo pot enc La.h , para frecuencias .J,» V/Z-rc'-o, tenemos que

(2.19)

mientras que para el modelo gaussiano se comporta como una

gaussiana de anchura V / .e-rz. a. rv -1 ti �

'vJ� (�) o<. �f1- �Y2.. (V/l!TC..o.)z.'l¡ (2.20)
S�2.. "TJ -'>' )

y por lo tanto no parece dificil po den d.í s t í ngutzr entre am-

bos comportamientos en el rango de frecuencias 10-4 Hz <y,l Hz.

2.3.- Análisis de datos

Los datos experimentales de centelleo de fase que

se han analizado son los del seguimiento Doppler de la sonda

Pioneer 11 realizado por la Instalación de Cebreros de la

Estaci6n Espacial de Madrid. Correspondem a los días 11 al

16 de agosto de 1977, cuando la sonda estaba cerca de su con­

junción solar. Para el dia central del citado intervalo la

elongaci6n salan era de 11�7, equivalentes a 0.20 UA o 4� R@,
la distancia Tierra-sonda era de 5.5 UA y la latitud helio­

céntrica de 9?� . Los datos de seguimiento se obtienen sobre

cinta magnética de ordenador, generada en la Estaci6n Espa­

cial de Madrid, organi zada a base de registros de 56. carac­

teres de longitud. La informaci6n contenida en cada registro

se muestra en: la Tabla l. Los valores de la frecuencia Doppler

están dados cada minuto y se dispone para cada día de unas



1-2

caracteres

3-4

5-6

. " . . " " " "

49

'TABLA 1

Instalación de la Deep Space Network.
61 = Robledo 1, 62 = Cebreros, 63 = Robledo 11

código de formato

identificación de la sonda espacial

7-10 ••.••.• código de los parámetros de la estación

11-16

17-19

20-29

30-32

33-43

44-49

50-55

" " " " " "

. " " " " .

" " " " " .

" " " " " e
..

tiempo universal HHMMSS

dia del año

lectura del contador Doppler, en ciclos. Contie­
ne las 10 cifras menos significativ�s, es decir,
da el valor del contador, módulo 1010
lectura del "Doppler Resolverll en unidades de

10-8 seg

las nueve primeras cifras corresponden al valor
del excitador del VCO, en base 8. Proporciona
el valor de la frecuencia de emisión que viene
dada por

fGT = 96(22.5 x 106 - 9.569 x 1012/EVOOu.g. ,en Hz

ángulo horario local H de la sonda, en milésimas
de grado; O � H � 90000 o 270000' H � 359999

declinación S de la sonda, en milésimas de gra­

do; O � Ó � 90000 o 270000 � á � 359999
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ocho horas y media de datos. Además, para los dias 12 y 14

se dispone de intervalos de 1 hora en que las muestras es­

tán dadas cada segundo.

El análisis de datos se ha realizado en el ordena­

dor FACOM 230-25 del Centro de cálculo de la Universidad

Politécnica de Barcelona. El proceso consiste básicamente

en la lectura y filtrado de la frecuencia Doppler y en el

cálculo del ruido Doppler y del espectro temporal de potencia.

El filtrado se realiza para eliminar las lentas

variaciones del valor med.ío < fD) • Primero se elimina el

efecto de rotaci6n de la Tierra, que produce una modulación

senoidal de la frecuencia con un periodo de 24 horas. La

frecuencia Doppler producida por este efecto, fDR, vale

donde _QT es la velocidad angular de la Ti erra, R es el

radio geocéntrico, � la latí tud geocéntrica, H y d el án­

gulo horario y la declinación de la sonda. La diferencia en­

tre la frecuencia leida y fDR proporciona una frecuencia

Doppler que presenta pocas variaciones de largo periodo du­

rante el seguimiento.

Para los datos a un segundo de intervalo se han

filtrado las componentes residuales de baja frecuencia ajus­

tando un polinomio de grado 5 a series consecutivas de 850

puntos y tomando las diferencias respecto al poLí.nomí,o., El

método de ajuste empleado es el de polinomios ortogonales

(Fr�berg, 1974), que permite controlar la variación del error

cuadrático medio del ajuste al aumentar el grado del polt-
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nomio. Para los datos a un minuto de intervalo, donde son

más notables las lentas variaciones de la frecuencia Doppler,
se ha aplicado además un filtro convolutivo pasa-alto

(BracewelJJ, 1965). La ventana adoptada para calcular 1a

media corrida es una ventana triangular, debido al compro­

miso entre rapidez de cálculo y bajo nivel de l6bulos late­

rales en el espectro de la ventana. El ancho de la ventana,

que determina la frecuencia de corte del filtro, se ha toma­

do en 7 puntos.

