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RESUMEN

En base a las observaciones del Hard X-ray Imaging
Spectirometer combinadas con dateos en otros rangos de enerala ¥y
mecdiciones del campo magnético vectorial, se analizd una serie
de oventos de distinta intensidad dentro de lasz fulguraciones
zolares. De este estudio se ha encontrado que:

- Ly energia liberada en estos fendmenos activos solares, decde

las  tulguracicones de dos bandas hasta las recientemente

<
. . . -3 -4 . -
dezcubiertaz microfulguraciones (10 - 10 veces mas débiles
que las primeras?, esta contenida previamente en las
eslructuras magnélicas. En éstaz se almacena en forma de

corrientes generadas por los movimientos folosteéericos o
subfntosféricos.

= Del analicis cvonjunto de las fulguraciones incluidas en este
trabajo, complementado por estudios previos de otros autores,
se infiere que la geometrfa basica en la que se dJdesarrollan
esta dada por mas de una estructura magnética o dipolo. La
interacciodn entre ellas es la que produce el “disparo'” de la
fuluimracidn e induce la liberacion de la energia acumulada. La
asimelria observada, en ciertos casos, en la evolucidén de la
enerdglia térmica de los distintos dipolos estia relacionada con
el nivel de energia almacenada dentro de los mismos.

= La:z microfulguraciones comparlen caracteristicas comunes con
las fulguraciones, como el hecho de desarrollarse en mas de una
estructura dipolar y de que su “disparo" se dJdebe a 1la
interaccidn entre éstas. Los resultados del analisis global de

la energia liberada en estos eventos menores sugiere gue pueden



ser 1mportantes para el calentamiento de la corona activa.

- En el caso de las fulguraciones dinamicas, la evolucidén
térmica de regiones a distintas alturas en la corona indica la
formaci&én de arcos cerrados por reconexidén del campo magnético
en la fase de prefulguracién.

- Fara el evento mas energético y mejor observado, en el que
los datos favorecen la interpretacidn no térmica durante la
fase impulsiva, se ha determinado un valor maximo de =~ 70% para
la eficiencia en aceleracién del mecanismo de liberacién de
energi a.

-~ En esta misma ftase, el balance de energia del sistema de
estructuras en cada evento estid dado por 1la presencia de
pérdidas conductivas compensadas por un flujo de material
evaporado desde la cromésfera mas una fuente de energia
adicional. En todos los casos estudiados la energia perdida por
conduccidédn hacia la cromésfera es comparable a la que ingresa
por evaporacioén.

- La evolucidn durante la fase gradual en las fulguraciones
dinamicas estA de acuerdo con los modelos clasicos; éstos
suponen gque el mecanismo de reconexidn, en la lamina de
corriente ubicada por encima de los arcos (postdfulguracidén, es
estacionario. Sin embargo, se ha encontrado que si se
interpretan las observaciones en rayos X duros en términos del
modelo tLérmico, éstas requeririan la formacidn simultanea de
varias zonas a muy alta temperatura CT° =z S00 10° K>. Estos
resultados sugieren que el proceso no seria estacionario,
pudiendo darse esta distribucidn térmica a partir del

desarrollo de una inestabilidad del tipo "tearing”.



INTRODUCCION

Exi sten pocos fenémenos que hayan despertado tanto interés
entre los clientificos dedicados a la investigaciédn solar, como
las manifestaciones de una liberacién violenta de energia
cx 10 erg en =~ 10> - 10° s, en los casos extremosd) a la que

se denominara fulguracidédn solar.

lLa actividad solar se pone de manifiesto de numerosas
formas. Al gunos eventos menor es Ccomo por ej. los
abrillantamientos faculares) no tienen grandes exigencias
energéticas; sin embargo, las fulguraciones solares imponen
fuertes restricciones a las fuentes de energia disponibles.
Durante muchos afios los tedricos han tratado de responder
preguntas tales como: ;;qué da lugar a esta inestabilidad
violenta? y sa través de qué mecanismos la energia magnética se
transforma en calor y aceleracidn de particulas? En los uUltimos
afios el avance, tanto en el campo observacional como tedérico,
ha sido sustancial y actualmente se tiene una idea bastante
clara de cuales son los procesos basicos que tienen lugar
durante una fulguracién, quedando todavia muchos interrogantes

por recsponder.

El anilisis de eventos de variada intensidad dentro de
estos fendmenos resulta de fundamental 1importancia en 1la
determinacidén de la topologia preferencial en la que tiene

lugar la liberacidén de energia. Datos de satélites anteriores



al Solar Maximum Mission, como por ej. el Skylab, mostraban que
la mayoria de las fulguraciones parecian desarrollarse en un
arco magnético C("loop") individual. Sin embargo, del estudio de
una serie de eventos que comprende desde los maAs intensos (las
fulquraciones de dos bandas) hasta las microfulguraciones
Cabrillantamientos menores no considerados generalmente como
fulguracionesY se ha encontrado que el fendmeno no se restringe
a vuvna estructura magnética dnica y que <sus efectos <on
cbhservables en un volumen considerable dentro de ia estructura
magnética compleja de la regidn activa. Las observaciones son
censistentes con un modelo en el que la interacecidn entre
dipolos produce el "disparo'" de la fulguracidn, el que va
seguido de la disipacidn de la energia contenida en las

estructuras no potenciales individuales.

A lo largo de esta Tesis se han encarado, ademas, cilertos
aspectos particulares: el analisis de la fenomenologia
observada en rayos X durante las fulguraciones de doz bandas,
el estudip de la forma en que se libera la energia Caceleracidn
de particulas o© calentamiento del plasma a muy altas
temperaturas) a partir del anilicis de la emisién en rayos X
durocs la accidn de esta liberacidn en las estructuras

magnéticas a partir de la evaluacidn del balance de energfia en

las mismas. Del estudio de las microfulguraciones se ha
encontrado que, ademas de ser fendmenos que muestran
caracteristicas comunes con las fulguraciones, pueden ser

importantes para el calentamiento de la corona activa.



En el Capitulo 1 se describe el fendtmeno desde el punto de
vista observacional, se discuten cuales son los requisitos
basicos que los modelos tedricos de fulguracidn deberfan
satisfacer de acuerdo con las observaciones y se hace una

descripcidédn general de éstos dltimos.
En el '‘Capitulo 2 se describe el instrumento cuyos datos se

analizan y las caracteristicas de la emisiédn observada por

el mismo.

Lo

19

Capitulos 3, 4 y 5, en ese orden, se dedican al
estudio de fulguraciones de dos bandas, compactas y

microfulguraciones.

Finalmente, en el Capitulo 6 se resumen los resultados
encontrados. Se incluye ademAs un apéndice en donde se describe
el Sol en general; su objetivo es mostrar la complejidad de los
fenbdmenos que se observan en éste e introducir clertos términos

especificos.



CAPITULO 1

LAs FULGURACIONES SOLARES

Las fulguraciones solares cson fendmenos transitorios de
liberacién de energia en las estructuras magnéticas de las
regiones activas del Sol. Por diversos motivos, tanto de indole
obser vacional como teédrica, se acepta que 1la liberacidn
primaria de energia tiene lugar en la zona coronal de las

estructuras mencionadas.

En este capitulo se haria una breve resefia de la evolucidn
que ha experimentado el campo observacional, sefialando los
aspectos que han resultado relevantes en la comprensiédn de
estos eventos. A continuaciédn se describira el fendmeno:
emisién a lo largo del espectro electromagnético, clasificacién
y aspectos morfoldgicos. Finalmente, se hara referencia general

a los modelos tedricos propuestos en la literatura.

1.1. - Historia de las observaciones

El 1° de septiembre de 1859 R. C. Carrington (1860) y R.
Hodgson (1860) registraron la primera observacién de una
fulguracidn solar. Mientras estaban realizando un trabajo
rutinario de reconocimiento de manchas, detectaron un
abrillantamiento intenso en luz blanca en una regidédn activa
compleja. Desde entonces, y hasta el lanzamiento de la serie de

satélites OSO (COrbiting Solar Observatory), las observaciones



de fulguraciones solares se llevaron a cabo practicamente desde
tierra obteniéndose fotografias en unas pocas longitudes de
onda. Existe una cantidad enorme de datos, fundamentalmente en
Ha (XBSB3 A, y es en base a eéstos que se han sacado
conclusiones generales acerca del tamaRo, forma, duracién,
intensidad, etc. de las fulguraciones. En particular, se ha
clasificado a estos eventos (ver Seccidn 1.2.2.1.2 de acuerdo
al Area de emisidn y la intensidad en esta longitud de onda.
Esta clasificacidédn describe bastante bien a la - regidn mas
fria (T ~ 6 - 8 10S K2 de la fulguracidén y s=sus niveles de
importancia estan relacionados con ciertos efectos inducidos en
la Tierra, como por ej. las tormentas geomagnéticas y las
auroras. Sin embargo, como ha dicho Parker "pretender entender
los procesos fisicos basicos responsables de una fulguracidén en
base a los datos en Ha' es lo mismo que intentar describir un
dinosaurio viendo sélo sus huellas®. Las investigaciones
llevadas a cabo en 1los dltimos afos han corroborado 1la
exiztencia de una componente caliente CT > 10° K> cuyo estudio,
como se veria mas adelante, ha puesto en evidencia gran parte de
lo que se conoce actualmente sobre la ficsica de estos

fendmenos.

Se csabe, desde hace bastante tiempo, que casi todas las
fulguraciones ocurren en regiones activas con manchas y que
cuanto mads complejo es el grupo mayor es su frecuencia (Bell y
Glazer, 1959; Dodson y Hedeman, 1970>. Se ha observado, ademas,
que los eventos que tienen lugar sobre la penumbra son los mas

grandes desde el punto de vista de la liberacién de energia



Cver los trabajos de revisién de Svestka 1968, 18981 y los
estudios de Dodson y Hedeman, 1960; Ellison et al. 1961 ;
Martres y Pick, 1962; Neidig, 1977; Dwivedi et al., 1984). Sin
embargo, ya las primeras observaciones indicaban que las
fulguraciones no se desarrollan en la umbra C(Svestka et al.

19612, haciéndose evidente que hay otros aspectos importantes
en la configuracién magnética aparte de la intensidad del
campo. Con el advenimiento del magnetégrafo solar, diselRado por
Babcock en 1953, se hizo posible la comparacién directa entre
el campo magnético fotozfirico y la zona donde se desarrollaba
el evento (Bumba, 1958; Severny, 1858, 1860). La ubicacién
respecto de la linea neutra de campo magnético longitudinal
Ccomponente en la direccidn de 1la visual, B“ = 02> fue
investigada por Martres et al. (19660 y Moreton y Severny
€18682>, relacionandola con la presencia de pequefios puntos
brillantes en Ha al comienzo del evento; éstos aparecian a
ambos lados de BII = 0O en regiones con gradiente de campo
intenso. A pesar de que las primeras mediciones de campo
magnético se restringfan a la componente longitudinal, mediante
ciertas suposiciones se podfia también obtener informacién del
campo transversal C(proyeccidn del campo magnético sobre el
disco solar) (Zvereva y Severny, 1870>. Zirin y Tanaka (1873) y
Tanaka y Nakagawa ($1973) discutieron por primera vez, al
analizar la fulguracidn del 7 de agosto de 1972 Cver Fig. 1.3,
la importancia del “shear" observado en la estructura magnética
donde <se desarrolld el evento. Antes de continuar es
conveniente aclarar que se entiende por "shear® observado del

campo magnético: =i el campo de un arco visto sobre el centro



del disco solar es potencial, la componente transversal del
mismo es perpendicular a la linea de B" = 0; =i ésto no sucede
se dice que el campo muestra '"shear'. Es decir, éste es una
medida del apartamiento del campo magnético local respecto de
su configuracién de minima energfia. La importancia del ‘“shear"
observado y la intensidad del campo, en relacién con 1la
liberaciédn de energia en estructuras individuales, se discutira
en el Capitulo 4 de esta Tesis; en la Figura 4.1 'se muestran
magnetogramas longitudinales y transversales donde se observa

la presencia de ‘'"shear" intenso.

Hay observaciones de dos fendmenos que dan idea del papel
fundamental de los campos magnéticos en cuanto al mecanismo de
las fulguraciones, éctos son: los eventos simpaticos y los
homélogos. A menudo suelen verse fulguraciones miAs o menos
simultaneas en distintas regiones activas C(Richardson, 1936,
1951; Becker, 1958; Moreton y Ramsey, 18960; Valnicéék, 1961;
Athay 3y Moreton, 18612 a las que <se 1llama fulguraciones
simpaticas. Segun las estadisticas, hay maAs eventos= de este
tipo de 1los gque cabria esperar =1 se supone gue las
fulquraciones ocurren al azar. Los "loops"de 1interconexén
parecen ser los canales propicios para que diferentes tipos de
perturbaciones viajen de una regidn activa a otra dando lugar a
este fendmeno. Por otra parte, es frecuente ver que un evento
ocurre en el mismo lugar y conservando la misma geometria que
el anterior. Este caracter repetitivo de las fulguraciones fue

observado por primera vez por Waldmeier (18382 y muestra que:



© bien la configuracidn magnética no potencial puede
reconstruirse luego de cada fendmeno, © sbdlo una pequefia

fracciédn de la energia almacenada se libera en cada evento.

Durante los afios 60 el avance en el area observacional fue
sustancial. Los datos obtenidos por satélites brindaron la
posibilidad de estudiar en detalle las caracteristicas de las
fulguraciones en longitudes de onda inaccesibles desde tierra.
Las primeras observaciones en rayos X blandos fueron las
provenientes de los instrumentos a bordo del O©SO-1 (White,
19642. Los espectrémetros del 0OSO-3 (Hudson et al., 1969), el
CGO-5 COrbiting Geophysical Observatory, Kane y Anderson, 1970
y el O0OS0O-7 (Datlowe et al., 1974 a,bd observaron numerosas
fulguraciones pequefias en el rango de 5 keV a ~ 100 keV. Estos
datos se usaron principalmente para estudiar caracteristicas
generales con fines estadisticos. Por otra parte, el O0OSO-5
obtuvo datos de unos pocos eventos grandes a mayores energias
CFrost, 1969; Frost y Dennis, 1971). Con respecto al EUV
Cextremo ultravioletad, 1los primeros datos con resolucién
espacial fueron los del instrumento del Harvard College
Cbservatory (300 - 1350 AY a bordo del 0OSO-4 y del 0OSO-6 (Wood
et al. 1972). De la comparacién de estos ultimos con los
obtenidos cimultineamente en rayvos X por otros =zatélites, se
concluyd (Wood y Noyes, 1972) que la emisidn en el EUV era la
combinaciédn de dos componentes: una asociada con la radiacién

no térmica e impulsiva en rayos X, que provendria del

10



calentamiento directo de la cromésfera debido a la inyeccidn de
electrones acelerados durante el disparo de la fulguracidn, y
otra relacionada con la emisién X térmica, que representaria
el calentamiento indirecto del plasma cercano a la cromésfera a

partir de una fuente en la corona.

Estas primeras observaciones satelitarias de los EE.UU.
fueron complementadas por las del TD-1A de la European Space
Research Organization en 1972, su espectrémetro en rayos X
duros Cvan!Beek. 19730 midié la radiacidén solar por encima de
25 keV y hasta ~ 1050 keV con muy buena resoluciédn temporal.
Hoyng et al. (1976) hicieron un anilisis minucioso de los datos
en relaciédn con los modelos para las fuentes de emisidédn en

rayos X duros (Capitulo 2, Seccidn 2.2.3D.

La primera misiédn tripulada que observéd el Sol fue la del
Skylab (01973-1974). El conjunto de 8 telescopios CApollo
Telescope Mount, ATM) de la estacidédn espacial cubrfa un rango
de 2 a 7000 A observando distintas regiones de la atmésfera
solar. Una recopilaciédn de las observaciones y conclusiones mas
relevantes del ATM se puede ver en Sturrok (1980); aunque tal
vez, el resultado mas importante de esta misidén es el
reconocimiento de que el campo magnético es probablemente el
responsable de la estructura, dinamica y calentamiento de las

capas solares externas Cver Apéndice A, Seccidn A.2.2.3D.

11



A continuacién <se pueden mencionar los <satélites:
International Sun Earth Explorer CISEE, 1978) y el P78-1
(1979>. El primero transportaba un espectrémetro de rayos X
duros cuyo rango era 26 a 3170 keV (Kane et al., 1879); los
resul tados obtenidos en base a sus observaciones se encuentran
en Kane (188B3). Con respecto al P78-1, en Doschek (1883 a) se
puede ver una descripciédn de los instrumentos a bordo; mientras
que Doschek (1982 b) resume los resultados mas relevantes de

estos datos.

Aparte de las experiencias satelitarias enumeradas, cabe
mencionar que durante el mismo perfiodo se obtuvoe una gran
cantidad de informacién mediante instrumentos que volaron a
bordo de globos. Todo este material, recopilado durante casi 20
afios, fue superado en cuanto a calidad en algunos casos Yy
complementado en otros por las observaciones del Solar Maximum
Mission CSMM) de los EE.UU. Este satélite junto con el Hinotori
del Japdn fueron los dos ultimos dedicados en particular a la
observacidédn de las fulguraciones. Respecto a los instrumentos y
resultados del Hinotori se puede ver Kondo (€18983> y Tanaka
(1983 a, 1987). Se hara referencia particular al SMM ya que en
ecta Tesis se analizan las observaciones obtenidas por uno de
sus instrumentos. Los resultados y conclusiones de esta
experiencia no se enumeran en esta seccidn ya que seran
discutidos en cierta forma a lo largo de este trabajo; como

referencia se puede citar a Kundu y Woodgate C1986).

i2



El SMM fue lanzado el 14 de febrero de 1980, cerca del
pico del <ciclo solar, con el objetoc de obtener 1la mayor
cantidad posible de observaciones de fulguraciones. En el mes
de noviembre de ese afio el sistema de control de actitud del
satélite fallé <siendo reparade por la tripulacidén del Space
Shuttle en abril de 1884. Actualmente el SMM se encuentra en
érbita y parte de sus instrumentos aun envian datos a tierra.
Los instrumentos a bordo son:

-El Active Cavity Radiometer Irradiation Monitor CACRIM,
Willson, 18979): un pirhelidmetro que obtiene medicionez de la
irradiacién total del Sol con una precisiédn del 0.1%.

-El Coronograph-Polarimeter (C/P, MacQueen et al., 1880): un
coronédgrafo con 10" C1™ = 1 seg de arco = 726 km en el centro
del disco solar) de resolucidén espacial capaz de obtener
mediciones de densidades electrénicas y distinguir material
frio del plasma coronal.

-E1 Gamma Ray Spectrometer (GRS, Forrest et al., 1980): con 7
detectores para lineas nucleares entre 0.3 y 0.9 MeV, un
cristal sensible a los rayos y en el rango de 10 a 140 MeV y
neutrones con energias 2 20 MeV y un sistema auxdliar de 2
detectores de flujo en rayos X duros entre 10 y 140 keV.

-El Hard X-ray Burst Spectrometer CHXRBS, Orwig et al., 1980):
diseflado para analizar la importancia de los electrones mas
energélicos durante las fulguraciones. Tiene 15 canales de
energia entre >~ 25 keV y >~ 500 keV y una resolucidn temporal
minima de 0.128 =. Su campo de visidn es de 40°.

-El Hard X-ray Imaging Spectrometer C(HXIS, wvan Beek et al.,

18980D: este instrumento ser&i descripto en el capitulo
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ciguiente.

-El Ultraviolet Spectrometer and Polarimeter CUVSP, Woodgate et
al., 1980): cubre un rango de 1170 a 3000 A en primer orden y
puede obtener imaAgenes de un Area de 256" x 256" en pasos de
hasta 1*.