El cálculo del ruido Doppler se efectúa a partir

de los datos filtrados calculando el valor medio y la des­

viaci6n cuadrática media en segmentos de 14 minutos para los

datos a 1 segundo de intervalo y de 30 minutos en los datos

a 1 minuto. Para evitar la influencia de valores posible­

mente erróneos que afectan mucho el valor del momento de or­

den 2, se eliminan los puntos que se apartan de la media

más de 3.5 veces la desviaci6n cuadrática media. Para una

distribuci6n de probabilidad normal ésto supondria la eli­

minaci6n de .uno de cada tres mi1 puntos. Luego se vuelve a

calcular el valor medio y la desviaci6n hasta que el proce­

so converge. Para controlar el proceso se calcula también

el histograma de valores.

El cálculo del espectro temporal de frecuencia se

hace a partir de los datos filtrados. Se obtiene un espectro

de baja frecuencia, correspondiente a los datos con inter­

valo de 1 minuto y un espectro de alta frecuencia con los

datos a 1 segundo de intervalo. Para caLcu.l.a'r ambos espec­

tros se utiliza una rutina clásica de transformada rápida

de Fourier (Oran Brighan, 1974) para hallar la tra�sforma-
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da de Fourier de segmentos de datos de 256 puntos, multipli­
cados por una ventana de Hanning (Blackman & Tukey, 1959).
Para el espectro de baja frecuencia se han promediado un to­

tal de 13 espectros, con una resoluci6n espectral de 6.51E-5Hz

y una frecuencia de Nyquist de 8.33E-3Hz. El espectro de al­

ta frecuencia tiene una resoluci6n espectral de 3.91E-3Hz y

una frecuencia de Nyquist de 0.50Hz, resultando del promedio

de 40 determinaciones independientes del espectro. Para pa-
. ,

sar de los espectros calculados, que corresponden al espec-

tro de fluctuaciones de frecuencia Doppler 'Wf.j, , al es­

Ws ' se dividen ambos es­

la relaci6n dada por (2.11),

pectro de fluctuaciones de fase
2

pectros por sen 'TCY T , según

lo cual hace aumentar el error en la parte de baja frecuen­

cia de cada uno de los espectros. Un efecto oue hay que te­

ner en cuenta es el de "aliasing", es decir la aparici6n de

altas frecuencias por debajo de la frecuencia de Nyquist

debido al muestreo de la señal antes de elLminar dichas

componentes. La correcci6n se efectúa suponiendo que el es­

pectro real tiene la misma forma para las frecuencias su­

periores a la de Nyquist (Russell, 1971), es decir WS (Y)oc. ",-�
Se ajusta esta funci6n al espectro obtenido, se calcula el

efecto de "aliasing" y se vuelve a ajustar el valor de p
hasta que el proceso converge. La correcci6n ha resultado

cuantitativamente poco importante para ambos espectros.

2.4.- Resultad�y discusi6n

El valor del ruido Doppler Ó calculado con el mé­

todo indicado en 2.3 que se ha obtenido es el siguiente
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Tl = 1 s

T2 = 60 s

8..
= 0.104 !" 0.008 Hz

St = 0.054 � 0.004 Hz
(2.22)

Los errores indicados son las desviaciones cuadráticas medias

de las distintas determinaciones. Estos valores del ruido

Doppler deberían corregirse del ruído Doppler instrumental,
debido principalmente a las inestabilidades de fase del os­

cilador patrón de la estación de seguimiento. Puede consi­

derarse una estimación de su valor el ruído Dpppler medio

medido para sondas a gran distancia angular del sol, Que es

de 0.003 Hz (Berman & Rockwell, 1975), (Woo, 1977), por lo

que la corrección resulta inapreciable.