-El X-ray Polychromator C(XRP, Acton et al., 1880>: formado por
el Flat Crystal Spectrometer CFCs y el Bent Crystal
Spectrometer (BCSD. El primero (1.4 a 22.5 A) puede rastrear el
Sol en un area de 7'x 7'y construir una imagen con >~ 14" de
resolucidn espacial, mientras que el BCS obtiene espectros

entre 2 ¥y 3 A con un campo de visién de B°.

De los instrumentos descriptos funcionan normalmente el
ACRIM, el C/P, el GRS y el HXRBS. El udltimo microprocesador
util del HXIS no pudo ser reactivado durante la reparacidén en
abril de 1884, el UVSP queddé trabado en =~ 1380 A en septiembre

de 1985 y =6lo parte de 1los detectores de XRP estan

funcionando.

1.2. - Aspectos observacionales

El rango de emisién de las fulguraciones es muy amplio;
desde decenas de MeV, siendo la linea y de 0.002 A la de menor
longitud de onda detectada, hasta mas de 10 km C30 kHzD en los
casos extremos. Esta radiaciédn puede ser emisidn del continuo
en algunas partes del espectro, de lineas en otras o una

combinacidn de ambas. La Figura 1.1 muestra la evclucidn
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temporal para una fulguracidén tipica en varias longitudes de
onda. Se observa que, aunque parece haber un acuerdo general,
ectas curvas =son lo suficientemente diferentes como para que
ninguna de ellas por s{ sola describa al evento por completo.
La energia total liberada durante estos fendmenos oscila entre
alrededor de 10%° erg en una subfulguracidén y z 10 erg en los

eventos maAs grandes.

w

Ho

EUV

Rayos X < 10 KeV

Rayos X ( 10-30KeV)

T‘A‘—( Rayos X230 KeV

—Q————Fqse gradual
{ Fase impulsiva

Fase de prefulguracion

| | 1 | |

INTENSIDAD RELATIVA

0 5 10 15 20 25 30
TIEMPO (MINUTOS )
Figura 1.1.- Curvas que muestran la evolucidédn temporal

tipica de una fulguracién en distintas longitudes de onda.
Se han seRalado las fases en que se divide la emisién en
rayos X.



1.2.1. - Descripcidn bdsica del espectro emitido

La emisién en diferentes rangos del espectro proviene de
distintas alturas por encima de la fotésfera y se puede

iniciar en perfiocdos diferentes del evento.

A alturas coronales el plasma de 1la fulguracidn se
observa en rayos X blandos y, dependiendo de la temperatura,
esta emisidn se puede extender hasta energias de 10 keV C(por
encima de este valor se hablarid de rayos X duros). A esta
radiacidén contribuye tanto el continuo de bremsstrahlung como
las linea=s de elementos altamente ionizados. Las mas
importantes durante el periodo de ascenso y en el miximo de la
emisidn son las del complejo de iones del Fe en 1.86 A (FeXXV y
FeXXVI), éstas alcanzan su intensidad maxima a T ~ 6 10° K.

Esta zona también emite microondas.

La emisidén proveniente de la regiédn de transicidn se puede
observar en las lineas del EUV (300 - 1500 A como por ejemplo:
SIXII ¢2 10° K>, MgXII ¢10° K>, NeVvII €5 10° KD, OVI €3 10° K,
CIII ¢9 10* K y Hell c2 10* K>, 1las temperaturas entre
paréntesis son las éptimas para la formacidn de estas lineas.
La zona cromosférica superior se observa en la serie de Lyman
del H, mientras que la cromdsfera media se ve en la serie de
Balmer y las capas mas profundas en las alas de las lineas H

CA39B68B A) y K CA3934 A de Call.

En ambos extremos del espectro se observa una componente
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impulsiva Cver Figura 1.1) aparentemente debida a la presencia
de particulas aceleradas. Los electrones acelerados producen
rayos X duros por bremsstrahlung y microondas por radiacidn de
girosincrotrén. La emisién en rayos X duros puede llegar hasta
unos cientos de keV en algunos eventos. En el rango
correspondiente al radio se observan picos impulsivos en ondas
decimétricas hasta milimétricas. Muchas veces, asociada con los
picos en microondas, se observa emisién métrica de radio
llamada de Tipo III CFig. 1.2). Esta es producida~por haces de
electrones acelerados hasta casi 1/3 de la velocidad de la luz
que se desplazan hacia el medio interplanetario excitando

oscilaciones del plasma.

Durante los eventos mayores el espectro se extiende a muy
altas energias. Chupp et al. (€1973) detectaron por primera
vez varias lineas en rayos y durante la fulguracién del 4 de
agosto de 1972, entre ellas la de aniquilaciédn elaectrén -
positrén en 511 keV y la de 2.283 MeV por captura de neutrones.
Estas son casi simultiAneas con el pico en rayos X duros. Wang y
Ramaty (19743 han interpretado la emisién en rayos » en
términos de flujos de protones, mientras que Ramaty et al.
C(1975) lo han hecho en relacién con la produccidédn de neutrones
Y procesos de captura. Ambos trabajos indican que es necesario
o~ 1033 protones con energias > 30 MeV para explicar las
obser vaciones. Tambi én aparecen lineas en rayos Y por

desexclitag¢idn de nucleos, siendo la debida al % 1a mas

energética observada hasta ahora.
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Las fulguraciones mAs importantes pueden eyectar material
hacia la corona superior y el medio interplanetario originando
una onda de choque. A medida que la onda viaja a traves de la
corona se excitan cilertas oscilaciones del plasma que dan
lugar a una emisidn de radio fluctuante llamada de Tipo II
CFig. 1.2>. Parte de 1los electrones acelerados durante 1la
fulguracidén pueden quedar atrapados por detri&s del frente de
choque en el campo magnético por encima de la regién activa,
produciendo Cpor radiacién de girosincrotrénd un continue de
radio llamado emisidén de Tipo IV. Esta emiciédn métrica puede
permanecer estacionaria, si los electrones estan en zonas con
lineas de campo cerradas, o verse en movimiento si éstos =se
encuentran en la nube de plasma que asciende (Fig. 1.2). El
material eyectado se observa con coronédgrafos de luz blanca a

bordo de satélites, como el C/P del SMM.

La evolucidn temporal observada en distintas longitudes de
onda (Cver Fig. 1.1) =e suele dividir en facses que estan
relacionadas, en primera aproximacidn, con distintos procesos
fisicos que tiene lugar durante el fendmeno. La emisiédn en
rayos X, que es la que se analizard en esta Tesis, se puede
dividir en tres periodos: la fase de prefulguracién, 1la
impulsiva y la gradual. La fase de prefulguracidén, llamada asi
por razones histéricas, indica el 1inicio del fendmeno con un
aumento lento de la emisiédn en rayos X blandos. Esta fase puede
durar unos pocos minutos y, eventualmente, se observa en rayos
X duros. A continuacidédn se distingue la fase impulsiva (=~ 10%s>

en ravyos X duros, durante este periodo los rayos X blandos no
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han alcanzado su maxima intensidad pero su curva muestra una
pendiente abrupta. La fase gradual, que puede no estar presente
en muchos eventos, sigue a la impulsiva en rayos X duros. La
evolucién de la curva en Ha coincide aproximadamente con la
observada en rayos X blandos y se suele dividir en dos fases:
una de ascenso que puede durar entre 5 min y 1 h y otra,
llamada principal, durante la cual 1la intensidad decrece

lentamente a lo largo de 1 h o hasta 1 dia.

10* T T T T T T T T T T T T T T
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Nt m
storm
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wave wave
10©} burst type IV
Flare
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-2 } 2 4 6 8 10 12
Flash phase
Time (h)
Figura 1.2.- Representacidn esquematica del espectro de

radio observado durante una fulguracidén. Las tomentas de
Tipo I y III que preceden y siguen al evento no estan
relacionadas con éste. Se ha dibujado sdlo una explosidn
de Tipo III aunque se suelen observar aproximadamente 10

durante la fase impulsiva C(flash phase). También se
indican =d&dlo las envolventezs de la emisidn de Tipo
TV, La escala de la izquierda es la altura en 1la
atmésfera para la cual la frecuencia del plasma

corresponde a la escala de la derecha. Reproducido de
Brown y Smith C18980).

i8

1]



1.2.2. - Clasificacion de las fulguraciones

Las dos clasificaciones mas usadas son las gque se basan en

la emisidédn observada en HOl y en rayos X.

1.2.2.1. - Clasificacidn en HOl

Una fulguracidédn sobre el disco solar aparece como un
aumento transitorio de brillo en alguna linea cromosférica. Por
ejemplo, la intensidad en Ha debida a una fulguracidén grande

puede exceder varias veces la del fondo adyacente CFig. 1.3D.

La caracteristica que se empled inicialmente como base de
la clasificacidn en Ha ec el Area cublerta por el evento en el
momento de maximo brillo. Esta superficie se mide en proyeccidn
en unidades de grados heliograficos cuadrados C1 grado
heliografico cuadrado = 1.476 10% xm® en el centro del disco
solar> o en millonésimas de hemisferio (€1 millonésima de
hemisferio = 0.0206 grados heliograficos cuadrados). Esta
clasificacidédn tenia la contra obvia de que ignoraba el brillo
de la fulguracién; es decir, le daba el mismo peso a una unidad
de Area sin importar su intensidad. Para remediar este
inconveniente se ha adoptado una forma dual de clasificar
empleando un ndmero y una letra, el primero tiene que ver con
el tamafio y la segunda indica si la emisidn es débil C(FD,
normal CND o brillante C(B) y es completamente subjetiva. La
Tabla 1.1 resume esta clasificacién, la letra S corresponde a

subfulguracion.
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15:28

16:06 15:46

Figura 1.3.-Fulguracién de dos bandas del 7 de agosto de
1972. Las fotografias fueron obtenidas en el ala roja de
Ha C+0.5A&). Las lineas negras llenas siguen la orientacidén
de los "loops'" obzervadoz entre ambas bandas, las lineas
de trazos blancas seflalan la direccidn del campo magnético
calculado suponiendo potencialidad. Los numeros debajo de
cada figura corresponden al tiempo uni versal CTW:
Reproducido de Tanaka y Nakagawa (C1973D.
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TABLA 1.1
Clasificacidén en Ha

Area corregida Evaluacién de la intensidad relativa

En grados En millonésimas Débil CF) Normal (N> Brillante (B)
cuadr ados de hemisferio

<2. 06 <100 SF SN SB
2.06-5.15 100-250 1F 1N 1B
5.15-12. 4 250-600 2F 2N cB
12.4 —84.% 600-1200 3F 3N 3B

>24.7 >1200 4F 4N 4B
1.2.2.2. - Clasificacidn en rayos X

Los datos posteriores a 1960 sugleren que la emisién en
rayos X provee un criterio mejor de clasificacidén ya que tiene
en cuenta ciertos pardmetros fisicos del fendmeno. La
clasificaciédn mas simple se basa en el flujo de energia medido
en rayos X blandos en el rango de 1 a B A. En este caso se

divide a las fulguraciones en B, C, Mo X CTabla 1.2>. La

TABLA 1.2

Clasificacién en rayos X blandos

Clase Flujo
-2 -1




clacsificaciodn en letras sefala el corden de magnitud y el ndmero
el multiplo de ese orden (M3 = 3 1szerg em 2= %, Si el flujo
medido es menor que 10 erg em™> s' se indica en décimas de B

Cpor ej. BO.7 =7 10—5erg cm-2 s-‘).

Existen clasificaciones en rayos X que emplean otras
caracteristicas de la emisién. Por ejemplo, en base a las
obser vaciones en rayos X blandos del Skylab, Pallavicini et al.
C1977) clasificaron a las fulguraciones vistas enh el 1limbo
como: 1) eventos en arcos compactos, 2) eventos con forma de
puntos y 32 eventos en sistemas de "loops" largos y difusos.
Tanaka (1983 b)) y Tsuneta (1983) las han dividido en 3
categorias teniendo en cuenta las observaciones en rayos X
duros del Hinotori. Estas son:
1> Tipo A: fulguraciones primordialmente térmicas en las cuales
el plazma se encuentra a temperaturas muy altas (T~ 30-50 10K
y da lugar a una componente que vari{ia suavemente. Son pequefias
Ca 5000 kmdD, compactas y ocurren a alturas coronales bajas.

2) Tipo B: fulguraciones impulsivas, en este caso el plasma
estid confinado en arcos largos > 10‘ kmd donde el campo
magnético muestra mucho 'shear'". Su perfil de emisién presenta
picos bruscos y a menudo aparecen dos nuUcleos o bases muy
intensas.

3) Tipo C: fulguraciones graduales en donde la emisidn es suave
y de larga duracién, estos eventos tienen 1lugar a grandes
alturas C~ 5 10* kmd y el espectro se endurece con el tiempo

Cver Capitulo 2, Seccidn 2.2.1.12.



l.as dos clasificaciones anteriores no son las que se usan
frecuentemente y la uUltima estid relacionada mas bien con las
distintas fases de evolucién de la emisién. De ahora en mas se
hara referencia a la importancia de una fulguracidén en rayos X

de acuerdo a la clasificacién presentada al comienzo.

1.2.3. - Aspectos morfolsdgicos

Las fulguraciones solares se dividen de acuerdo a su
mor fologia en dos grupos: eventos pequefios o compactos y
eventos grandes o de dos bandas. Sin embargo, lo importante
desde el punto de vista fisico no es la diferencia en cuanto
al tamafo sino en cuanto a la evolucidn del fendmeno. En este
aspecto Syestka (1986) distingue entre fulguraciones confinadas
o dinamicas. Estas udUltimas han sido llamadas eyectivas por
Machado et al. C1987> remarcando la diferencia entre las que
se desarrollan en regiones localizadas y las asociadas con
eyeccidn de material al medio interplanetario. En esta Tesis se
usaran las denominaciones compactas o confinadas y de dos

bandas o diniAmicas en forma indistinta.

Una fulguracidn confinada se desarrolla en uno o© mas
“loops"™ en la baja corona y la emisidén, en todos los rangos de
enerqgia, estiA restringida al plasma de esos arcos donde

evenlualmente decae y desaparece.

En contraste, una fulguraciédn de dos bandas (Fig. 1.32

esti por lo general vincul ada a la erupcidn de una
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protuberancia proviniendo la emisiédn de una arcada que se
forma a lo largo del canal del filamento y por debajo de éste
ul timo. A estos arcos se les llamé originalmente de
postfulguraciédn ya que se observan claramente luego de la fase
impulsiva. Esta denominacién no es correcta, designiandoselos
actualmente como (postdfulguracién para seflalar éste hecho.
Vistos en Ha los arcos individuales estan orientados en forma
aproximadamente perpendicular al canal. En esta misma longitud
de onda se observa emisidn en las bases de la arcada donde se
forman dos bandas. Estas se separan a medida que transcurre el
tiempo y se ven "loops" cada vez mas altos cuyas bases estan en
sus bordes. Las observaciones muestran que, asi como ocurre en
Ha. la emisidén en rayos X blandos (T =~ 10° K> esta concentrada
en arcos a lo largo del canal del filamento. Estos "loops"
calientes aparecen también a alturas pogresivamente mayores en
la corona, ubicAndose siempre por encima de los observadoes en
Ha' Esto 1ndica que los Jdltimos son el resul tado del
enfriamiento de los arcos en rayos X. Una parte importante de
la emisiédn en rayos X duros proviene de las bases de los
“loops", casi coespacial con las bandas en Ha; en estas dos
longitudes de onda se observan nucleos brillantes superpuestos
a una componente difusa Cver Capitulo 3>. Otra parte de 1la
emicién en rayos X duros parece originarse en la regidén
superior de los arcos que se observan en rayos X blandos Cver
Capitulo 3O. La Figura 1.4 muestra 1la evolucitn de una
fulguracién de dos bandas en proyeccidn sobre el disco y en el

limbo solar.
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Figura 1.4. - Esquema de la evolucidn de una fulguracidn de

dos bandas en Ha proyectada sobre el disco (izquierdad y
en el limbo Cderecha). Tiempo Ct2> en min, altura de los
arcos Ch) en 10%km y velocidad de crecimiento en km =
Reproducido de Bruzek (1864D.

Las caracteristicas morfoldgicas descriptas han dado lugar
a que los modelos tedricos hayan tratado de explicar uno u otro
tipo de evento. Sin embargo, se vera en esta Tesis que, si bien
la fenomenologia es particularmente distinta, ambos tipos de

fulguraciones muestran ciertos aspectos generales en comdn.

1.3. - Aspectos tedricos

La interpretacidédn tedrica de las fulguraciones ha sido uno
de los aspectos mas debatidos a lo largo de los afios y la gran
cantidad de modelos propuestos en la literatura no explican

completamente el fendmeno. La mayoria de éstos son de
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naturaleza cualitativa ajustandose a las observaciones de
manera general. Algunos de sus parametros fisicos basicos,
como por ej. las dimensiones de la regidén de liberacién de
energia, son oérdenes de magnitud menores que la minima
resolucién espacial observada y, por lo tanto, es imposible la
comparacidén directa entre datos y teorifia. En su lugar, se debe
sondear la existencia de los mecanismos propuestos en escalas
espaciales accesibles e intentar inferir <su naturaleza
sintetizando los datos disponibles en - una imagen

autoconsistente.

Se comenzaria enumerando los requisitos basicos que los
modelos de fulguraciédn deben satisfacer de acuerdo con las
observaciones. Esta discusién se basa en los resultados del
anilislis de datos que se desarrolla en capitulos siguientes. A
continuaciédn se describen algunos modelos en forma general vy,
en particular, el de Martens y Kuin (1988). Este es el udnico
que predice una evolucidn similar a la observada en la fase de
prefulguracién durante dos fulguraclones dinaAmicas analizadas

en el Capitulo 3.

1.3.1. - Requisitos bdsicos

Todas las hipdtesis que se hacen sobre la naturaleza de
las fulguraciones le dan un papel importante al campo magnético
de las regiones activas, como se desprende de las observaciones
descriptas en secciones anteriores. En general, se acepta que

una fulguracién es un fendmeno de origen coronal y se supone
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que la energia liberada se almacena (en forma de corrientes) en
las estructuras magnéticas; siendo el proceso de acumulacidn de

energia uno de los problemas que se deben considerar.

Dado que tanto en la corona como en la fotésfera el plasma
es altamente conductivoe la forma mas directa de aumentar el
contenido de energia de una configuracién magnética potencial
coronal, donde {3 « 1 ({3, razén de la presidén del plasma a la
prezién magnéticad, es a través del movimiento de las bases
fotosféricas (3 » 1) de los "loops". Este almacenamiento de
energia se puede pensar como un proceso lento donde el campo
evoluciona a través de una sucesidn de configuraciones libres
de fuerza finalizando en un estado de mayor energia (Low,
1982>. Este proceso parece posible ya que la escala temporal
tipica de los movimientos fotosféricos es del orden de los
dias mientras que el campo coronal se ajustaria a esta
perturbaclién, con la velocidad de Alfvén, en una escala del
orden de los =egundos. La Figura 1.5 indica la forma en que cse

puede deformar la configuracién original; un  campo de
velocidades en torbellino tuerce las bases de un *"loop*" (dibujo
superior) o las bases de una arcada ligada a la fotdésfera son
desplazadas por movimientos tangentes a B" O (dibujo

inferior).

En un trabajo reciente McClymont y Fisher (19889) hacen un
anilisis de la energia mecanica de los movimientos turbulentos
de la zona convectiva superior. Estos autores encuentran que

éstos no pueden proveer en forma instantanea 1la energfa
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Ay \ B A /
LIhea Neutra
Figura 1.5. - Deformacidén de campos magnéticos potenciales

por movimiento de las bases folosfericas: ad) "loop"
retorcido, b) y c> arcada desplazada. Las flechas en las
bases indican la direcciédn del movimiento.

necaesaria para una fulguracidn, pero que a lo largo de > 1 dia
podrian entregar =~ 107! erg a un tubo de flujo. En su modelo de
calentamiento coronal, Parker (1981 a,b; 1983 a,b) propone que
los movimientos de las bases coronales de los ‘“loops"™

continuamente llevan 2l campo magnético a estados de no
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equilibrio. De acuerdo con este autor se forman espontaneamente
di scontinuidades Claminas de corriente) en las que e reconecta
el campo aumentando asi la disipacién Joule y simplificando
cimul tAneamente la estructura magnética. Sin embargo. trabajos
recientes muestran que si las condiciones limites en las bases
son continuas el campo coronal sélo admite soluciones
continuas CAntiochos, 1987), lo que contradice la aseveracidn
de Parker. En todos estos calculos no se tiene en cuenta la
existencia de mecanismos de disipacién. Existen también modelos
de calentamiento coronal basados en la excitacidn de
turbulencia magnetohidrodinamica C(MHD) en los “loops"™ (van
Ballegooi jen, 1986; Gémez y Ferro Fontan, 1888); segun éstos,
la energia procedente de los movimientos fotosfériecos sufre una
cascada ﬂacia la microescala donde se disipa eficientemente.
Sin embargo, dichos model o= suponen implicitamente la
existencia de un equilibrio entre la excitacidén fotosférica y
el mecanismo de cascada, no contemplando una eventual
acumulacién de energia. De manera tal que el problema de
explicar a través del mismo proceso el calentamiento de la
corona y la acumulacién de energia necesaria para una

fulguracidén no esta recsuelto.

La observacidén de ‘'‘shear' magnético fotosférico a lo largo
de las 1lineas neutras longitudinales C(Krall et al., 1982;
Hagyard, 1989) sugiere la existencia de corrientes netas que
fluyen de la fotésfera a la corona y, por otra parte, el hecho
de que la configuraciédn magnética longitudinal de una regidn

activa no se altere luego de una fulguraciédn Crecordar también
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la existencia de fulguraciones homélogas) sefial a que la
energia liberada es energia en exceso sobre la potencial. Los
resultados del analisis desarrollade en el Capitulo 4 indican,
ademas, que diferencias en la evolucidén de la energia de
estructuras independientes pueden estar relacionadas con

niveles distintos de energia almacenada.

La mayori{ia de los modelos de fulguracidén no incluyen en
cu desarrollo la etapa de almacenamiento de energia, sino que
supenen que ésta estid disponible en la o las estructuras

coronales.

La deformacidédn del campo coronal, descripta anteriormente,
es un proceso continuo. Sin embargo, no es de esperar que la
torsidn pueda aumentar indefinidamente. Los model os que
calculan sucesiones de estados de equilibrio libres de fuerza
en arcadas como la que se muestra en la Figura 1.5 encuentran
que la estructura llega eventualmente a una situacidén
metaestable (Birn y Schindler, 1981) e infieren que, a partir
de ese momento y ante algun tipo de perturbacién importante, se
dispara la fulguracidén. La presencia de una fase impulsiva al
comienzo de la emisidn en ciertas longitudes de onda indica
que la liberacidn de energia es violenta. Un modelo debe
considerar, entonces, alguna perturbacidn que actue como
“"disparador®" de la fulguracidén. Aquellos que proponen que la
geometria del evento esta dada por mAs de una estructura
magnética suponen que la interaccidédn entre éstas es lo que

inicia la liberacidén impulsiva de energia. Mientras que, los
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que consideran que la fulguracién tiene lugar en un solo “"loop”
invocan el desarrollo de algun tipo de inestabilidad. Los datos
que se analizan en esta Tesis parecen favorecer la primera

alternativa CCapitules 3 y 4).

Otro problema que deben resol ver los model os de
fulguracidén es el referente al mecanismo de liberacién de
energia. En este aspecto, el mecanismo propuesto debe ser lo
suficientemente flexible como para explicar las diferentes
fases de la evolucién de un evento. En particular, la fase
impulsiva parece ser la que impone las mayores exigencias. En
este perifiodo 1las observaciones indican la presencia de
particulas aceleradas a altas energias y, por lo tanto, el
mecanismo propuesto debe ser capaz de calentar el plasma y
acelerar particulas. La emisidén observada en rayos X duros
exige, de acuerdo al modelo de fuente que se proponga para
explicarla Cver Capitulo 2, Secciédn 2.2.3), la presencia de
regiones a T > 10° K o la aceleracidn de ~ 10°° electrones s}
CCapitulo 3. En la mayorfia de los modelos modernos de
fulguracién el mecanismo de liberacidédn de energia propuesto es
la aniquilacién o reconexién del campo magnético en regiones
localizadas C(Claminas de corrientel. Se vera que una vez
adoptado el mecanismo, la diferencia basica entre un modelo y
otro esta en la situacidn topoldgica en la que se desarrolla la

fulguracidn.
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1.3.2. - Modelos de fulguraciéh

Do de los primeros modelos de fulguracién que no
consideran la disipacién de la energia en laminas de corriente
son: el de Gold y Hoyle (19600 y el de Alfvén y Carlquist
C1967>. En la Figura 1.6 se esquematiza la geometria propuesta
por el primero. El modelo comprende un par de tubos de flujo
préximos en los que el campo longitudinal es opuesto y el
toronidal esta en el mismo sentido, lo que implica que las
corrientes debidas al uWltimo <son paralelas. Cold y Hoyle
sostienen que si los dos "loops" se presionan uno contra otro
un tiempo razconable deberian comenzar a penetrarse. La
interpenetracién tenderfia a aumentar la componente de B
toroidal y aniquilar la longitudinal. Los autores no hablan de
reconexién magnética, pero reconocen que deberia existir algun
proceso que produjese un efecto catastrdéfico; esto significa
que los ejes, donde los campos son mas intensos, deberian
acercarse a una velocidad cada vez mayor. GCold y Hoyle
discuten, entonces, que ésto implicaria un aumento rapido de la
difusidn o lo que es equivalente un aumento de la recistividad
eléctrica. Este modelo fue desarrollado antes del lanzamiento
del Skylab cuando <se <suponfia que las fulguraciones eran
fendmenos cromosféricos y, por lo tanto, los parametros fisicos
propuestos para el cistema no estidn de acuerdo con las
obser vaciones posteriores. Sin embargo, el modelo tiene en
cuenta el hecho de que la energia liberada esti contenida en

las estructuras y su geometria podria aplicarse a fulguraciones
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confinadas. Un model o similar ha sidoe desarrellado

recientemente per Tajima et al. (19822.

Figura 1.6. - Esquema del modelo de Gold y Heoyle C138960D.

El modelo de Alfvén y Carlquist (19670 otorga un papel
importante a la presencia de corrientes en la corona y sefiala
que un "loop" puede liberar su energia almacenada en una regidn
limitada. Los autores hacen una analogia entre un circuito que
contiene un rectificador de vapor de mercurio y un arco
coronal. El plasma en el rectificador puede, al superar 1la
corriente un cierto valor, pasar de un estado altamente
conductivo a uno altamente resistivo interrumpiendo la
corriente. Cuando ésto ocurre, la energia almacenada en 1la
inductancia del circuito se libera en un arco voltaico sobre un

elemento paralelo al rectificador. Si los electrodos de este
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elemento estan demasiado separados la chispa no salta y la
energia se disipa en el rectificador. Los autores, y luego
Carlquist (€1972), proponen que la interrupcién de la corriente
en un "loop" se puede dar cuando, por razones no especificadas,
su ancho disminuye. En estas condiciones la densidad de la
corriente aumenta y si ésta excede un cierto valor critico se
excita turbulencia cinética Cver por ej. Kaplan y Tsytovitch,
1973>. Esto lleva a un aumento repentino de la resistividad del
plasma dando lugar a una caida importante del potencial en la
zona. Esta regién Co regiones) puede evolucionar en una capa
doble (o capas dobles) en la que la energfia almacenada en el
“loop*" se libera acelerando partficulas. El modelo presentado es
muy cualitativo y, en principio, sélo explicarifia 1la fase
impulsiva de una fulguracidn compacta. Criticas a este modelo
fueron formuladas por Smith y Priest (1872 quienes csostienen
que el desarrollo de turbulencia darfia lugar a un aumento de la

temperatura del plasma mAs que a la aceleraciodn de particulas.

Se pueden considerar, a continuacidn, una serie de modelos
que suponen la formaciédn de laminas de corriente entre dos o
mas arcos magnéticos cerrados. El estudio mas detallado del
proceso de formacidtn de una lamina es el desarrollado por
Syrovatskii. En una serie de trabajos Syrovatskii (1966; 1969
a,b; 1972 y Somov y Syrovatskii (19771 presentaron su modelo
de fulguracidén basado en 1la formacidn y destruccidn de una
lamina de corriente en una 1linea o superficie de campo

magnético nulo Cpunto X en dos dimensiones). En este aspecto,
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este modelo es similar a 1a proposicién de Sweet (1958 a,b) que
fue el primero que sugirié que las fulguraclones podian ocurrir
cuando dos tubos de flujo independientes se aproximaban (Fig
1.7>. Sweet argumenta que la alta conductividad del plasma
impide que el campo adopte una configuracién de minima energia

Y, en su lugar, se desarrolla una hoja de corriente delgada en

A"'/ll

Figura 1.7.- E=squema de una fulguracién segun Sweet. El
acercamiento de dos dipolos magnéticos CA y BY genera una
lamina de corriente en la linea neutra N. Reproducido de
Sturrock €1880).



la zona limite. En ésta, la energia del campo se transfiere
eficientemente al plasma en un proceso llamado reconexién
magnética que, esencialmente, consiste en un cambio topolégico
de las lineas de campo que originalmente estaban antiparalelas
y situadas a ambos lados de la lamina. Sweet no formulé un
modelo de fulguracidn sino que propusce que este mecanismo,
forzade por el acercamiento continuo de los dipolos, podia ser
el responsable de la liberacidédn de energia. La idea original de
Sweet fue formalizada matematicamanete por Parker 'C1963>. Este
primer modelo estacionario de reconexién fue mejorado por
Petschek (18642 que postuld la generacidn de ondas MHD lentas
en los extremos de la laAmina, encontrando que la reconexidédn del
campo podia ocurrir a una fracciodn de la velocidad de Alfvén.
En Vasyliunas (1975 =se puede ver una buena revicidn de los
primeros modelos estacionarios de reconexidn, mientras que
Priest (19852 incluye tanto los dltimos trabajos numéricos como

las experiencias de laboratorio relacionadas con el tema.

Volviendo al trabajo de Syrovatskii, éste enfatiza que el
problema de 1las fulguraciones solares es baAsicamente un
problema de estabilidad. Es decir, se debe considerar una
confiquracidédn plasma-campo que evoluciona lentamente con el
tiempo y entender como puede repentinamente llegar a un estado
de liberacidn rapida de energia. Este autor considera, por 1lo
tanto, la evolucidn temporal de las condiciones en la lamina
miAs que el proceso de reconexidn estacionaria. Syrovatskii

argumenta que i el campo =e reconecta la lamina =e vuelve



cada vez maAs alta y delgada y su densidad disminuye
progresivamente. Si ésta ultima llega a ser lo suficientemente
baja., la velocidad de los electrones necesaria para mantener la
corriente en la lAmina puede superar el valor critico para la
excitacién de turbulencia cinética Cpor ej. idnico-acustical.
Esto darfa lugar a un aumento de la temperatura del plasma por
dicsipacidn Joule al aumentar la resistividad. Si la densidad
disminuyese aun mas, la corriente de desplazamiento podria ser
mAs importante que la corriente electrénica. En este caso,
Syrovatskii argumenta que podria haber una ‘'ruptura" en 1la
lamina con el desarrollo de un campo eléctrico pulsante y
aceleracidén de particulas hasta velocidades relativistas. Segun
este autor 1la fase de prefulguraciédn corresponde al periodo en
que ce desarrolla turbulencia y la fase impulsiva al momento de
“ruptura’ de la lamina. Anzer (1973 ha objetado la posibilidad
de que =se diese el proceso propuesto por Syrovatskii ya que
eéste implicaria demasiada compresiédn en el campo y densidades
exceci vamente bajas. A lo largo de lo= trabajos de
Syraovatekil la geometria del modelo fue wvariando, desde
considerar la formacién de una lamina entre un dipolo y un
cierto campo externo hasta dos dipolos en tres dimensiones
Cver Fig. 1.8); en todos los casos la geometria del modelo
seria aplicable a fulguraciones compactas. Syrovatskii llama
separador a la linea que matemaAticamente representa los puntos
de campo magnético nulo donde, por evolucidén de la

configuracién considerada, puede desarrollarse la lamina



Una extensién del modelo de Syrovatskii es el de Hénoux y
Somov (1987). Estos autores calculan las corrientes inducidas
en los arcos coronales a partir de un cierto patrén para los
movimientos fotosféricos y sefialan que el desplazamiento de las
fuentes (los dipolos) puede estimular la reconexidn del campo
a lo largo de un separador Ccomo en el caso de Syrovastkiid.
Esto afecta el sistema de corrientes coronales y da lugar a la
disipacidn local de 1la energia almacenada. La geometria
propuesta es similar a la de la Figura 1.8 y - -se aplica a

fulguraciones compactas.

Figura 1.8. - Esquema del modelo de Syrovatskii para cuatro
fuentes fotosféricas (N, S). Estas al desplazarse inducen
el desarrollo de una lamina de corriente en el separador
C(-—-) donde se 1libera la energia por reconexién del
campo. Reproducido de Priest (19895).

Un modelo que considera la posibilidad de que una
fulguracidn se pueda producir en un sdédlo arco es el de Spicer
1977 a,b). Este autor propone que un evento se puede iniciar
por desarrollo de una inestabilidad MHD, como por ej. el modo
“"tearing"™ CFurth et al., 1863; Furth, 18642, en un arco que
haya sufrido una torsidén por encima de cierto nivel. Como

resul tado se formarian numerosas regiones de difusidn donde la
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energia magnética libre se liberarfia calentando el plasma y
acelerando particulas. Este modelo, como los anteriores, es

aplicable al caso de eventos confinados.

En una serie de trabajos C(Priest y Heyvaerts, 1874;
Canfield et al., 1974; Heyvaerts et al., 1874; Tur y Priest,
1978) Heyvaerts y Priest, con colaboradores, desarrollaron un
modelo de fulguracién solar donde se le da importancia a 1la
presencia de flujo emergente. La idea bAszsica del- modelo (Fig.
1.92 es que, al emerger flujo en una regidn activa, se puede
desarrollar una lamina de corriente en la interfase entre el
dipolo emergente y el campo preexistente. Los autores sostienen
que los mecanismos que ocurren en ésta son los que dan lugar a
los distintos fendmenos y fases observadas durante una
fulguracidn. La siguiente discusiédn sigue aproximadamente el
articulo de Heyvaerts et al. (1977). Bajo la suposicidédn de
reconexidn estacionaria y a partir de la ecuacién de balance de
energia, los autores determinan la evolucidén de la temperatura
en la lamina. De este anaAlisis encuentran que la temperatura de
equilibrio como funcidén de la altura Chd) en la atmésfera sigue
la curva que se muestra en la Figura 1.10. Esta indica que,
cuando la lAmina alcanza una cilerta altura CthAD' no hay
ninguna situacidén de equilibrio cercana y su temperatura
aumenta rapidamente lo que corresponde al salto de B a D en la
curva. Ya que la presién del plasma en la lamina balancea la
presidén del campo magnético adyacente, la densidad del plasma

decrecerid a medida que T aumenta. Esto da lugar a un aumento de
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Figura 1.9.- Modelo del flujo emergente. ad) Durante 1la
fase de prefulguracién el flujo emergente comienza a
reconectarse con el campo preexistente. bd Durante la fase
impulsiva el desarrollo de turbulencia en la lamina da
lugar a su rapida expansién con la consecuente
liberacidén violenta de energia. cd Durante 1l1la fase
principal la reconexién continda siendo estacionaria pero
con un valor turbulento para la resistividad. Reproducido
de Heyvaerts et al. (1977D.
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Figura 1.10. - Temperatura de equilibrio CTed en la lamina
de corriente en funcién de la altura Ch) en la atmésfera
solar. Reproducido de Heyvaerts et al. (1977D.

la velocidad de deriva de los electrones y, eventualmente, se
desarrolla turbulencia. Los autores encuentran que, para
parametros tipicos, esta condicién critica se da en C cuando
Tc = Tumb CFig. 1.10>. El desarrollo de turbulencia lleva a un
aumento de la resistividad y como resultado de ésto. la lamina
se expande raplidamente. Durante esta expansién se desarrolla un
campo eléctrico intenso en el que se aceleran los electrones
que produciran la emisiébn en rayos X duros. microondas Vv,
eventualmente, Tipo III si hubiese lineas de campo abiertas que
permitiesen el escape de particulas a la corona externa. Este
perindo corresponde a la fase impulsiva de la fulguracidn.
Luego de este cambio en la lamina, los autores suponen que la

reconexidén continta sliendo estacionaria pero con un valor

andmalo para la resistividad. A este perifiodo, que corresponde
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al aumento de la emisidén en rayos X blandos vy Hi“ obser vado
luego de los picos impulsivos, le llaman la fase principal.
Sturrock (€1980) ha cuestionado la forma en que se calcula la
curva de TC Y sugiere que es muy improbable que ocurra la
inestabilidad térmica que dispararifia la liberacién impulsiva de
energfa. Los autores proponen que la aparicién de flujo nuevo
puede desestabilizar una configuracién magnética con un
filamento y dar lugar a una fulguracién de dos bandas. En este
caso sefialan que, una vez eyectado el fllamento, la evolucldn

obscervada corresponde a la descripta por Kopp y Pneuman C1976).

Dentro de los modelos para fulguraciones de dos bandas se
encuentran: aquellos que explican su desarrollo partiendo del
anilisis de la erupcién de un filamento y el de Kopp y Pneuman
C1976); éste fue el primero que explicd, consistentemente con
las observaciones, la formacidén y evolucidn de los arcos
Cpostlfulguracioén. Este modelo supone que antes de 1la
fulquracidn la configuraciédn del campo magnético esta dada por
una arcada de '"loops' cerrados que se ubican por encima de la
linea neutra longitudinal de 1la regién activa. Debido a algun
proceso eruptivo, no estudiado en detalle, el campo es forzado
hacia una configuracidén no potencial abierta con una lamina
neutra que separa las regiones de polaridad opuesta C(Fig.
1.11>. La existencia de esfuerzos laterales hacia adentro en el
campo hacen que éste colapse hacia la lamina y se reconecte.