A partir de estos valores de á , es posible de­

terminar el índice � de la ley potencial del espectro de

fluctuaciones de densidad electrónica (1.4). Se verifica la

relación (2.17) puesto que tanto Tl como T2 son mucho

menores que Lo/v 1\1104 s y por lo tanto tenemos

4-�

:� ,. (:.: ) T
de lo que deducimos un valor de

ex = 3.68 ± 0.12 (2.23)

Este valor no difiere significativamente del valor de O(
11

para el espectro clásico de Kolmogorov, � , y está de

acuerdo con los valores medidos por 'Noo et al. (1976) (O<fV3.7)

mediante medidas del espectro de fluctuaciones de fase y las

medidas realizadas directamente con sondas interplanetarias

por Unti et al. (1973) (ex N3.6). Los valores de � obtenidos

a partir de medidas de centelleo de intensidad varían entre
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los obtenidos por Lovelace et al. (1970) (�� 3.5 a 4.5) y

los de Coles et al. (1974) (CXrv3), pero hay que tener en

cuenta que en este caso el valor de ex. depende de la estruc­

tura angular de la radiofuente observada, lo que hace menos

segura su determinaci6n. La determinaci6n de � a partir
del ruído Doppler es un método más precisó y sencillo que

los hasta ahora utilizados en centelleo, de ajuste a partir
de los espectros de fluctuaciones de fase o de intensidad.

Es necesario comprobar que la observaci6n se ha

realizado en condiciones de centelleo no saturado o scattering

débil, para asegurar la validez de las ecuaciones utilizadas.

Para ello calculamos el valor del índice de centelleo a par­

tir de la función de estructura del defasaje (1.24 biS),
(2.9):

2-
- 'fV\ = K (o<) 1>cp ( �Zitt)

con lo que se obtiene

2 -2
m = l. 2 )( 10 < < 1

lo que confirma la validez de la hip6tesis de centelleo no

saturado.

Vamos a interpretar los valores medidos de ruido

Doppler en términos del modelo gaussiano para el medio in­

terplanetario (1.3). Si tomamos para el tamaño de correla-

ción de las fluctuaciones de densidad electrónica, a_ , el

valor habitualmente medido en observaciones de centelleo

interplanetario de intensidad de 102 km (p.ej. Ekers & Little,

1971), se verifica la relaci6n (2.18) y tendríamos
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lo que difiere considerablemente del valor medido experimen­

talmente, del orden de 2. Para poder interpretarlo experi-
mentalment e vamos a suponer que T. "V � «eT'2.. , que se ve-

V
rificará siempre que el tamaño de correlaci6n, �, sea me-

nor de 2 x 104 km • En estas condiciones tendremos, a partir
de (1.11) y (2.9)

(2.24)

Con los valores de (2.22) se obtiene

a
= 2.2 x 10" s

v

y para el valor habitual de V = 400 km/s
�

resulta � � �)< \0 � rt\..

Como resumen de las medidas de ruido Doppler po­

demos decir que el modelo potencial proporciona una interpre­
taci6n directa y natural de los resultados experimentales,

obteniéndose un valor del índice � concordante con los ob­

tenidos a partir de métodos experimentales diversos. El mode­

lo gaussiano permite también interpretar los resultados, ya

Que, de hecho, cualquier modelo, con un valor adecuado de

sus parámetros, permite explicar una observaci6n concreta.

Sin embargo, si tenemos en cuenta no s610 las presentes me­

didas de centelleo de fase, sino también las medidas de cen­

telleo de intensidad, el modelo gaussiano resulta menos

coherente, en el sentido de que necesita dos tamaños carac­

terísticos distintos de las burbujas de plasma del medio

interplanetario, de 102 km para el de centelleo de inten­

sidad y de 104 km para las presentes medidas de centelleo
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de fase. Esto sin embargo no quiere decir que sea incorrec­

ta la interpretaci6n de una experiencia concreta a base del

modelo gaussiano, tal como hace el grupo de Cambridge para

la medida de tamaños angulares de radiofuentes.

Unicamente puede decirse que para el conjunto de

medidas realizadas hasta ahora sobre el medio interplaneta­

rio, el modelo potencial proporciona una interpretaci6n más

sencilla y más independiente de la observación concreta. Ese

es tal vez el sentido que habria que dar a la polémica sur­

gida hacia el año 1972 entre el grupo de Cambridge y el gru­

po de California sobre la validez del modelo gaussiano para

interpretar el centelleo interplanetario.

En otro orden de cosas, el valor del ruido Doppler

permite estimar la integral, a lo largo de la visual, de la

fluctuación cuadrática media de densidad electr6nica. Sin

embargo hay que tener en cuenta que dicha determinaci6n, asi

como la determinaci6n del defasaje cuadrático medio o cual­

quier otra que suponga una integración sobre todo el espec-

tro espacial de fluctuaciones de densidad <P (le.(�) ,dep en-

de drásticamente del comportamiento a bajas frecuencias del

espectro, reflejado aqui en el valor de la escala de cohe­

rencia externa L
o

La forma del espectro a bajas frecuencias es com­

pletamente desconocida, y s610 se dispone de una idea del

orden de magnitud de Lo I
de 106 km .I(Intriligator & Wolfe,

1970), por lo que esta determinación sólo tiene algún sen­

tido en cuanto al orden de magnitud. A partir de (2.9) y

(2.13) se obtiene
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J
,,� re o( A3) -t: ¿-o( rx-3 4-0< '2.