Este proceso comienza en la base de la corona y prosigue hacia

arriba. A un dado instante la configuraciétn e=s la que cse
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Figura 1.11.- Esquema de la evolucidn de 1los “loops"
(postdifulguracidn. ad) Configuraciédn con lineas de campo
abiertas inmediatamente después de la erupcidn. b
Topologia del campo en algdin instante arbitrario durante
la fulguracidén. Reproducido de Pneuman (1981).

muestra en la Figura 1.11' b con lineas ablertas que =e van
transformando en arcos cerrados en el punto neutro que se
eleva. Suponiendo que no hay cambios en las condiciones de
contorno, este punto sze elevara hasta que <se restaure la
estructura original. Durante el proceso de reconexién la
geometria de un tubo de flujo dado, a medida que cambia de una
configuracidn radial abierta a una cerrada, e altera
drasticamente. Esta variacidén induce un aumento significativo
de la velocidad del flujo hacia afuera. Otro efecto importante
tiene lugar cuando el tubo se cierra; en estas circunstancias,
todo el material por debajo del punto neutro queda capturado en
él. Inmediatamente se genera una onda de choque, que los
autores modelan como hidrodinamica, que se propaga hacia la

superficie seolar. El material continua fluyendo hacia el tubo
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hasta que la onda llega a la base y detiene el flujo. Este
frente de choque puede elevar la temperatura del plasma hasta
3 6 4 10° K. sin embargo, la disipacién Joule en la regidn de
reconaxidn, que los autores no modelan, probablemente aumente
la temperatura a los valores observados en las fulguraciones
= 10° K>. El enfriamiento subsiguiente, ya sea por radiaciodn o
por conduccién, da lugar a los “loops'" en Ha; mientras se
forman arcos nuevos en rayos X a mayores alturas. Los limites
precedentes de las bandas en Ha representan simplemente las
intersecciones cromosféricas de las lineas de campo que <se
reconectan, mientras que las bandas delinean las zonas de la
croméesfera que son calentadas desde arriba. El aumento
creciente de la separacidn de las bandas no es un movimiento
real de esa regidén, sino la expansidn producida por 1la
formacidn de "loops" cada vez mas altos en la corona. Esta idea
esta suficientemente avalada por las observaciones, éstas
muestran que los arcos en rayos X blandos aparecen anclados del
centro hacia la zona exterior de la banda (Moore et al. 1980>,
mientras que los "loops" en HOl cse ubican en la zona interior
CRov, 1972; Rust y Bar, 1973; Withbroe, 19782. El flujo del
plasma a lo large de los tubos magnéticos en movimiento fue
model ado matemiaticamente por Kopp y Pneuman (19763. Estos
autcres propucsieron una geometria dipolar para el campo
magnético por debajo del punto neutro y una radial por encima
de éste, adoptando una ley para su ascenso de acuerdo con las
obser vaciones. Este primer modelo fue mejorado por Pneuman

19812 y Kopp y Poletto (19845.

45



Van Tend y Kuperus (1978) analizaron el balance de fuerzas
sobre un filamento al que consideraron como una corriente
coronal generada a partir de los movimientos fotosféricos. En
esle trabajo propusieron que la pérdida de equilibrio de esta
estructura podia iniciar una fulguracidén y que la energia
liberada podia provenir de la almacenada en la misma. Esta idea
fue aplicada por Kaastra (1985) como base de un modelo
electrodinamico de fulguraciédn de dos bandas, el que fue luego

ampliado por Martens y Kuin C1988).

El modelo de Martens y Kuin se basa en una analogia con un
circulito eléctrico. La energia magnética libre esti concentrada
en dos corrientes, una que circula a través de un filamento y
otra por una lamina de corriente que se encuentra por debajo de
éste; estas corrientes se cierran, formandose dos circuitos, en
la interfase corona-fotésfera (o sea, la cromdsferad). Estos
circuitos estan acoplados inductivamente y la energfia libre
al macenada en el circuito del filamentc antes de la
fulguracidén se transfiere al de la lamina donde es disipada.
Una cantidad importante de la energia magnética se convierte en
energfia cinética del filamento eyectado. Las ecuaciones
fundamentales del modelo son las de impulso para el filamento y
la lamina y las de la energia para ambos circuitos. La
deduccidn de estas ecuaciones se basa en calculos previos de
Kuperus y Raadu 19743, Van Tend y Kuperus (13978), Syrovatskii

(19712 y Kaastra (1985).
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El esquema del modelo se muestra en la Figura 1.12. El
filamento, representado como una corriente <=in estructura,
pierde su equilibrio hacia el inicio de la fulquracién vy
comienza a ascender. Durante este proceso se forma una linea de
campo magnético nulo en la que se desarrolla una lamina de
corriente, considerada infinitamente delgada y sin estructura.
Este es el sitio donde se aceleran particulas debido al campo
eléctrico inducido por el movimiento del filamento. Los
electrones acelerados a altas energias durante la fase
impulsiva se precipitan hacia la cromésfera a lo largo de las
linecas de campo y producen rayos X duros en el sitio de
impacto, asi{ como también emisidédn en Ha formandose las bandas.
Estos haces o el flujo de calor desde la corona dan lugar a un
fendmeno llamado evaporaciédn cromosférica Cver Capitulo 3,
Seccidn 3.1.3.2) que aumenta la densidad en los ‘'loops"
favoreciendo la emisién en el EUV y en rayos X blandos. Los
electrones rapidos también emiten por girosincrotrédn a medida
que ecspiralan a lo largo de las lineas de campo lo gque produce
los picos en microondas. La eyeccidén de masa, debida a 1la
erupcién, lleva a la formacidén de ondas de chogque que son
responsables de la emisiédn de radio Tipo II. Al igual que en el
modelo de Kopp y Pneuman, el ascenso de la regién de reconexidn
forma "loops"™ cerrados que se observan primero en rayos X
blandos y luego en Ha. Nétese que las lineas de campo no se
suponen violentamente abiertas por la erupcidn, sino que existe
una estructura magnética que rodea al filamento y, por lo

tanto, la energia disipada en la laAmina podria dar lugar a la
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Figura 1.12. - Estructura de una fulguracidn de dos bandas

y ubicacidn de los procesos mas importantes de conversidén
de energia. Seccidn transversal a lo largo de la linea
neutra longitudinal. Reproducido de Marten=s y Kuin C1888).

existencia de regionez calientes (T = 107 ¥ por encima del
sistema de "loops" durante la fase de prefulguracién, como se
verad mas adelante. En este escenario tedos los efectos
chservados en una fulguracidén de dosz bandas son causades

directa o indirectamente por la erupcidn del filamento.

Para la deduccidédn de las ecuaciones del modelo se supone
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que el filamento es una corriente I a una altura h por encima
de la linea neutra longitudinal o de inversién de polaridad. El
cistema de coordenadas es tal que: el eje y sigue la linea
neutra, el eje z corresponde a la altura sobre la fotdésfera
Cque se encuentra en z = 0) y el eje x es horizontal Yy
perpendicular a la linea neutra. Se supone que las dimensiones
del sistema en y son mucho mayores que en los otros dos ejes.

El campo generado por I estiA dado por:

= g1 0 €1.1)

—t c [Cz-hd)3+ x?) -3¢

El circuito se cierra mediante una corriente superficial
que se encuentra en la interfase corona-fotésfera, debido a la
gran iqercia y alta conductividad de ésta dGltima. Esta
corriente superficial se representa matemAticamente C(Kuperus y
Raadu, 19747 por una corriente espejo -I en -h; de manera que,
las componentes normales de los campos de ambas se cancelan en
el plano z = O y, por lo tanto, el campo magnético en el limite

fotosférico no se altera. El campo de la corriente espejo sera:

z+h
B, = _221 _ 0 c1.2d
c [(Cz+hd"+ %7 -X

Se incluye ademis el campo debido a las manchas de la
regién activa. Este campo de fondo, que debe permanecer 1luego
gque todas las corrientes cononales se hayan disipado, se
representa como el generado por un dipolo de intensidad m
ubicado a una profundidad d por debajo de 1la fotdésfera

(Kaastra, 1985>. Es decir:
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B
- 2,52 3x Cz+dd

2x?- cz+dd>?
= m 0 1.3
[+ Cz+dd?)

Sumando las expresiones anteriores se encuentra que existe
una linea neutra, en 1la que el campo total se anula, por
encima de la linea de inversién de polaridad. La altura z, de

esta linea esti dada por:

2 2
h® - =
-41 . 2 C1.4)
me h ¢z + d>°
(=]
como el lado derecho de la igualdad es maximo cuando z_ = O Cya

que siempre z, Z 0D, la linea neutra existira cuando:

— 41 h

< 3 1.5
m c d

Las ecuaciones que determinan la evolucidén del filamento,
antes de la formaciédn de la lamina de corriente, son las de
momento y energia de este circuito. Las fuerzas que actuan
sobre éste son: la de gravedad y la de Lorentz por 1la
interaccidén de la corriente con el campo magnético dipolar de
fondo y con el de la corriente espejo. De acuerdo con los
calculos de Van Tend y Kuperus (1978) la Unica posibilidad de
que el filamento sea estable frente a desplazamientos
horizontales en el campo de fondo es que la fuerza de este
campo esté dirigida hacia z ¢ O; en este caso I y m deben tener
distinto signo. El sentido de 1la fuerza ejercida por 1la

corriente espejo se encuentra en z > O. Luego, la componente



vertical de la ecuacidédn de momento sera:

M h Mg R 1 m 1
= — ° + — + C1.8
L L CR_+ 2 c Ch + d e h

donde se han especializado las expresiones para el campo en
x = 0 y =z = h. El primer término de la derecha es la fuerza
gravitatoria donde M es la masa del filamento que se supone
constante, L su longitud, Ro el radio solar y g la aceleraciédn
gravitatoria en la superficie del Sol. El segundo término

representa la fuerza de Lorentz sobre el filamento.

La energia que ingresa al circuito del filamento proviene
de los movimientos fotosféricos que, al torcer sus bases,
generan la corriente que circula por él. Este efecto se modela
suponi endo un voltaje constante aplicado en la parte
cromosférica del circuito. Esta energia provista a la corona se
emplea para aumentar la energia potencial gravitatoria vy
cinética del filamento y compensar las pérdidas por disipacidn
Shmica. Se considera, ademas, una fuente debida al voltiaje

inducido. La ecuacidén resultante es:

Mg h R L )
IV=s ——————+Mhh+I"R-IV 1.7
CR_+12 L
©
donde R es la resistencia del circuito y V"d estd dado por 1la

variacidn del flujo magnético a través del mismo, debido o a un

cambio en su forma © a una variacidén en la corriente:
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v = _ 1 ddhy c1.8)
irnd C dt
En esta expresion, %+ es el flujo magnético que se calcula
integrando la componente horizontal del campo magnético total
(B D sobre la superficie del circuito por encima de la linea de
x

inver=eidén de polaridad:

h
¥ = — L _[ BY (z,x = 0 dz 1.9
5 2

El =signo menos en la definicién viene del hecho de que la
orientacidn del flujo estiA determinada por el sentido de
rotacién de la corriente en el circuito, que en este caso es

horario.

Antes de incluir la lamina en el problema, los autores
ceflalan que las soluciones del sistema anterior (Cecuaciones 1.6
Y 1.7> indican un aumento lento de 1la corriente del filamento
debido a la energia provista desde la cromésfera acompafiado
por su ascenso. Su aceleracidén es despreciable y, en esta
etapa, sigue la curva de balance de fuerzas dada por 1la
ecuacidédn C1.6D igualada a cero Cver Fig. 1.13>. El filamento
sube lentamente por la rama ascendente hasta alcanzar el
maximo; en este punto el ingreso continuo de energia desde la
cromosfera sequiria aumentando la corriente, pero el balance de
fuerzas es tal que la corriente deberfia decrecer con la altura.
Satisfacer ambas <situaciones es imposible y, dade que el

aumento de la corriente estid determinado en ferma externa, el



filamento pierde su equilibrio y hace erupcién. Este resultado
corresponde al encontrado por Van Tend y Kuperus (1878); <in
embargo, la solucidn completa del problema (linea de puntos en

la Fig. 1.13) nmuestra que la erupcidn ocurre aunque no en el

maximo.
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Figura 1.13.- Curva para el balance de fuerzas sobre el

filamento (Clinea llenad. En la regién por debajo de 1la
linea de guiones existe un punto de campo magnético nulo
donde <se puede generar una lamina de corriente. La
evolucién del filamento para la fulguracidén del 16 de mayo

de 1981 esta dada por la curva de puntos. Reproducido de
Martens y Kuin (1988).

En su movimiento de ascenso el filamento puede cruzar la
recta definida por la ecuacidn (1.5) Cver Fig. 1.13>. A partir
de ésta se origina una linea de campo magnético nulo. Segdan
Syrovatskii (1971) en esta zona del plasma se puede generar

una lamina de corriente. Martens y Kuin incluyen, entonces, en
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su sistema de ecuaciones las correspondientes al circuito
definido por ésta ultima. La expresiédn del campo magnético de
la lamina se toma de los calculos de Syrovatskii (19715 vy
Syrovatskii y Somov (19802, aplicados a este problema en
Kaastra €1985). En la Figura 1.14 se muestra la configuracién
del campo en los alrededores de la lamina. En las ecuaciones de
energia y momento sélo interesa la componente horizontal del

campo, la que resulta:
Cz - z )] ci1.102

donde: z_es la posicidn original del punto neutro sin lamina y
representara el centro de ésta a partir de su inclusidén, b es
su semialto Cver Fig. 1.14), su espesor es despreciable y el z
indica el cambio de signo de la componente x en los extremos de
la singularidad. ko es un parametro definido por Syrovatskil

como la derivada segin z del campo magnético total en z_» con

exclusidédn del propio de 1la lamina, es decir:

a

ko= - = {Bd.x+8f.x+Bef.x+Bel.x} C1.11>
-X:O.Z:Zo

Este parametro esti relacionado al Angulo con gque las lineas de
campo cruzarian la linea neutra en ausencia de lamina. En 1la

expresién anterior B es la componente x del campo de 1la

el,x

lamina espejo que se determina invirtiendo el signo de ho y z.
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Figura .1.14.- Configuracidén del campo magnético en la
vecindad de la lamina de corriente. A medida que el
filamento se eleva las lineas de campo son arrastradas
hacia la lamina donde se reconectan y dan lugar a los
“"loops"™ C(postdfulguraciédn y a las lineas cerradas que
rodean al filamento. Reproducido de MariLens y Kuin (1988).

Para calcular la corriente CIl) a lo largo de la lamina,

los autores la consideran vista desde una distancia z » z, Y

2 -2
desarrollan en serie Bl x =N el parametro b (= 103 ,
*

resul tando:

(=}

B C(x=0, |z - zol » b) = ci1.12>

Lox 2Cz -z
[=)

Luego comparan (1.12) con la expresiédn para el campo generado

por una corriente Il en el centro de la lamina:
a Il

— [ d -— oy = )
By , Cx=0, |z -z | » DD Tt T I €1.13




Igualando (C1.12>) y (C1.13), ya gque a grandes distancias 1la

distribucién de corriente en la l1amina no es importante para el

campo resultante, se obtiene:

I, = —2> €1.14>

l.La corriente en la lamina y su corriente de retorno,
representada por una corriente espejo, constituyen el segundo
circuito. Se tienen en cuenta, entonces, dos términos mas en la
ecuaciédn (1.6); éstos representan la fuerza de Lorentz ejercida

por el campo de la lamina y su imagen:

. 2
M h Mg R 1

= - — + {éd B, B, L *B_, x} €1.1%d
L L CR_+ hd e . e/ . **Jx=0,2z=h

La ecuacldn de la energia (1.7) es formalmente la misma.

Sin embargo, V_md incluye ahora una contribucidn debido a la

lamina que representa el acoplamiento de los circuitos:

h

&Hr) = - L j csd + B + B + B + B > d (1.162
[a]

8]

W X f.x ef,.x l,x el,x

Se consideran ademas las ecuaciones de momento y energia

de la lamina. La primera, suponiendo su masa despreciable, esta

dada por el balance de las fuerzas de Lorentz:

o c1.17>

—
~
W
+
w
+
w
+
w
[

l d,x fex ef,x el.x) X=0,Z=2

LLa ecuacidn de la energia ec relativamente simple. No se
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tienen los térndnos cinético y gravitatorio y tampoco se
incluye una fuente de energia en la cromésfera como en el caso
del filamento. La tnica fuente es el voltaje inducido debido al
cambio de flujo a través del circuito y se representan las
pérdidas mediante una resistencia R,' La ecuacidédn resultante

es:
I R + — =0 ci1.18>

donde ¥ es el flujo a través de la superficie del circuito de

la lamina:

z
o
z = - + + + + 4
LR Ljo csd'x Bf'x Bef'x Bay.x Bl'xb dz
Finalmente, se tiene una ecuacidn de momento y energia
para la ladmina y el filamento, una que define el parametro ho \Y
una que relaciona I con el alto de la lamina; es decir, 6

l

ecuaciones y 6 variables a determinar CI, h, I z ., ho y bd.

' o

Dadas las condiciones iniciales y los parametros: M, L, m, d,
R, ED vy V, el sistema esti cerrado. De todos éstos, L ¥y M son
los que se determinan con mayor precisidén directamente de
observaciones en Ha; m, d, R y V se infieren a partir de
fuertes suposiciones y simplificaciones de magnetogramas vy
estimaciones de campos de velocidades fotosféricos (Martens,
19872, 12’= es un parametro libre que los autores ajustan de
acuerdo a la potencia que debe disiparse durante la fase

impulsiva segun las observaciones. La Figura 1.15 muestra la

configuraciédn de las corrientes y el campo magnétiqo resultante
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para un instante arbitrario luego de la aparicién de la lamina

de corriente.

Figura 1.15. - Configuracidén de las corrientes y del campo
magnético en una fulguracidn de dos bandas. Se indican: 12
el filamento, 2> la laAmina de corriente, 3) las corrientes
superficiales de retorno. Las lineas del campo (Ctrazo
lleno) generado por estas corrientes y el campo de fondo
sefialan: 4) los arcos Cpostdfulguracidén, 52 las lineas que
rodean al filamento y B2 los arcos por encima de éstas.
Se muestra, ademas, la linea de inversidn de polaridad 72
v las bandas 8). Reproducido de Martens y Kuin C1988).
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Las Figuras 1.16 y 1.17 muestran los resultados de 1la
integracidén numérica de las ecuaciones del modelo aplicado a la

fulguracidn del 16 de mayo de 1981.
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Fiqura 1.16.- Evolucldn de la altura del filamento Ccurva

superior) y de la laAmina de corriente Ccurva inferiorl. El
origen del eje temporal corresponde al instante de

apariciédn de la lamina. Reproducido de Martens y Kuln
£1988>.

La evolucidn del sistema consiste de cuatro fases. La
primera, denominada fase de crecimiento, corresponde al periodo
durante el cual se almacena la energia en la corona aumentando
lentamente la corriente en el filamento. Esta fase, durante la
cual éste asciende por la rama estable de la Figura 1.13,
termi na cuando alcanza el mAximo de esta curva. En la segunda,
llamada metaestable, el filamento contindga en la curva de
equilibrio y la corriente disminuye al aumentar la altura. Esta

evolucidn no habia sido predicha por ningun modelo anterior y



explicarfa, debido a la disipaciédn de energfia en la lamina ya
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Figura 1.17.- Evolucién de la corriente en el filamento
Ccurva superior) y en la lamina Ccurva inferiord. Los

numeros en la Fig. indican: 1) la fase de crecimiento, 2>

la fase impulsiva y 3> 1la fase de postfulguracién.
Reproducido de Martens y Kuin €1988).

formada, la presencia de regiones coronales por encima de los
“loops™ a temperaturas tipicas de fulguracidén antes de la fase
impulsiva. Segun los autores no queda claro cual es el jueaqo
entre el balance de fuerzas y de eneraqla que hace que el
filamento evolucione en este estado sin hacer erupcidédn. Martens
Y Kuin sugieren que cualquier modificacidn de la configuracidn
podria, en esta etapa, desestabilizar el filamentc; €in
embargo, =i ésto no sucediese los resultados numéricos
muestran qgue la erupcidn ocurre de todas formas. Segun los
calculos mostrados (Fig. 1.16 y 1.17>, 25 horas después de la

aparicidédn de 1la lamina, el filamento se acelera violentamente,
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su corriente decae y la de la 1lamina alcanza su valor maximo. A
ecle periodo se lo identifica con la fase impulsiva. En este
momento <se transfiere inductivamente una enorme cantidad de
energia del circuito del filamento al de la lamina y, a medida
que su corriente aumenta, también lo hace su campo eléctrico en
el que se aceleran las particulas responsables de la emisién en
rayos X duros y microondas. La udltima fase, llamada de
postful guracidédn, corresponde al ascenso del filamento a una
velocidad aproximadamente constante y a un decaimiento de la
corriente en la lamina. La integracidén numérica deja de tener
sentido cuando la altura del filamento supera su longitud.
Sequn los autores, la evolucidn siguiente se corresponde con la

propuesta por Kopp y Pneuman (1976).

En un trabajo posterior Martens (1988) analiza las
propiedades de la lamina de corriente. En éste propone que el
proceso de aceleracicdn en la misma es no colisional e infiere
un valor para su resistividad tal que, al compararlo con el R,
de mejor ajuste a las observaciones, le permite obtener su
ancho (x>~ 10 cmd). Por otra parte, segin los resultados del
modelo el alto de la lamina en la fase impulsiva es de
~ 8 10%° em CMartens, 1988). Este trabajo se discutiria en el
Capitulo 3 donde los valores anteriores se usaran en el calculo
de la energia disipada durante la fase de prefulguracidn en uno

de los eventos analizados.
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CAPITULO 2
EL ESPECTROMETRO DE IMAGENES EN RAYOos X DUROS Y

LA EmisioN EN RAaYOs X

Antes del lanzamiento del SMM, la informacidn acerca de la
estructura espacial de las fulguraciones en el rango de los
rayos X duros provenia de —observaciones estereoscédpicas
llevadas a cabo con instrumentos sin resolucién espécial CKane
et al., 1979). Hasta ese momento s&lo se habian 1logrado
imAdgenes en rayos X blandos Chasta varios keV) mediante
instrumentos con éptica de reflexién por incidencia rasante; el
mas importante de los experimentos de este tipo fue el del

telescopio en rayos X que voldé a bordo del Skylab.

l.as primeras imaAgenes bidimensionales en rayos X duros
fueron obtenidas por el Espectrémetro de Imagenes en Rayos X
Duros (Hard X-ray Imaging Spectrometer, HXIS) que fue lanzado a
bordo del SMM. En este capitulo se describira el instrumento y

las caracteristicas de la emisidén observada por éste.

2.1.- El1 Espectrdmeto de ImfAgenes en Rayos X Duros

2.1.1. - Descripcidn del instrumento

El HXIS fue disefiado y construido por un equipo de trabajo

holandés. La descripcién detallada de este instrumento se puede



encontrar en van Beek et al. (1980) y Boelee (18832>. El1 HXIS

consiste esencialmente de un colimador, detectores y sistemas

electrénicos. Sus caracteristicas principales se resumen on la

Tabla 2.1.
TABLA 2.1
Caracteristicas principales del HXIS
Rango de energfa- 3.5 keV - 30 keV
. i R .. " **
Resolucidn espacial- Resolucidén fina: 8 x B (FwHM

Resolucidn gruesa: 32 x 32 C(FWHMD

Resolucidén en rendi jas: 16 CFWHM>

Resolucidén temporal- 1.8 s - 7 s (dependiendo del modo de ope-

raciénd
Calibraciédn—- Banda Limite de energia Factor de conversién*
CkeVd Ccampo fino-grueso)d
B1 3.5- 5.5 185.5
B2 5.5- 8.0 74.2
B3 8.0-11.5 30.9
B4 11.5-16.0 9.6
B5 16.0-22.0 5.7
B6 22.0-30.0 5.8

High Energy Monitor CHEMD - Sin resolucidén espacial, limites de
energia como BS y B6, mayor sensibi-
lidad.

»* El producto del numero de cuentas s ' en una dada banda de
energia por el factor de conversién equivale al numero de fo-
tones cm ° s = observado en esa banda.

»» FWHM: ancho maximo a mitad de altura.
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La Figura 2.1 nuestra un diagrama de corte del HXIS. La
parte del instrumento que constituye el colimador consiste de
10 grillas o placas colocadas a distintos intervalos. Cada una
de estas placas tiene 576 agujeros cuadrados, la alineacidén de
10 de estos agujeros constituye lo que se denomina un
subcolimador. El1 HXIS construye la imagen de la fuenie emisora
en el Sol por colimacién, a través de los subcolimadores, del
haz de fotones emitido. Estos enfocan distintas subregiones de
la regidn total y estan alineados de modo que por cada fila de
agujeros pueden pasar, idealmente, los fotones provenientes de
la subregidn enfocada; los que vienen de otra subregidén chocan
contra las paredes de las grillas. La sensibilidad de un
subcolimador decrece desde un maximo en el centro hasta
anularse a una distancia angular que depende de su resolucién
espacial, siendo 1la respuesta del instrumento de forma
aproximadamente triangular. Detras de cada subcolimador hay un
unico detector (un contador miniproporcional), de manera tal
que una imagen del HXIS esta formada por elementos discretos
(pixels. que corresponden a las subregiones mencionadas> que
tienen asociados un nuimero de cuentas C(cts) El error en el
numero de cuentas © pulsos registrados por un microprocesador
est4d dado por la estadistica de Poisson y es igual a la raiz
cuadrada de ese numero. El ruido de fondo instrumental es muy
bajo. nominalmente < 5 10 > cts s ' keV ' pixel ™ en las bandas
de baja energia aumentando hacia altas energias hasta
8 10 cts s ! kev?t pixe.‘l—1 en BS. Esta caracteristica pernite

observar fuentes con brillo superficial muy bajo.
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Figura 2.1.- Diagrama de corte del HXIS Cvan Beek et al.,
1980D.

El instrumento obtiene simultaneamente imagenes con dos
resoluciones: resolucidn fina y gruesa (Cver Tabla 2.12. El
campo de visidn fino consiste de 304 pixels y el de visidn
gruesa de 1£8. El campo fino se encuentra en el centro del
grueso como lo muestra la Figura 2.2; en ésta ultima se indica
el area del Sol abarcada por cada campo, nétese que los bordes
de los campos no son cuadrados. El HXIS posee ademiAs rendi jas
verticales y horizontales y un Monitor de Alta Energia CHigh

Energy Monitor, HEM) (Cver Tabla 2.1 y Fig. 2.2).
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El HXIS detecta fotones en 6 bandas de energia distintas
Cver Tabla 2.1), produciendo en cada periodo de integraciédn 6
imagenes de la fulguraciédn Cuna en cada bandad. El alto del

pulso en el contador es proporcional a la energia del fotdn
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Figura 2.2. - Campos de visidn grueso y fino del HXIS.

incidente, decidiendo ésto la banda a la que corresponde la
seflal; estos datos mas los relacionados con la posiciédn de
donde proviene el pulso son manejados por un sistema

electrénico analdgico.

Finalmente, la informacidén total es compactada por un
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sistema electrénico digital. Este consta de dos
microprocesadores y es el responsable de la acumulaciédn y
transmisidn de los datos al satélite. La velocidad de
transmisién CS000 bits s asignada al instrumento es tal que
permite enviar la informacién de todo el campo Cgrueso y finod
si se trabaja con una resoluciédn temporal de 7 s, donde por
resolucién temporal se entiende un perfodo efectivo de
integracién. El HXIS opera en tres modos distintos, en el modo
O o modo de sol quieto la resolucidn es de 7 s; nientras que en
los modos 1 y 2 o modos de fulguracidn 1la resolucidn es de
1.5 s y 4.5 s respectivamente. Cuando se trabaja en estos dos
Ultimos, el instrumento no puede transmitir toeda la informacidn
y sé6lo envia parte de la imagen (la mas brillante en Bl y la
misma en todas las bandas); por ejemplo, en el modo 1 se
transmite sélo el 15% del campo fino y el 25% del campo grueso.
El cambio de un modo de operacién a otro se produce
automaticamente si el numero de cts s ' registrado en Bl excede
Co esta por debajod de un cierto umbral prefi jado. Esto trae el
inconveniente de que los datos provenientes de las zonas menos
intensas de la fulguracién, o no se transmiten nunca, o son
enviadas aleatoriamente de acuerdo a las fluctuaciones

registradas.

Otro inconveniente que se presenta es el relacionado con
la ganancia de cada pixel, ésta viene dada por la eficiencia
del elemento subcolimador - detector asociado y se determind

antes del lanzamiento. Su apartamiento respecte de la wunidad
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indica que los limites de las bandas de energia en ese elemento
del campo estan desplazados respecto de los dados en la tabla
2.1; es decir, una ganancia por encima de 1 equivale a un
desplazamiento hacia bajas energfas dando lugar a un incremento
ficticio en el numero de cts en altas energias y, viceversa, en
el caso de ganancia menor que 1. Este efecto debe tenerse en
cuenta cuando se analizan los datos provenientes de un pixel
individual C(ver Seccidn 3.1.2) y queda encubierto cuando se

acumulan pixels de distinta ganancia.

Con respecto al colimador hay dos problemas a considerar.
El primero estia relacionado con el tamalio de los agujeros en
las grillas; éstos, debido a la no uniformidad en el proceso de
grabade, no son necesariamente simétricos. Ademas, el tamaRo

del agujero (Fig. 2.3) depende de la energia del fotén
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Figura 2.3.- Diagrama que ilustra el aumento del tamafio
efectivo de los agujeros con la energia del fotdn.
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incidente; es decir, la forma de sus bordes hace que fotones de
mayor energia vean un agujero mayor que los de menor energia.
Este efecto aumenta las cuentas en un pixel por encima del
valor esperado (ya que el Area colectora es mayor) y extiende
el campo dé visién de éste mads allad de su limite nominal. A
energias de incidencia altas el conjunto de las diez placas
colimadoras se vuelve transparente y da lugar a la presencia de
un fondo realzado aproximadamente constante en los canales de
alta energia (BS y BB). Este fondo es producido por fotones de
~ 50 keV CBoelee, 198B1) que pasan a través de las placas y se
atenuan a los valores de energia correspondientes a BS y BG6.
Este efecto se conoce como transmisidén a lo largo del colimador
Y se observa durante 1la fase impulsiva de una de las
fulguraciones estudiadas Cver Seccidén 3.1.2). El otro problema
es gque un pixel no ve sbélo el Area de B"x 8" a la cual esta
apuntando, aun en el caso de bajas energias de incidencia, sino
también parte del campo de visién de cada uno de los 4 pixels
que lo rodean (la influencia de los ubicados en su diagonal es
despreciable). Esto significa que las cuentas registradas en
los pixels son en realidad la convolucidén de los fotones que
llegan del Sol. Existen varios programas de calculo (Svestka et
al. ,1983; MacKinnon, 1983) que, teniendo en cuenta la funcidn
de respuesta del colimador, corrigen este efecto por
deconvolucidn de las imagenes; o sea, restan a los datos en

bruto la respuesta instrumental.
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2.1.2. - El perfodo de operaciones del HXIS

El SMM fue lanzado el 14 de febrero de 1980, en ese
momento uno de los problemas mas graves que podrian habérsele
presentado al HXIS era 1la desalineacidén de las plac:-'l,qM
colimadoras. Sin embargo, ésto no sucedid y el instrumento
comenzé a trabajar eficientemente desde el comienzo de la
experiencia hasta el 23 de noviembre de 1980; en esta fecha,

falld el sistema de control de actitud del satélite.

Durante el perfiodo de operaciones siempre estuvo presente
un equipoc de 10 personas asignadas al HXIS en el Goddard Space
Flight Center en Maryland (CEE.UU.D>, de manera que los datos
eran revisados rapidamente pocas horas después de ocurrida una
fulguracidén. El apuntamiento del satélite y la secuencia de
operaciones eran planeadas diariamente junto con los miembros
de los equipos de otros instrumentos CHXRBS, GRS, XRP y UVSPY y
la presencia simultanea de éstos facilitd el intercambio de
informacién. Por otra parte, las observaciones desde tierra y
las del SMM fueron coordinadas a nivel mundial; ésto permitié
tener en muchos casos datos simultaneos de observatorios
terrestres y de otros satélites. A este proyecto cooperativo se
le llam$ el Solar Maximum Year y ha sido descripto por Svestka

y de Jager (1980D.
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2.1.3. - El procesamiento de los datos

Una vez recibidos en tierra los datos del HXIS, junto con
la informacidén de telemetria, eran grabados en cinta o disco y
as!i entregados a 1los investigadores. Como paso previo al
analisis presentado en esta Tesis, se puso a punto y se mejordé
el conjunto de programas desarrollados originalmente por las
Dras. M. G. Rovira y A. M. Hernandez para el procesamiento de
los datos. Este paquete comprende dos programas gue trabajan
sobre las cintas originales permitiendo 1la obtencidén de
imagenes individuales o la acumulaciédn de imAgenes sucesivas.
Un tercer programa acumula pixels dentro de la misma imagen o
conjunto de imAgenes con el fin de obtener curvas de luz
Ccurvas de cts s ' en funcion del tiempo) para las distintas
bandas de energia y otro deriva, a partir de los archivos
generados por los anteriores, los valores de temperatura y
medida de emisidn utilizando los resultados del ‘“programa de
prediccidn de contajes' CCRPP - van Beek et al., 1981; Mewe y
Gronenschild, 1981) Cver Seccidn 2.2.2.1>. El dltimo genera los
archivos necesarios para la graficacién de isofotas C(contornos
de igual intensidad en cts s ' dentro de una imagen o conjunto
de imAgenes. Se escribieron, ademAs, dos programas que permiten
obtener mapas de isotermas del campo del instrumento y se
adaptd a la instalacidén CPDP 11-44) del Instituto de Astronomia
y Fisica del Espacio C(CIAFEY> un programa de deconvolucidn de
imagenes facilitado por el Dr. J. Schrijver del Instituto

Astrondmico de Utrecht. La técnica de deconvolucidédn empleada



por este Ultimo esti descripta en el Apéndice A de Svestka et

al. C1983D.

2.2.- La emisidn observada por el HXIS

Las lineas espectrales mas energéticas observadas en rayos
X zon las de la serie de Lyman del FeXXVI. El limite continuo
de esta serie estd en los 8.2 keV, proviniendo teoda 1la
radiacién por encima de esta energia del continuo libre-libre
Cbremsstrahlung? o 1libre-ligado. A medida que la energia
aumenta la contribucién de la emicsién libre-ligadeo decae en
relacién con la libre-libre C(Culhane y Acton, 19702, siendo el
bremsstrahlung el mecanismo de emisién en las decenas de keV.
En este rango y hasta unos pocos cilientos de keV, en que la
velocidad de los electrones no es relativista, la férmula para

la seccidn eficaz de bremsstrahlung es la de Bethe—Heitler:

ca2.1>

1.72
oa Ce,Ed) = g o r2 njo < 1n [ 1+C1—=/E) = ]
e 1-C1—e/EDY

donde «, r,» ¥ m_ son la constante de estructura fina, el
radio clasico y la masa del electrén respectivamente, &£ es la
energia del fotdén y E la del electrdn incidente. Esta expresidn

incluye todas las direcciones del electrédn <caliente ¥y todas

direcciones y polarizaciones del fotdén. Numéricamente:

2
2 —
] [em™ keV 71

— 1'1
7.9 z +(1 —=/ED
3 = 7.9 10 = 1n [1 1 E

1C1—e/E0¥2
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con £ y E en keV. El1 factor Z> = 1.25 se ha agregado para tener
en cuenta las abundancias solares (CAllen, 1973). Para E = g, ca

es ceoro, resultado obvio del hecho de que un electrédn de cierta
energia no puede ser responsable de la emisidédn de un fotdn con

enerqgia mayor.

Para poder usar la emisién observada como diagnédstico de
las caracteristicas de la poblacidn electrdénica que le da
origen, se deben hacer suposiciones acerca de la intéeraccidédn de
los electrones con su medio ambiente. En general, hay dos
situaciones en las que pueden encontrarse los electrones; en la
primera tienen energfias mucho mayores que la energia térmica
media del plasma de fondo y en la segunda forman parte de una
distribuciédn maxwelliana de alta temperatura. Estas dos
alternativas dan lugar a la formulacidén en la literatura de dos
modelos de fuente para la emisidédn impulsiva en rayos X duros:

el modelo no térmico y el modelo térmico (ver Seccidn 2.2.3D.

2.2.1. - Bremsstrahlung no térmico

2.2.1.1.- Cdlculo del espectro de electrones acelerades en

funcion del espectro en rayos X duros

Para determinar el flujo en rayos X duros, ICeg) (fotones
em? s! xev®, observado en la Tierra debido a bremsstrahlung
por inyeccién de un haz de electrones supratérmicos con un

espectro FCE D Celectrones s @ keV '), se debe especificar en
o

principio la naturaleza del blanco como fino o grueso. En el



primer caso el espectro de electrones inyectado no sufre
modificaciones significativas, mientras que en el uUltimo los
electrones son frenados por completo, © dicho de otra forma
termalizados, en la fuente emisora. Esta termalizaciédn puede
deberse, por ejemplo, a colisiones Coulombianas con los
electrones del medio ambiente. Se considerar& primero el caso

de blanco delgado, IC&) resulta:

» >}
I Ce&d = ——E—;— f FCE D OBC£.ED dE 2.2
del gado 4nR & °

donde R = 1 UA, N’= J‘ntCzD dz Cem ™) es lo que se define como
fuente

la densidad de columna de la fuente observada y niCz) es la
densidad de protones en funcidn de la distancia a lo largo del

camino del electrén.

La expresién (2.2) vale también para una situacidn de
blanco grueso s1 se identifica FCEoD no como el espectro
inyectado., sino como el promediado FCE) sobre el blanco. La
relacidn entre FCEOD y FCE) se obtiene considerando las
pérdidas de energia sufridas por los electrones; para

situaciones simples éstas se pueden representar como:
9B . _ o (E> n WE> E cz2. 3
dt E i

donde o, es la seccidn eficaz de pérdida de energia.

El numero de fotones emitidos por wunidad de energia,

centrada en &£, por un electrén con E inicial es:
=]
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t CE = &2
m Cs.Eo) = f z nCzCL2) o Ce,ECLYD vCECL))D dt
tCcE=E>" »

1 o

cambiando la variable de integracién de t a E con (2.3), se
obtiene una expresién que resulta independiente de la densidad

en el blanco:

E oBCs.E)
m CE.Ee) = f m
> E

dE c2. 4>

Luego Iggfgo sera la integral de (2.4) sobre la distribucidn

original FCEOD:

1 ) Eo o Cg,Ed
I Ced = —— [ FCED [ " ——py dE,_ cz2.5>
grueso 4nR E =¢ £ E

Considerando sdélo pérdidas de energia por colisiones

Coulombianas (Emslie, 1978):

o (ED = ca. 6>

con K = 2 n e* 1lnA = 2.6 107*® keV? cmz, donde e es la carga
del electrédn y 1InA es el logaritmo Coulombiano que se
considerara constante y >~ 20 en la corona. Sustituyendo (2.6)

en (2.5 se tiene:

() E
1 Ced = 1 f FCE D f °E o Ce,ED dE dE  C2.7)
2 o B o
grueeo 4R K E =& >

[-4

Comparando (3.7) con (3.28) se ve que la densidad de

columna efectiva N't para blanco grueso esta dada por:
e
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E
s _ 1 °

Not = X 5T ES _[ E o'BC£.E2) dE
B o &

Esta funciédn se comporta aproximadamente como Ez y corresponde
a la densidad de columna necesaria para frenar un electrén de

energla E° CEmslie, 1978):

E
N, & —2- =2 10" EZ c2. 8
© ZK o
Luego. para aquellos blancos donde N« N’ valdra 1la

ef

aproximacidén de blanco fino; mientras que, en caso contrario,

habra que usar la expresién para blanco grueso.