<ni"> ele =� 'rt. T (ArQ.) V L, T eS (T)�(f-O( r (2.- �)
Y utilizando el valor del ruido Doppler a 1 segundo, el va-

6lor de � ya determinado, V = 400 km/s y L = 10 km
o

se obtiene

J < '" 2.> A I l:" 1011 r.�:'. L. .

'Ie. (,Ac=", "J x V""" IUM.

o bien, a partir de (1.44), la desviación cuadrática media

de densidad electrónica a una distancia 0.20 UA del sol

que es posible extrapolar hasta 1 UA • Suponiendo � = 4

en (1.1):

Estos resultados son del mismo orden de magnitud que los va­

lores habitualmente aceptados sobre el medio interplanetario,

pero realmente es muy discutible el significado fisico que

puede tener una medida de la fluctuación cuadrática media

de densidad electrónica del medio interplanetario.

En cuanto a los espectros de potencia temporales

calculado� en las Figuras 13 y 14 se presentan los espectros

de fluctuaciones de frecuencia Doppler W�(y) de baja y alta

frecuencia y los correspondientes espectros de fluctuaciones

de fase vJG (y) . A pesar de la indeterminación introducida

en la parte de baja frecuencia de cada uno de los espectros

al dividir por el factor en
2

sen ,los dos espectros con-

cuerdan bien en la zona de frecuencia común, tal como se

muestra en la Figura 15. Esto da idea de que se dispone de

una correcta estimación del espectro de fluctuaciones de fase
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Fig.13.- Espectro de potencia de fluctuaciones de frecuencia DopplerWb(�) (curva inferior) y de
faseVJs(�} (curva superior) correspondientes a los datos a un minuto de�ntervalo de miuestreo.
Resoluci6n espectral = 6.51E-5 Hz. Frecuencia de Nyquist = 8.33E-3 Hz. El número de espectros
promediados es 13.
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Fig.14.- Idem figura 13 con los datos a un segundo de intervalo de muestreo. Resolución espectral=
3.91E-3Hz. Frecuencia de Nyquist = 0.5 Hz. El número de espectros promediados es de 40.
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dentro del rango de frecuencias de 10
-4·

Hz a 0.5 Hz. El

pico oue aparece en el espectro de alta frecuencia corres­

ponde a una frecuencia de 0.164 Hz � 0.004 y es estadisti­

camente significativo. Su origen es sin duda instrumental y

corresponde seguramente a una modulación a 1.2 Hz de la

ganancia del preamplificador maser de la estación de segui­

miento ('.'cross head modulation") que, por efecto de "aliasing"

aparece a esta frecuencia, aunque hay un error de un 3%
sobre la frecuencia nominal de 1.2 Hz. El pico no se ha eli­

minado de los datos porque su energia es muy pequeña com­

parada con la del resto del espectro.

El espectro obtenido concuerda bien con los obte­

nidos por 'Nao et al. (1976) y Woo (1977), pero extiende el

rango de frecuencias medidas en un orden de magnitud, hasta

0.5 Hz.

Se ha ajustado una curva potencial A -p
. .y al

conjunto de los dos espectros, minimizando la suma de los

cuadrados de las diferencias de los logaritmos del espectro

experimental y del teórico. Los valores hallados son

A = l. 26 x 10
- 3

p = 2.72:t0.33

Los errores indicados corresponden a un aumento el doble de

la variancia del ajuste. A partir de (2.19) vemos que el va­

lor de p corresponde a un valor de o{ que concuerda perfec­

tamente con el hallado a partir de las medidas de ruido

Doppler, pero con un error bastante mayor en este caso. Pa-.

ra el valor de. � hallado anteriormente, el mejor ajuste

del espectro se consigue con los valores
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Fig. 15.- Combinaci6n de los espectros de fluctuaciones de fase de las figuras 13 y 14, corre��d�� de

2 -1
"aliasing". La linea superpuesta es la mej or aproximaci6n potencial del espectro: 1. 26E-3 v . (rad Hz )
La barra de error indica el error cuadrático medio del ajuste.
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A = l. 47 x 10
-3

(2.25)
p = 2.68

siendo el error cuadrático medio del ajuste prácticamente

igual al minimo.