Las ecuaciones integrales (2.2 y (2.7) relacionan el
espectro inyectado o funcidén fuente al espectro observado o
funcidn dato. Brown (18710 demostré que éstas se podian reducir
a la ecuacidn integral de Abel, siendo posible una inversioén
analitica que da la funcién fuente en términos de 1las
propiedades de 1ICg). En este trabajo Brown encontré que 1la
forma de FCEOD era una ley de potencias similar a lo que
mostraban los datos para ICeg) Cpor ej. Hoyng et al., 19762.
Procediendo en forma inversa se puede suponer una expresidn
para FCEOD y calcular el ICe&) resultante. Tomando FCEOD = A E;é

y reemplazando en (2.2) y (2.7) resulta:

- 2 172
N Ak z o 1+C1—</E D
I Ced = = [ E 'c‘5+1)1n[ ° 1/2] dE (2.9
delgado 4nR ¢ e ° 1—(1—€/E:°)
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z E 1+C1—e/E°)1/z

Ak z © s
- : ] dE C2.10)
1./2

I Ced> = | E J° ln[
2 o
grueoo 4nR” K & & & 1—(1—0/5:03

donde an corresponde al factor numérico que multiplica a oy

La ecuacidn (2.9> es integrable y resulta:

N* Ak Z ® '
By [ B~ " cievE > aE
& [=] [

<]

I Ced = >
del gado 4nR” € &

realizando el cambio de variables x = £€/E , se tiene:
o

’ — 2
N° A kBH z BCS,1780 (641D
I C&d = 2 &
delgado 4nR

ca.11>

S

donde BCa,b) es la funciédn beta completa que se puede escribir

en términos de la funcidn I' como:

1
N = a— . b— - rcad rcbo
B Ca,b> J; X (1— dx —Tcatby

La ecuacién (2.11) muestra que el espectro en rayos X

duros corresponde a una ley de potencias de la forma:

ICed = a &7 cz.12>

con indice espectral y =6 + 1 y



N Ak z 2 BCp-,1.2
a = oH c2.13

anr? Cp—1d

El cdlculo de (2.10) es mas complicado, pero invirtiendo
el orden de integraciédn se obtiene una expresién integrable

que resulta:

A — 3 BCo-—2,1721 1-6
I Ced = — kBH z £ c2.14>
grueso 4nR™ K C6-1> 620
Nuevamente (2.14) es una ley de potencias con yp = 6 - 1 y
A . BCy-1,1-2>
a = —2. kBH 2z c2.15>
4nR™ K Yy Cy—1>D

Nétese que el indice espectral es menor en dos unidades
(el espectro es mas duro) en el caso de blanco grueso que en el
de blanco delgado. Esto es una consecuencia de la forma de
aECED. que resulta en un vaciamiento preferencial de los
electrones de baja energia y lleva a un espectro promediado

sobre el blanco dos polencias de E menor que el inyectado.

Las férmulas (2.11> o (2.14D permiten inferir las
propiedades del flujo de electrones (los parametros A y &) a
partir de los parametros del espectro observado en rayos X
duros Ca y y2, una vez que se ha adoptado un modelo de blanco.
Dos magnitudes de interés, en particular cuando se estudia el
balance de energia en una fulguracién, son el flujo de

electrones por encima de una dada energia arbitraria,
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denominada energia de corte CE;). y la potencia en el haz por

encima de ese mismo valor; o sea:

[e o]
FCED> = [ AE.®dE = —2 - E'™ (electrones s™"1 c2.1&
c E o o Céd-1D c
c
© -5 A 2-5 -
PCEc) = IE A EO dEo = ‘w Ec [erg s ] C8.17)

Reempl azando las expresiones numéricas para A y
escribiendo (2.16> y (2.17> en términos de la intensidad
observada por el HXIS en una dada banda con energia media &£, se

tiene para el caso de blanco grueso:

2 , MCr-is2> 1ced
FCED = 4.6 10” ¢p-1D —  E 7 ca2.1s
c rcyd &7 c

PCED =1.610° —¥Y _E FCED 2.1
c ry—1 c c

2.2.2.2. - Cdlculo de la distribucidn de intensidad en rayes X

duros vy de la deposicion de energia de un haz de electrones a

lo largo de una estructura coronal

La distribucidén espacial de la emisién en rayos X duros,
debido a una haz de particulas con un espectro en ley de
potencias, ha sido calculada por Brown y Mc Clymont (1975).
Mientras gque Duijveman et al. 19830, han estimado 1la
deposicidn de energia por unidad de tiempo como funcidn de 1la

densidad de columna atravesada por el haz. En base a 1los
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resultados de estos autores, Machado et al. c1985) han
desarrollado un programa de computadora que permite obtener las
variables mencionadas de acuerdo a parametros apropiados para
cada evento. Los resultados de este programa seran usados para
el analisis de la emisidn en rayos X duros durante la fase
impulsiva de una de las fulguracliones estudiadas. Las bases del
cadlculo son las siguientes:

ad El espectro del haz de electrones es de la forma FCEJ=A E'é.
b> Los eleétrones son acelerados en un punto dado del 'loop™ y
viajan a lo largo de las lineas de campo magnético, es decir no
son dispersados.

cd El unico mecanismo de pérdidas considerado son las
colisiones Coulombianas con los electrones del medio ambiente.
d> La densidad y temperatura del "loop" Cno. To) son uniformes
a lo largo de éste.

e En la base del arco se supone una pseudocromésfera con
densidad y temperatura uniforme Cnc. T;).

f) Se desprecian efectos colectivos que pueden ser importantes

cuando el haz atraviesa arcos de baja densidad (Vliahos y

Rowland, 1984D.

Las pérdidas de energia por colisiones que llevan a 1la

degradacién o frenado del haz estan dadas (Brown y Mc Clymont,

19755 por:
dE KN’ _ 1.2 1
FCE,N’D> = FCE ,00 —2 = FCEC1+2 277 c2.200
° dE E KN’ _ 1.2
ci1+2 D
g2
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donde se ha usado la relacién:
E? =Ez -2 KN’ c2.21>

para colisiones Coulombianas. Esta dltima es basicamente (2.8

con E =2 O.

La intensidad dICe)./dz Cfotones cm > s ' keV !> observada

en la Tierra por unidad de longitud de arco para blanco grueso

sera, reemplazando en (2.2):

dICed Kk z KN’ A o 12

] - BH - f E C1+2—— )—6+1/2 [;+C1—£/E)‘/2] dE
dz grueso , 4nR & —(1—e/ED
donde n = n = n-= cte. Haciendo el cambio de variables x = £/E,

la expresidédn anterior se puede escribir como:

dIC&d ko Z 2 NCN'D A BCS,1.2 KN’
— | = 5 i HC——. 6 2.2
grueso 4nR ¢ S €

dz
donde H es la funcién integral definida por Brown y Mc Clymont

como:
s 2

1 C—&5+1D 14+C1 =0t

HCR. 6 = ———2 [ 5 crsep® 2 ln[ 1/_2]
o 1-C1-0

dx

B(S,1720

con 3 = K N~/ ez. Esta funcidén da informaciédn sobre la fraccidn
emitida por blanco grueso en funcién de la posicidn. 1la
condicién de blanco delgado corresponde a pequefias pérdidas de
energia (28 K N'« £ o sea # « 1 y H(3,8 =~ 1, de donde se

reobtiene la expresién (2.11D.



El programa calcula la emisién para una energia & por
unidad de longitud, tomada igual a 1 pixel del HXIS, como una
fraccién de la emisién total de blanco grueso a esa energia.

Esta ultima esta dada por:

2

Ko z A B(5,1/20 w®
I Ced = &1 _f HC3,68) dN’' c2.23
grueso 4nR” € S N’ =0

El calculo de la deposiciédn de energia a lo largo del
“loop" se basa en el trabajo de Duil jveman et al. (1983). Se
define un parametro y = N’/ N;, donde N; es la longitud de
frenado de electrones con energia EZ1 que se obtiene de (2.21),
resultando la potencia depositada a una densidad de columna N’

por el haz:

<2 P’

. <
o —6/2{ By(é/z,l/z) para y < 1

PCND = —— 2y

4 N B (é/2,178d para y > 1

1
donde P; es la potencia en el haz por unidad de area, ésta se
determina a partir de (2.19 y un valor para la seccién del
arco gque se deduce de las imaAgenes, Yy By es la funcidn beta

incompleta:

y
B Ca,bd = | 21 1 0Pt ax
Y 0

lLas expresiones (2.28), ((2.23) y ((2.24> se calculan
numér i camente con métodos de integracién usuales. Los
parametros de entrada al programa son p, la intensidad

obser vada en una dada banda de energfa (B5 o B6) y la densidad,
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adrea y longitud del "loop" que se obtienen de las imagenes. Con
estos datos &6 se toma como y + 1 y A se deduce de las
relaciones clésicas de blanco grueso (fundamentalmente (2.18)D

ésto significa que se supone que

»

para varios valores de E ;
[~
todos los electrones del haz permanecen en el "loop"” Yy

eventualmente se frenan en éste o en la cromésfera.

2.2.2. - Bremsstrahlung termico

2.2.2.1. - Calculo de la temperatura y medida de emision de la

fuente.

En este, caso la fuente productora de rayos X duros es una
masa de gas con temperatura electrénica T. > 10° k. Suponi endo
que esta fuente tiene un volumen V y una densidad uniforme n_
de electrones con una distribucién maxwelliana de velocidades,
la intensidad debida a bremsstrahlung por interaccidn de estos
electrones con los protones frios del medio ambiente C(con

densidad n, uniforme) esta dada por:

[0 o]
I Ced =n V fefscaa VCE> o Ce,E> dE

donde:
2n
SECEd> = d vr Y2 o~ EKT,  electrones cmPkevh
Yr Ck T D
es la maxwelllana en funcién de la energia, V(E) es la

velocidad de los electrones, k es la constante de Boltzmann y
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l<'l'e esta dada en keV. Luego, integrando y haciendo el cambio de

variables E =g£(1+x, se Liene en fotones s_‘ kev_‘:

1/2

— — /s
I1¢ed =7.9102[——8 ) Z2chnw e T, geexTd
am k T o i ) e
(-] (-4
) o 2%
donde gCad> = o dx es una funcidn que varia
o [x Cl+xD )
lentamente con a. Despreciando este factor, la expresidn
anterior sa puede escribir como:
I Ced =D —T ___ e ¢7KT, c2. 25
172
£
@
—25—2 8 12 —2—2 2 —,1-2
siendo D = 7.9 10 z (7?7F_—F_] =57 10 "z [lems K ]
[
e Y = nn_ Vlem 2) Co Y = J‘n.n,ldV) es lo que se define como la
medida de emisidén de la fuente. En general n >n_ =ny por lo

tanto, Y = nZ V.

Si por otra parte se conoce la intensidad IC&) para dos
energias distintas, .Y £, del cociente de éstas se puede

obtener una expresidén independiente de Y:

Isz) [ £, ] —Ce — &) k/T
= e 2 1 e
2

ICe O
1

de donde 'l‘° resulta:




Con esta Ultima se calcula la medida de emisién y, estimando el
volumen de la regién emiscra a partir de las imagenes, se

obtiene un valor para la densidad de la =zona.

El desarrollo presentado, hecho a modo de ejemplo, es
valido para el rango de energias en donde sdélo tiene
importancia el continuo de bremsstrahlung. En el rango de
energfas menores observado por el HXIS (3.5 keV < &£ < 10 keV),
donde las temperaturas tipicas son « 107 K, no sdélo es
importante la emisidén continua sino que hay emisiédn en lineas.
En este caso, as{ como también en el rango de mayor energia, se
utilizan en la practica los resultados del programa de
prediccién de contajes (CRPF— Van Beek et al., 1981; Mewe Yy
Gronenschild, 1981). Este programa tiene en cuenta (para un
plasma de caracteristicas solares y en un rango de temperatura
entre 5 10° y 500 10% K> todas las contribuciones posibles a la
emisidn, convoluciona estos datos con el perfil instrumental y
predice el numero de cuentas que, para una dada To e Y, se
deberian observar en las distintas bandas del HXIS. Tenliendo
los datos observados, se procede en forma inversa y se
encuentra T° e Y con las tablas del CRPP. En la Tabla 2.2 se
listan las cuentas por segundo predichas en Bl y BS para una

- S
fuente puntual con Y = 10*7em™ y 5 10% = T ¢ 500 10° K.



TABLA 2.2

Cuentas por segundo predichas en las bandas 1 y S

c10® K>

a

N

© 0O OO0 O m®m O N+ OO+ » @ » O O

10.
15.
1g9.

n
Ul

T

B1

Ccts.

w = O O

S

. 022
.231
. 020
. 870
. 990
. 300
13.
i8.
a21.
c4.
27.
£8.
29.
3e2.
33.
33.
33.
3:2.

300
700
600
200
100
600
800
800
g00
800
300
600

Ccts.

O 0O O O O

a4.

58.
111.
154.
192.
217.
2es.

Bs"

s™

.03
.e2
.75
.e2
.05
. 8O
. 00
30
10
o0
0]0)
00
00
00

debajo del

% Los numeros que no se listan estan por
instrumental.

2.2.3. - Modelos de fuente para la emisidén en rayos X duros

Como se dijo anteriormente,

de los rayos X duros (Cpor ej.

las observaciones en el rango

Hoyng et al. ,1976; Dennis,

19855

muestran que la dependencia de la intensidad con la energia se

ajusta bastante bien mediante una ley de potencias,

da cierto crédito al modelo no térmico.

lo que le

En éste se supone que



los rayos X duros son producidos por bremsstrahlung de
elect.rones acelerados en algun punto del "loop",los que luego
se frenan por colisiones con las particulas del medico en la
regién fuente. Sin embargo, la interpretacidn de las
obser vaciones sélo en base a este modelo se enfrenta con varios

problemas.

Dado que para un electrédn acelerado, la relacidén de 1la
energia radiada a la energia perdida (principalmente por
ceolisiones electrédn-electrdénd aumenta como funcidén de 1la
profundidad . de la columna de plasma qgque atraviesa, la
eficiencia de radiacién es mayor para el caso de blanco grueso
que para el de blanco delgado. Esta eficiencia, suponiendo
blanco grueso, para un electrén tipico de 25 keV es de = 10_5;
por lo gque la interpretacidédn no térmica de las observaciones
exige la aceleracidén de un gran numero de electrones
Cx 10%° electrones s y potencias muy altas en el haz
>~ 107 ergs s™ en los eventos mas grandes C(Hoyng et al,
1976; Lin y Hudson, 1976). La energia en electrones acelerados
comprende, de esta manera, una fraccidén importante de toda la
energia liberada durante la fulguracién, no habiendo ningdn
mecanismo de liberacidén de energia que pueda explicar una razédn
de energia en particulas aceleradas a energia en calentamiento
del plasma tan alta como la requerida en algunos casos (Smith,

1980>0.

Como se dijo anteriormente, el numero de electrones
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acelerados por segundo puede alcanzar valores de = 10%° Yy, en
este caso, la corriente generada a lo largo de un "“loop" de
area tipica (x 10 em™® darta lugar a un campo magnético
excesi vamente alto Ca 10° & para la corona. Este problema se
soluciona postulando la existencia de una corriente de retorno

provista por los electrones del plasma ambiente que apantalla

la corriente del haz. La primera, en una situacidédn
estacionaria, debe ser tal que permanezca estable frente a la
generacién de microinestabilidades C(ver por ej. Kaplan y

Tsytovitch, 1973; Mannheimer, 1977); es decir:

v < f ¢ c2. 260
r [~

donde v, Y ¢_ son la velocidad de la corriente de retorno y la
del sonido idnica respectivamente y f depende de la relacién
To/ '1',L en el "loop" (Fried y Gould, 1961; Kindel y Kennel,

1971)>. Los valores tipicos para f son:

20.0, T =T,
[ 4 L
f = 8.0, T=3T,.
° i
2.7, T =10 T.
(-] 1
Como, en una situacién estacionaria, FCED A_t = n vr con n
Yy A la densidad y el 4&rea del "loop"; la condicidn de

estabilidad da un 1limite inferior para n que, si T.:z Ti.'

resulta:

FCE D
n > < — ca2.27>
0.5 CkT_s/m > A




En el modelo térmico, la fuente emisora en rayos X duros
es una regién de muy alta temperatura (= S5 1OBK) que se supone
ubicada en la parte superior del "loop™. Si bien la expresién
(2.85) para ICed en el caso isotérmico no es una ley de
potencias, Emslie y Brown (1980) han demostrado que si 1la
Ltemperatura no es uniforme en toda la fuente la expresién de

ICeg> se aproxima a la forma C2.12D.

En principio, este modelo es mas eficiente que el anterior
en cuanto al aprovechamiento de la energia para la emisién de
rayos X, ya que todos los electrones en la fuente estan a una
temperatura similar y no hay pérdidas de energifia por colisiones
electréon-electrédn. Kahler (C1971 a, bd) sefald que, para este
tipo de fuente, las pérdidas por conducciédn serfan tan altas
que la energia necesaria para mantenerla durante los picos
impulsivos deberia ser mayor o comparable a la requerida por el
no térmico. La viabilidad del modelo térmico fue reconsiderada
por Brown et al. (1979 y Smith y Lilliequist (1979. Estos
autores sefalaron gque, como consecuencia del largo camino libre
medio de los eleclrones en la fuente, éstos comienzan a escapar
libremente hacia el plasma mds frio de los alrededores. El
campo eléctrico producido por la separacién de cargas puede
inducir wuna corriente inversa de los electrones del plasma
ambiente Cigual gque en el caso no térmicod. Pero dado que
To» Ti. en el plasma corriente abajo f =« 1 C(ver expresidén
c2.26>> y, como c es un factor Cm_t/mo)’/2 menor que la

velocidad térmica electrénica, en estas condiciocnes el flujo de



los electrones de la fuente da lugar a la generacidén de ondas
idénico-acusticas. La frecue. ‘1ia de colisiones de los electrones
aumenta por la presencia de los plasmones y su camino libre
medio se reduce sustancialmente, frentes idénico acUsticos
(desplazandose a =~ cg) confinan a los electrones de la fuente y
el flujo qe calor se limita a su valor anémalec C(Mannheimer,

1977; Smith y Lilliequist, 1979:

Q ~nk T ¢ ce.28)
(-4 [

an

Los electrones de mis alta energia de la distribucién
maxwelliana pueden escapar a través de los frentes C(Emslie,
19810 y producir emisién en rayos X duros en la base de los

“loops' de acuerdo con las observaciones.

La Figura 2.4 esquematiza ambos modelos bajo la suposicidn
de que la fuente de liberacidn primaria de energia se encuentra
en la parte superior del arco; mientras que la 2.5 sefiala las
diferencias en la distribucidn espacial de la emisién en rayos
X duros que se desprende de cada uno de ellos. El modelo no
térmico muestra una estructura inicial con bases mas brillantes
que el resto del "loop™ y el térmico, por el contrario, exhibe
inicialmente una regidn central mas brillante gque las bases.

Estas caracteristicas parecen en principio ofrecer una manera

de poder discriminar entre ambos casos; pero, tanto por
limitaciones instrumentales (Machado et al., 1985) como por
consideraciones tedéricas (Vliahos et al., 19860, una distincidn

tan marcada entre ambos es altamente improbable.
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CAPITULO 3

FuLcUrACiONES DE Dos BAaNDAS

En este capitulo se analizaran las observaciones obtenidas
por el HXIS para dos fulguraciones de dos bandas: la del 21 de
mayo y la del 6 de noviembre de 1980. La primera de ellas ha
sido objeto de varios estudios en base a la gran cantidad de
datos obtenidos, tanto a bordo del satélite SMM como por los
programas de observaciédn coordinados desde tierra. Con respecto
a la segunda, el banco de datos no es tan amplio vy,
basicamente, se ha estudiado la evolucidén de los arcos

CposLdfulguracidén.

Del analisis de estos eventos se presenta una explicacidén
posible a la fenomenologia observada en rayos X blandos y
duros, se estudia el balance de energia de las estructuras
identificadas durante la fase impulsiva y se muestra que la
emisién en rayos X duros, en distintas fases del evento, es
compalible con los dos modelos de fuente descriptos en el

Capitulo 2.

3.1.~ La fulguracioh dinamica del 21 de mayo de 1980

3.1.1. - Introduccich

La fulguracién del 21 de mayo de 1980 se desarrolld en la

regién activa CARD 2456 Cnumero de NOAA, Boulder> ubicada en la
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posicién S13 015 del disco solar. Este evento fue clasificado
como de importancia 2B en Ha y X1 en rayos X. En esta seccidén
se hari referencia a las observaciones analizadas en otros

trabajos que resultan relevantes para el estudio realizado.

Los datos del campo magnético de AR 2456 C(Harvey, 1983 -
Fig. 3.1 a y b) corresponden a magnetogramas longitudinales

obLenidos en el KitlL Peak National Observatory CKPNO); en este
caso nu se poseen observaciones confiables del campo magnético
transversal. Estos datos muestran gque hacia las 20:20 TU del 21
de mayo aparece flujo dipolar nueveo al SO de la linea de B" =0

Ccomparar Fig. 3.1 a con 3.1 bD.

Desde aproximadamente 2 dias antes del evento, Schadee et
al. (19830 ‘encuentran emisién en la Bl del campo grueso del
HXIS a lo largo del canal del filamento de la regién activa.
Esta emisidén, que comienza a ser esladisticamente significativa
en el campo fino hacia las 20:45 TU del 21 de mayo, nmuestra un
nacleo en una zona que se corresponde aproximadamente con el
nuevo dipolo (ver Fig. 3.1 ¢ y d). Hoyng et al. (1981)
analizaron la evolucién de esle evento a partir de su fase
impulsiva; estos autores detectan por primera vez en esta
fulguracién la presencia de abrillantamientos en rayos X duros

en las bases de los "loops®.

Respecto a las observaciones en Ha' los datos de los

obser vatorios de Boulder y de Holloman muestran gque dos horas
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Figura 3.1.- ad) Magnetograma longitudinal obtenido a las
16:26 TU del 21 de mayo de 1980, 1la =zZona mas clara
corresponde a la polaridad positiva y la mas oscura a la
negativa. b)) Idem ad a las 20:20 TU, 1 seflala el flujo
positivo nuevo y 2 el negativo. ¢2 Imagen del campo fino
del HXIS obtenida en Bl+B2 entre las 20:48:03 TU y las
20:53:17 TU, los contornos corresponden al 80%, 75%, 50% vy
25% del maximo CO.5 cts s D. Superposicidn de bd) y .
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antes del inicio de la fulguracién aparece una torsién en el
filamento, aproximadamente en el mismo lugar en el que se
encuentra la regién maAs intensa en rayos X blandos CHarvey,
1983). Hacia las 20:83 TU el filamento se parte en dos
secciones y a continuacidn varias zonas alcanzan su maxima
intensidad en Hcl Cx 20:84:8580 TU),; éstas coinciden dentro de
~ 8" con las mas brillantes en rayos X duros del HXIS CHoyng et
al., 1981)>., El filamento desaparece de las fotografias debido a
la presencia de los "loops'" y de las bandas en emisiodn,
reapareciendo fragmentado en la misma posicidn una vez
finalizada la fulguracién (ver Fig. 1 ¢ de Mc Cabe et al.,

1986).

Desde la 0:00 TU hasta las 6:00 TU del 22 de mayo el
fotédmetro de luz zodiacal a bordo del Helios A detecta un
transitorio coronal en direccidén a la fulguraciédn CJackson,

1985). Este ultimo también es observado por el coronégrafo

NRL-Solwind a bordo del P78-1 (Mc Cabe et al., 1986).
3.1.2. - Andlisis espacio—temporal de la emision en rayos X

En esta seccidn se describira la emisiédn observada por el
HX1IS en el periodo comprendido entre las 20:45 TU y las 21:35
TU del 21 cl'e mayo. A parlir de este momento se hara referencia
a los datos de las bandas bajas del instrumento (Bl, B2 o B3
como rayos X blandos (RXB); mientras que rayos X duros C(RXDD

corresponderid a las bandas altas (B4, B5 o BB, generalnente a
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la suma de estas dos ultimas) o a la emisién observada por el

HEM en BBG.

En la Figura 3.2 se muestra la cur va de luz
correspondiente al HEM. En esta grafica se identifica 1la
presencia de una fase impulsiva que comienza a las 20:55 TU y
comprende dos picos principales, uno a las =~ 20:55:44 TU y otro
a las > 20:56:12 TU. Esta va seguida por una fase gradual larga
que se extiende a partir de las 20:57:10 TU y en la que también
se observan varios picos de emisidn. Al periodo previo al
aumento impulsivo del HEM se lo considerarda como la fase de
prefulguracidén. En la Figura 3.3 se muestran las curvas de luz
observadas por el HXRBS en distintos rangos de energifia. EIl
comportamiento temporal general a bajas energias es similar al
detectado por el HEM. En la primera curva se han sefalado
cuatro picos; los dos primeros se corresponden con los
mencionados arriba, mientras que el 3° y el 4° se observan a
las 20:57:37 y 20:59: 35 TU. Sdélo la fase impulsiva aparece bien
definida en la Ultima curva; estos datos, facilitados por el
Dr. B. Dennis, seflalan que el espectro en rayos X duros se

suaviza con el tiempo (el indice y aumenta)d.

En la Figura 3.4 a-e se muestra una serie de isofotas
obtenidas con =~ 10 s de integracién. A partir de las imagenes
se observa que:

a) Durante la fase de prefulguracién la emisién en RXB se

concentra a lo largo del canal del filamento con un maximo en
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el pixel 350 C(Fig. 3.1 ). En este perfiodo la emisién en RXD
proviene de la misma zona pero su intensidad no es
estadisticamente significativa. En esta fase el tiempo minimo
de integracién para obtener una imagen confiable es de =~ 130 s.
b) Al inicio de la fase impulsiva la emisién en RXB se expande
hacia el N y el O, mientras que en RXD proviene de dos zonas
bien definidas extendiéndose hacia el N. Estas estan ubicadas
en los pixels 350 y 412 y la extensidn en el 370 CFig. 3.4 bd.
¢ En ambos picos del HEM la emisiétn en RXD se ubica en los
pixels mencionados arriba abarcando también a sus vecinos. Se
llamara A a la zona gue comprende los pixels 330 y 350, B al
412 y C a los pixels 370, 371 y 352 (Fig. 3.4 c). Noétese
también la presencia de emisiédn difusa en RXD rodeando a estas
tres zonas. En este momento el mAximo en RXB se encuentra entre
Ay C.

d> Durante la fase gradual el maximo en RXB y RXD se ubica en
los pixels 368 y 384. Luego, ambos se corren en la direccidn

S-S0 hasta ubicarse en los pixels 367 y 383 (Fig. 3.4 d y e).

La descripcidn hecha en base a los contornos se puede
seguir en las curvas de luz de los pixels individuales (Fig.
3.5 y 3.68). En RXD, los picos de la fase impulsiva aparecen
bien marcados en los pixels de las zonas A, B y C; mienbLras que
el 3° v el 4° corresponden al momento de aumento y maximo de la
emisién en los pixels 368 y 384. El 398 se comporta

aproximadamente igual que éstos, pero dado qQque posee una
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ganancia anémala (= 1.04) que desplaza el limite de sus bandas
de energia hacia valores menores, es posible que su intensidad
en RXD se incremente por este efecto y no sea real. En RXB, las
curvas de luz correspondientes a los pixels de las zonas A, B y
C comienzan a subir alrededor de las 20:55 TU. Mientras que la
intensidad en los que se ubican en la direccidn S-S50 del campo
comienza a crecer y alcanza el maximo cada vez mas tarde. Se
sefala que para determinar los pixels que corresponden a cada
zona se tiene en cuenta, no sélo la evolucidédn de las curvas de
luz y los contornos, sino también la de la temperatura y medida

de la emisidn de los pixels individuales.

En estudios anteriores (Hoyng et al. ,1981; Dui jveman et
al. 19€82) se encuentran abrillantamientos concentrados en RXD
en las zomas A, B y C. Sin embargo, no se los observa
simultaneamente; durante el primer pico del HEM aparecen A y B,
mientras que durante el segundo A y C (ver Fig. 4 de Hoyng et
al. 1981>. En contraposicién, de este analisis se puede
inferir que las tres zonas brillan en ambos picos dentro de los
5 s de integracidén con gue fueron obtenidas las curvas de 1luz
individuales. De estas uUltimas resulta evidente que en los
pixels de la zona C los picos no son jigualmente brillantes y
gue, ademas, su intensidad es inferior a los de A y B. Este es
el motivo por el cual, dependiendo del intervalo de integracidn
empleado, la zona C no aparece simultaneamente con B. For otra
parte, ambos picos se observan en B. En la Figura 3.7 a se

muestran contornos en RXD para el mismo tiempo e intervalo de
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integracién en el que Hoyng et al. (1981) observan a A y B;
mientraszs gque en la 3.7 b se puede ver la misma imagen

deconvolucionada, en ésta aparece la zona C.

20:55:57 2.3 ¢s

Figura 3.7.- a> Imagen en BS5+B6 oblenida con =~ 30 s de
integracion. Los contornos corresponden a los mismos
porcenlajes del maxdimo que en la Fig. 3.4; este Ultimo se
indica, junto con el tiempo promedio de la integracidn, en
la parte superior de la figura. bd) La misma imagen
deconvolucionada. Orientacidn igual que en Fig. 3.4.

En las curvas de luz de la Figura 3.5 se observa que los
picos de la fase impulsiva parecen estar presentes, en mayor o
en menor grado, en todos los pixels del campo fino del HXIS.
Esto indica que el fondo normal del instrumento se ve realzado
en este rango por la presencia de fotones muy energéticos (ver
curvas del HXRBS), los que dan lugar al efecto de transmisidn a
lo largo del colimador. Con el objeto de establecer si la

emision difusa esta por encima de este fondo se estima su valor
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de la siguiente forma: se determina en una integracidén 1la
cantidad de veces m que un pixel fuera de la zona de 1la
fulguracidén es transmitido a lo largo de las n imAgenes
individuales consideradas, se multiplican las cuentas totales
en cada pixel por n/m y se promedian los valores asi obtenidos
sobre esta 2zona. El fondo instrumental durante los picos

impulsivos resulta ser de ~ 0.4 cts s ' pixel *. Dado que el
contorno que rodea a A, By C en la Figura 3.4 ¢ es mayor que
este valor en un 50%, se considera que esta emisidén difusa es
real. l.os datos en RXD durante los picos impulsivos seran

corregidos teniendo en cuenta la contribucidén de este fondo.

3.1.3. - Interpretacion de las observaciones

La fase de prefulguracidén descripta es consistente con el
modelo de circuitos de Martens y Kuin C1988). Este sugiere que
la energia liberada en la lamina de corriente formada por
deba jo del filamento, puede dar lugar a una zZona de emisién a
alturas coronales a lo largo del mismo (ver Fig. 1.12) como
muestran los datos. Por otra parte, este modelo puede explicar
la presencia de la zona de emisiédn difusa que rodea a A, B y C
duranle la fase impulsiva y que, de acuerdo con su geometria,
se debe al impacto de las particulas aceleradas en la lamina en
las bases de la arcada formada por debajo de ésta. Sin embargo,
el modelo no predice la concentracidédn de la emisidédn en RXD en
A, B y C; se pusde argumentar que en A la intensidad es mayor
que en el resto de la zona ya que la curvatura del filamento

favorece la incidencia de particulas en esa regién, pero B y C
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no pueden deberse a este efecto.

Una explicacién posible a la presencia de A, B y C en RXD,
sustentada también por las observaciones de campo magnético y
de Ha descriptas, es que debido a la interacciédn del dipole
emergente (cuya posicidn coincide con A) con dos estructuras
magnéLicas'preexisLenLes (L1 y L2, ubicadas entre A, B y C se
aceleran particulas las gque luego de recorrer los arcos
depositan su energia en sus bases cromosféricas. Una de las
bases de L1 y de L2 se encuentra dentro del Aarea abarcada por A
en la zona de polaridad positiva, mientras que las otras se
ubican en la zona de polaridad negativa en B (la de L1) y en C
(la de L2 respectivamente. Un modelo como el del flujo
emergente (Heyvaerts et al., 1977 o, en realidad, cualguier
otro que postule la interaccién de estructuras magnéticas como
disparador de 1la fulguracién estaria de acuerdo con estas

obser vaciones.

La evolucidén espacial en la direcciédn S-SO de la emision
durante la fase gradual indica, dada la posicién de 1la
fulguracién en el disco solar, que ésta se origina a alturas
coronales cada vez mayores. Este aspecto es consistente con los
modelous para fulguraciones de dos bandas, por ej. Kopp Yy
Pneuman (19760 y todos aquellos basados en su idea. Los datos
en Ha para este evento sefialan, sin embargo, que sdélo

desaparece una parte del filamento. Se puede considerar que

éste se eleva come un todo dando origen a 1la evolucidn
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cromosférica de la fulguracidn C(bandas en Ha) como predicen los
modelos. mientras que la eyeccidn de parte de su masa
explicaria la evolucidédn en rayos X durante la fase gradual. Las
observaciones parecen indicar que el agente que altera el
balance de fuerzas sobre el filamento, es la modificacién de la

configuracidn magnética original al emerger el nuevo dipolo.

3.1.3.1. - La fase de prefulguracioﬁ vy la emision dt fusa durante

la fuse impulsiva.

Segun el modelo de circuitos de Martens y Kuin (1988) para
fulguraciones de dos bandas, la lamina de corriente comienza a
desarrollarse varias hor as antes de la fase impulsiva
explicando la presencia de una fase de prefulguracién. Teniendo
en cuenta las observaciones descriptas se estimara si, en
érdenes de magnitud, la potencia liberada en esta fase durante
la fulguracién del 21 de mayo puede provenir de la disipacidn
de la corriente CIl) que circula en la lamina. Para este
calculo se seguirad el trabajo de Martens (1988) y se tomaran
como valores aproximados para el ancho (a) y el alto (2b) de la
lamina los publicados por este autor para la fulguracidén del 16
de mayo de 1981. El uUnico parametro geométrico que se puede
obtener directamente de las observaciones, teniendo en cuenta
las predicciones del modelo, es su longitud CL>. Cualquier otra
variable que no pueda inferirse de los datos del HXIS se
obtendr& de observaciones del evento analizado en otros rangos

de energia.
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Dado que durante la fase de prefulguracién la emisidn
observada por el HXIS en RXD es débil, lo que limita la
significacién estadistica del anaélisis directo, se comenzara
calculando el valor de la corriente a partir de la emisidn
difusa durante la fase impulsiva. Luego, se inferira su valor
durante la fase de prefulguracidén aplicando simples factores de
escala a los datos obtenidos por el HXRBS. Se trabajara con los
datos de BS5 donde el numero de cuentas es mas 'alto y, por

consiguiente, menor el error estadistico.

El numero de cts s ! en BS para la zona difusa, gque abarca
un total Qe B5 pixel, es de 9.5 durante el primer pico de la
ffase impulsiva (20:55:44 TUD. Con los factores de conversiédn de
la Tabla 2.1 se estima la intensidad en 19 keV Cvalor medio de

la energia en BS):

IC19 keVY) = 54.15 fotones cm 2 s * kev™*

Haciendo la suposiciétn de que esta emisidn se debe a
bremsstirahlung no térmico por blanco grueso, se puede calcular
el numero de electrones acelerados por segundo necesario para
explicar esa intensidad. Para efectuar este c&lculo se debe dar
un valor para » y Ec. Dado que el valor de y que se puede
determinar con la intensidad en BS y B6 es poco preciso, porque
se tienen sélo dos puntos para ajustarlo, se decide tomar

Yy = 4.4 de acuerdo con los datos del HXRBS a este tiempo. Como
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valor para Ec se tomara el limite inferior de la BS por razones

puramente instrumentales. Luego, con la expresién (2.18):

FC16 keVd = 3.2 10°° electrones s *

Para calcular el valor de Il se seguirid el mismo planteo
que Martens (€1988). En este trabajo el autor parte de 1la
premisa basica de que, dado que la energia tipica CUo) de los
electrones que producen la emisidén en RXD debe ser comparable
como minime a la de los fotones que se estan observando (por
ej. 19 keVd, un electrdédn debe recorrer a lo largo de la lamina
una distancia Clo) equivalente a la necesaria para adquirir esa
energia a expensas del campo eléctrico (E) presente y luego ser

expulsado; es decir:

!l = —— €3.10
e

donde e es la carga del electrén y se ha supuesto que la
energia inicial de este udltimo es despreciable frente a la
final. Una vez hallado lo. Martens propone que Il se puede
determinar como el producto del numero de particulas que
ingresa a la lamina por la carga e y un factor l.L_l. Este
ultimo representa el hecho de que, a una seccidn dada
transversal a la lamina, sdélo pueden contribuir a la corriente
las particulas que hayan entrado a la misma dentro de una
longitud de aceleracion Cle); las otras, o ya la han dejado o
entran por detras de esa seccidn. Suponiendo que, por

conservacién del numero de particulas, debe ingresar a 1la
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lamina el mismo F(18 keV) que debe salir de ésta, Il sera:

I, = FC16 keV> e 1_ L 3.2
Para estimar el valor de la longitud de aceleracidn es
necesario conocer E en la lamina. Segin los modelos de

reconexién estacionaria C(ver Vasyliunas, 1975 el E en la

regiétn de difusidn se puede estimar como:

donde ¢ es la velocidad de 1a luz, v es la velocidad con la que
el flujo magnético es arrastrado hacia la linea neutra y B el
campo en la zona externa. La expresién anterior es la ley de
Ohm planteada en la regidn externa a la de difusidn, donde se
supone conductividad infinita, y la geometria es similar a la
de la Figura 1.14 con v normal a B y E a lo largo de la lamina.
De acuerdo a la imagen del proceso de reconexiédn en las
fulguraciones dinaAmicas, los bordes precedentes de las bandas
en }tx definen la intersecciédn instantanea de las lineas de
campo (que convergen en la regién de difusiénd y la cromésfera
Yy, por otra parte, su separacién creciente refleja el arrastre
del flujo magnético hacia la lamina. Forbes y Priesl (1984) han
propuesto que una forma simple de estimar E, a partir de datos

obser vables, es:
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donde v_es la velocidad medida de separacién de las bandas y
Brl es la componente normal del campo fotosférico en su limite
precedente. Usando esta aproximacién, independiente de
parametros coronales pero completamente dependiente de un
modelo, Poletto y Kopp (19886) encuentran que E = 3 V em™ a las
21: 05 TU para esta fulguracién. Se tomarad este mismo valor a
distintos tiempos ya que no se poseen datos anteriores que
permitan una mejor estimacidn. El valor de E determinado para
la fase impulsiva de 1la fulguracién del 16 de mayo es de
~ 2 V em? CMartens, 1988). Un campo el éctrico de esta
magnitud puede claramente acelerar particulas a muy altas
energias en distancias cortas; sobre todo si se tiene en cuenta
que resulta cinco érdenes de magnitud mayor que el campo
de Dreicer CE = 2 107% n_ 1lnA T:= 2 10> Vv em™ en ausencia
de resisitividad anémala, para T" ~ 20 10° K, n 10'° cm™
Y IlnA = 20 valores tipicos de fulguracidn). Mediciones de
campos eléctricos coronales, a partir del ensanchamiento por
efecto Stark en las lineas de Paschen del H para protuberancias
en erupcidn, dan valores entre S5-10 V cn(i CFoukal et al.,

1987).

Finalmente, con los valores determinados para E y

FC16 keV), las expresiones (3.10 y (3.2) resultan:

! = 6.3 102 cm

I1,=6.5 102° statamp
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con L = 1.5 10'® ¢m para la longitud de la lamina; valor que,
de acuerdo con las predicciones del modelo, corresponde al

largo del contorno en RXB (Fig. 3.1 c©).