Al igual que en el caso anterior la interpretación
del espectro temporal dentro del marco del modelo gaussiano

es algo problemática porque se necesita una gran turbulen­

cia de velocidades del viento solar transversales a la visual

para explicar la deformación de un espectro gaussiano corno

(2.14) hasta el medido experimentalmente. Dicha turbulencia

no es observada experimentalmente (Coles et al. 1974) en las

medidas de centelleo de intensidad con varias antenas.

Para comparar nuestros resultados con los obteni­

dos por otros métodos para el mismo rango de frecuencias, es

posible calcular a partir del espectro temporal de fluctua­

ciones de fase el espectro temporal de fluctuaciones de den­

sidad medido "in si tul! por una sonda interplanetaria, Woe (�)
En efecto, tenemos

y, a partir de (1.4) y (1.5) se obtiene

Comparando con el espectro de fluctuaciones de fase (2.12)

se obtiene, a 1 DA del sol,
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frecuencia (Hz)

Fig. 16.- Espectro de potencia de fluctuaciones de densidad

electrónica deducido del presente trabajo (E), comparado con

espectros de potencia de fluctuaciones de densidad de proto­
nes observados por Intrigator & Wolfe (1970) (IW) y Intrili­

gator (1974) (1) con la sonda Pioneer 6 y por Unti, Neugebauer
& Goldstein (1973) (UNG) con el satélite OGO-5 •
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1/2. r (o{ -2..) -2-

'W." (v)::. 'T( z::: (A íe)�
r (��)

relación que s610 depende de la velocidad V y. de � (que
se ha tomado igual a 4)Y por lo tanto está libre de paráme­

trps mal conocidos. Utilizando � = 3.68, V = 400 km/s y

los valores de (2.25). se obtiene

\.1 -4
vv

he. (�) = b.58 x \0

En la Figura 16 se representa este espectro, junto con de­

terminaciones directas del espectro de fluctuaciones de den­

sidad de protones realizadas por Intrigator & Wolfe (1970)
-4 -3

en el rango 10 Hz- 10 Hz con la sonda Pioneer 6;

Intrigator (1974) en el rango 10-3 Hz-IO-2 Hz con la mis­

ma sonda y Unti et al. (1973) para las altas frecuencias de

10-2 Hz a 101 Hz , con el satélite OGO-5. La concordancia

es aceptable, sobre todo teniendo en cuenta que nuestra de­

terminación corresponde s610 a la media de seis dias, y di­

chos autores advierten variaciones significativas del nivel

de sus espectros de hasta un orden de magnitud en días dis­

tintos.

Nuestras medidas parecen confirmar la existencia

de una continuidad en el rango de 10
-4

Hz a 0.5 Hz en

el espectro de fluctuaciones de densidad electr6nica del

medio interplanetario.

A modo de conclusión, es importante destacar de este

trabajo la importancia de la relación hallada entre el ruido

Doppler y la función de estructura del defasaje, lo que, jun­

to con el hecho de que los efectos de propagación para la fase

son muy poco importantes, permite ajustar de un modo muy sen-

cillo y directo la forma del espectro de potencia espacial
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de fluctuaciones de densidad electrónica del medio interpla­

netario. El valor hallado para el índice de la ley potencial,

� concuerda con el determinado por distintos métodos por

otros autores y con el determinado a partir del espectro tem­

poral de fluctuaciones de fase en este mismo trabajo. Dicho

espectro ha sido calculado hasta una frecuencia de 0.5 Hz,
lo �ue extiende en un orden de magnitud las determinaciones

hasta ahora existentes. AsÍillismo resulta concordante con me­

diciones del espectro de potencia de las fluctuaciones de den­

sidad de protones, realizadas directamente con sondas inter­

planetarias. Por otra parte, la interpretación da las medidas

de ruido Doppler a partir de un modelo gaussiano para el es­

pectro espacial de fluctuaciones de densidad electrónica da

lugar a valores del tamaño de correlación, a, dos órdenes

de magnitud por encima del valor habitualmente medido en cen­

telleo de intensidad, lo �ue confirma la idea de �ue el mod,�lo

potencial da cuenta de una forma más coherente del conjunto de

medidas de �ue se dispone en la actualidad sobre la densidad

electrónica del medio interplanetario.
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