Una forma de verificar 1la posibilidad de que esta
corriente circule a alturas coronales es determinar el valor
del campo magnético inducido. Integrando la ley de Ampére sobre
una superficie Lransversal a la lamina se encuentra que:
fo Cu IlD/Cc b2, donde B,l es la componente del campo que
invierte su‘'signo al atravesar la lamina y se ha despreciado su
ancho frente a su alto Cver Fig. 1.14>. Con 2 b = B 10° em para
la fase impulsiva Bi >~ 170 G; valor que, dentro de los errores
involucrados, estad de acuerdo con los esperados a alturas
coronales. Nétese que si no se hubiese considerado el factor
LoLd. B_l hubiese resultado seis ¢rdenes de magnitud mayor que
el valor estimado. Por lo tanto, si el mecanismo de aceleracidn
es tal como el gque supone Martens (1988B) se solucionarf{a uno de
los problemas con los que se enfrentan los modelos que proponen
aceleraciédn de particulas a l1lo largo de estas estructuras
CHoyng, 1977; Spicer, 1983). Esencialmente, el trabajo de
Martens se basa en una analogia entre la lamina de corriente de
su modelo y la cola geomagnética donde el régimen de
reconexidn es netamente no colisional (Speiser, 1965; Lyons y
Williams, 1984). Nétese que l° resulta mucho menor que el
10

camino libre medio electrdénico CK°= Lf/CZ n n. e4 lnA> =~ 10

cm, para los nmismos valores tLipicos anteriores y n x> nOD;
L
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aunque, deblido a fendmenos colectivos, éste puede ser varios

ordenes de magnitud menor (Martens, 1988).

En la Tabla 3.1 se listan los valores de T e Y para la
estruclura de la Figura 3.1 ¢ en la fase de prefulguracioén.
Estos han sido calculados con el CRPP a partir del cociente del
numero de c¢cts en Bl y B3 y, a menos que se indique 1lo
contrario, siempre se usaran estas bandas para su calculo. El
error en estos parametros se deriva a parlir' del error
estadistico instrumental. Se seRala, ademas, que siempre se
listaran en las tablas los tiempos promedio de cada
integraciéon; ésta es de =~ 130 s en este caso. El valor de 1la

energla térmica CEt". ver Tabla 3.1) se estima como:

E{t>= 3k T ¥ Yoy ¥V 3.3
or

donde V es el volumen de la zona observada y se ha supuesto que
28 3
n=> n= n vy T°= Tt= T. E1 valor de V =~ 1.6 10 cm se
determina a partir de los contornos, considerando que esta
estructura tiene simetria cilindrica con un radio medio de
~ 5.8 10° ¢cm Yy una longitud L. De los datos de la Tabla 3.1 se
determina la potencia minima que es necesario proveer a 1la
estructura para explicar las observaciones, es decir: AEL"/AL,

donde At es el intervalo total considerado. Esta ultima resulta

ser ~ 4.1 1026 erg st

112



TABLA 3.1

Temperatura, medida de emisién y energia térmica durante

la fase de prefulguracidn

TU T Y o
r
c10% c10%%m %> c10%%ergd
20: 49: 29 22 2 1.9 + 0.3 1.6 + 0.4
20:51: 42 20 + 1 3.8 + 0.5 2.0 + 0.3
20: 53: 52 22 + 1 B.O * 0.6 3.2 + 0.3

Resta ahora calcular el valor de la potencia disipada por

efecto Joule en la lamina, ésta sera:

2 1

Po=nI;"LC(2Db ad~
donde 1’ es la resistividad e Ii la corriente en la lamina en
la fase de prefulguraciédn. Para estimar Ii se recurrira a los
datos del HXRBS cuya sensibilidad es mayor que la del HXIS. De
la curva de luz en el rango de menor energia y por consiguiente
mejor significacidédn estadistica de la Figura 3.3, se observa
que la intensidad detectada por este instrumento resulta
aproximadamente deos érdenes de magnitud menor a las >~ 20:52 TU
Cvalor medio del intervalo considerado) que durante el pico
impulsivo. Haciendo la suposicidn lédgica de que esta variacidn
de intensidad se debe a una disminucid$n proporcional de la
8

corriente en la lamina, se estima I =~ 6.5 10 statamp como

l

valor medio en esta fase. Dadas las caracteristicas no
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colicionales de la lamina de corriente, el valor de »n’ estara
determinado por el tiempo durante el «cual 1las particulas
permanecen en ella mAs que por el tiempo efectivo de
colisiones; a esta resistividad se le llama inercial (Speiser,

1970; Dui jveman et al., 1981) y se calcula como:

n" =Cm vI - Cne’lda~s5610"s
(-4 -2 ©

donde m_es la masa del electrédn y v, la velocidad para
electrones de 19 keV. El parametro a se toma >~ 10 cm (Martens,
19882 y se estima 2b =~ 10° cm, a partir de la relacidn entre la
corriente en la lamina y su semialto Cexpresidn (1.14D5D
suponi endo que ko no varia significativamente entre el pico
impulsivo y este instante. Con los parametros estimados: P; ™~
3.5 102° erg s, este valor estid en buen acuerdo con el

obtenido a partir de las observaciones.

La lamina de corriente debe contribuir a la intensidad
observada en rayos X duros. Sin embargo, durante la fase de
prefulguracidn la emisién detectada por el HXRBS en las bandas
de mayor energia es demasiado débil como para permitir una
determinacidn significativa de ). Esto sugiere que la potencia
en particulas aceleradas es a lo sumo comparable a AEtor/At, en
este perfiodo. En cambio, durante la fase impulsiva, este efecto
podria ser el mAs importante (Martens y Kuin, 1988; Martens,
1988). A partir del valor de F(16 keV) se puede estimar la

potencia P(16 keV) en el haz de electrones usando la expresiodn
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(2.19> y compararla con la potencia disipada por efecto Joule
en la fase impulsiva CPJ). Los valores encontrados son:
PC1G keVd =~ 1.6 10°° erg s ' y P, = 7.9 10*® erg s™*. Es
decir, la lamina de corriente puede también proveer la potencia
correspondiente a la emisién observada en rayos X duros en la

zona difusa.

Antes de finalizar esta seccidn se puntualiza que una
estructura de las dimensiones de la lamina propuesta por el
modelo Ca 2 10 cm, b = 10°% em y L =1.85 10'® e¢m> no puede ser
observada por el HXIS. Es decir, para valores tipicos de
T ~ 20 10° K y n ~ 10" cm™® CMartens, 1988), la intensidad
emitida por la misma en Bl estarfa por debajo del fondo
instrumental. La Unica forma de verificar su existencia es, por
lo tanto, a través de los efectos de la liberacidn de energia
en esa zona y dentro de fuertes aproximaciones como las hechas.
Por lo tanto, se concluye que el modelo de Martens y Kuin
(1988 es aplicable a la fase de prefulguracidén y explica
también la presencia de la zona de emisién difusa de 1la

fulguracién del 21 de mayo de 1880.
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3.1.3.2. - Balance de energia en las estructuras coronales

durante la fase impulsiva

En esta seccidn se analizari el balance de energia de las
estructuras coronales L1 y L2. El principal objetivo de este
estudio es evaluar el grado de participacién de cada uno de los
procesos de calentamiento y enfriamiento que se pueden postular
en base a los datos y determinar, dentro de los limites fi jados
por las observaciones, la necesidad o no de una' ' fuente de
energia adicional para cerrar el balance. Este analisis se
restringe a la fase impulsiva durante la cual se pueden
identificar L1, L2 y sus bases cromosféricas CA, B y C) con
suficiente precisidn. Luego de este periodo la emisién que
domina el campo instrumental es la que proviene de estructuras

a mayor altura.

En las Figuras 3.8 y 3.9 se nuestran las curvas de luz en
RXB y RXD para las distintas zonas en cts s™* pixe-]._1 a efectos
de comparaciédn. Noétese que en RXD las zonas que dominan la
emisidn durante la fase impulsiva son las bases; mientras que
durante la fase gradual ésta se centra en la regidén de los
“loops"™. Se observa también que A es la zona mas brillante,
comparada con B y C, si se integra su emisién a lo largo del
tiempo. Estas caracteristicas distintivas de A, sumadas al
hecho de que su ubicacidn coincide con la zona en donde emergid
el dipolo, confirman que A no es sdélo la regién base comiun de

Ll y L2 sino una estructura magnética menor. Otro aspecto que
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Figura 3.8.- Intensidad en funcién del tiempo en Bl para
la distintas zonas. Estas curvas fueron obtenidas con
integraciones de =~ 2B s para disminuir el error
estadistico.

se quiere seflalar es que, dada la orientacién de L1 respecto de
la linea neutra de campo magnético 1longitudinal, se puede
inferir la existencia de un apartamiento respecto de una
configuracidn potencial en la regién donde se desarrolléd la

fulguracidn.
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Figura 3.9.- Idem Fig. 3.8 en B5+B6. En las zonas A, B y C
no se diferencian los dos picos impulsivos debido al
intervalo de integracidén empleado.

En las Figuras 3.10, 3.11, 3.12 y 3.13 se muestra 1la
evolucidn temporal de la temperatura y medida de emisién de las

zonas A, B, C y Li1+L2. Estas curvas fueron obtenidas con el
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mismo paso de integracién que las anteriores. Se hace notar
que, si bien la topologia de la emisién en RXD indica la

existencia de L1 y L2 como independientes, no se pueden

distinguir en el campo del instrumento 1los pixels que
5 _' l L L L L] I LJ L T L L l L Ll T L) T Tﬁ' Ll L) L] L I l.
L - ]
[ ESTRUCTURA A
3 Y {48) _]
2 —
[
- 4
L 1
1+ .
r- e
=
0 ; —+—t R
30 ESTRUCTURA A —
: 1
K T8
20 1~ —
b -
|
10 - —
0 -l I L 1L 1 1 i l I I 1 L 1 I i 1 1 i A I 1 A n i I I 1
20:48 21:00 2:12 21:24 21:36 TU
Figura 3.10.- Temperatura en unidades de 1 0°k Ccurva

. . s . : 40 -3
inferior2 y medida de emisidén en unidades de 10 cm

Ccurva superior) para la estructura A.
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Figura 3.11.- Idem Fig. 3.10 para B.

corresponden a cada uno de ellos por separado. Se consideraréa,
entonces. gue sus parametros geométricos son distintos de
acuerdn a las imagenes y se les asignari los mismos parametros

fisicos. En la Tabla 3.2 se listan los valores para las areas,
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longitudes y volumenes asignados a cada zona. El valor de 1la
longitud de L1 y L2 es la de un arco semicircular de radio
igual a la separacién entre los puntos medios de los contornos

que definen sus bases y su 4rea es la media entre las

BASE C

Y (48)

30 |~

20 —

10 -

0 IJ 1 A L 'l Il I L | A 'l A l A I J— A I 1 1 'l A A I l‘
20:48 21:00 2:12 21:24 21:36 TU

Figura 3.12.- Idem Fig. 3.10 para C.
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correspondientes a éstas. La superficie cubierta por B y C se

estima directamente de las imagenes en B5+B6 y a A, dado que lo

que se observa no es sélo la base comin de los arcos,

asigna un valor de (1 pixel)?

20 -l l v L T v T l LS L] T v l v L v lﬁ‘rTV L L T I L
5 ESTRUCTURAS L1 Y L2 —
ﬁ Y (48) ]
10 r —
5 |- -
L
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Figura 3.13.- Idem Fig. 3.10 para Li1+L2.

puntos los valores de temperatura
caliente en los “loops*®.
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En cuanto a la longitud de A, B y C, gue corresponde a su
profundidad hacia la cromésfera, se adopta el valor propuesto
por De Jager (€1988) (Cver Tabla 3.2). Con estos parametros se
pueden evaluar las densidades (tomando n > n= n> para cada
zona a partir de la curva de medida de emisién. Estos valores
derivados se listan en la Tabla 3.3, se sefala que para la base
A se ha tomado Y igual al valor medio de la medida de emisién

por pixel de B y C.

TABLA 3.2

Parametros geométricos para las distintas estructuras

Longi tud Area Vol umen
L1 4.5 10%m 2.3 10%cn? 1.5 10%%cnm’
L2 2.2 10%m 5.1 10" em? 1.1 10%em®
A 2.9 loscm 3.4 10‘7¢.mz 1.0 1026cma
B 2.9 10%m 3.4 10"en? 1.0 10%°%cm?®
c 2.9 10%m 6.7 10*cm? 1.9 10%%n’

Las observaciones de esta fulguracidén obtenidas por el BCS
en la linea del CaXIX, entre 3.165 A y 3.231 A, indican que
durante la fase impulsiva y hasta las 21:07 TU se observa un
ensanchamiento de la linea principal y una componente corrida
al azul CAntonucci et al., 1984, 1985). Este corrimiento se
interpreta CAntonucci et al., 1982; Antonucci y Dennis, 1883)
como el resultado de la transferencia de plasma cromosférico
hacia la corona. Es decir, se supone que la energia liberada a
alturas coronales durante la fase impulsiva de una fulguracidn

se transfiere a la cromédsfera, ya sea por conduccidn a partir



TABLA 3.3

Densidades para las distintas estructuras y valores para la

velocidad de evaporacién

’

TU n n n v

A B C "L1+L2
20:854:12
20:54: 44
20:55:16
20: 55: 44
20:56: 12
20: 56: 41
20: 57: 09
20: 857: 37
20: 58: 04
20: 58: 35
20: 59: 05
20: 59: 34
21:00: 04
21:00: 32
21:01: 00
21:01:28
21:01: 36
agl:c2: &
21:02: 55
21:03:25
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de una fuente de alta temperatura o por colisiones de
electrones acelerados con el plasma ambiente, dando lugar a un
flujo de material 1llamado evaporaciédn cromosférica (Neupert,
1968; Hudson, 1973; Sturrock, 1973). En la ecuacidén de balance
de energia para las estructuras L1 y L2 se tendran en cuenta,
entonces, términos de pérdidas conductivas y radiativas y una

fuente de energia neta que corresponde al flujo de material
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cromosférico por las bases de los arcos. Se considerara en el
calculo que en todos los casos T°= Tk= T vy que el plasma esta
confinado por el campo magnético a las estructuras L1 y L2, las
pérdidas conductivas transversales al campo no seran Lenidas en
cuenta ya que resultan despreciables. Las aproximaciones que se
haran para estimar cada uno de los términos de la ecuacidn de
balance de energia son las usuales en la literatura (Machado,
1983; Antonucci et al., 1984). La ecuacidn resultante, una vez

integrada en el volumen de los arcos, es:

t

—-— l — -
oE = jt CP_,- P~ P 0 dt (erg] (3.4

v

(=]

donde Lo y tf son el tiempo inicial y final en que se evalua la
integral y los demas términos se detallan a continuacion:

Pc representa las pérdidas conductivas cuya expresion,
usando la conductividad térmica clasica (Spitzer, 1962), se

reduce a:

P= 1.1 107° Ts’z—Z%- A terg s (3.%

donde 2AT/L es el gradiente térmico estimado como el cociente
entre la diferencia de temperatura de la zona mas caliente de
L1 v L2 Cver Fig 3.132> y las bases (A, B o C segun corresponda)
y una longitud (L-/2) caracteristica para la variacidén de T
igual a la mitad del largo de L1 o L&, T es la temperatura
media v A es el aArea de cada arco. La expresidén (3.5> es valida

siempre y cuando ho« L 2; Schvarts et al. (19810 han demostrado
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que para J\OCL/BD—1 ~ 1072 el flujo de calor se reduce a

aproximadamente la mitad de su valor clasico. Luego, para
estimar Pc’ se ha calculado Ao para cada estructura y a cada
tiempo y se ha corregido el coeficiente de conductividad
téermica clasico de acuerdo a los factores tabulados por
Campbell (1983).

F}ad representa la energifia perdida por unidad de tiempo
debido 2 emisidédn de fotones por un plasma épticamente delgado a
la temperatura T y su expresidn es:

P
Rad

Y 3¢ lerg s ) C3.62

la funcion #CTD> ha sido tabulada por numerosos autores (Cox y

Tucker, 1979; Mc Whirter et al., 1975; Raymond et al.. 1976;

Rosner et al., 1978; Summers y Mc Whirter, 1979) y en el rango

10°K < T < 5 10°K se la puede aproximar como:

FCTY >~ 1.5 107" T2 erg em® s™'CSummers y Mc Whirter, 1979).
P._:v representa el flujo de energia a través de las bases

de las estructuras y estad dado por:

P =5knTVv A lerg s 3.7

donde los parametros n y T corresponden al material gue esta
ascendiendo. Se considerara que éste proviene de A, B y C y por

lo tanto n, T y A seran la densidad, la temperatura y el area

de cada base segun corresponda. v’ es la velocidad de ascenso

que se rletermina a partir de:
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ANcL1+L2) -1

tn. A +n A +n_ADdV = —— (s ] c3.8>
A A B B c ¢ At
. ANwL1+1.2)
donde A , A vy A son las 4areas de las bases y — es la
A B C At

pendiente de la curva del numero de electrones (o iones> (N) en
L1+L2 en funcidn del tiempo C(Fig. 3.14) en el intervalo en que
se evalua el balance de energia. Esta pendiente resulta
~ 6.2 10 s La ecuacisn (3.8 supone implicitamente que el
aumento de N en L1+L2 se debe al flujo de material a través de

las bases A, B y C y que no hay 2zonas con lineas de campo

abiertas por donde puedan escapar las particulas. En 1la sexta

20 ——mm——r———————7————————r—

15 -

10 |-

N (37)

ESTRUCTURAS L1 Y L2

| B | — 1.

O N A i A A A A A i i i
20:54 20:57 21:00 21:03 TU

Figura 3.14. - Variacidn Lenlporﬁl del numero de electrones
(N> en L1+LZ2 en unidades de 10 .



columna de la Tabla 3.3 se pueden ver los valores de Vv’
obtenidos. Podrian haberse usado las velocidades de evaporacidén
determi nadas por Antonucci et al.; sin embargo, dado que estas
mediciones corresponden a la maxima separacidén de la linea del
CaXIX y su satélite, se estima que sus valores son extremos
superiores mientras que los hallados aqui corresponderfian a
valores medios. Estos autores estiman una velocidad de

evaporacidén maxima de >~ 3.6 107 em s™! en esta fulguracién.

En la Tabla 3.4 se listan los valores de Et.r , Pr.vAt' ,
Pnadm' y PCAL a distintos tiempos, donde At es el intervalo de
cada integracidén. Se estima que la mayor fuente de error
proviene de las incertezas en la determinacidn de los
parametros geométricos derivados de las imAgenes y del
desconocimiento de la profundidad cromosférica de las bases.
Sin embargo, se ha encontrado que variando las Areas y las

longi Ltudes dentro de ciertos limites razonables las

conclusiones del balance de energia no se modifican.

TABLA 3.4
Evolucidn de los distintos términos de la ecuacidn de balance

de energia

TU E P At P At P At

tor Ev o Rad

29 29 2

.................. 107 "erg> 10 Terg) . . .‘i1e  erg) «107lerg)

20:55: 16 2.0 0.2 2.9 0.2
20: 55: 144 3.3 = 2.0 0.5
20:56:12 4.7 2.3 2.7 1.1
c0: 56: 41 6.6 2.3 1.2 2.1
20: 57: 09 8.7 2.4 2.0 3.0
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De 1los valores de 1la tabla anterior se tiene que
AEwr= 5.7 10%° erg a lo largo de la fase impulsiva; mientras
que la energia que ingresa por evaporacidn es EEV= 11.4 lozperg
Yy la perdida por conduccidédn es Ec= 10.8 1029 erg, resultando
despreciables las pérdidas radiativas. Es decir, para cerrar la
ecuacidn de balance hace falta incluir una fuente de energia

adicional que proporcione 4.4 10%7 erg s' a lo largo del

periodo analizado.

Segun Hoyng et al. (19810 y Dulijveman et al. 01982
existen suficientes evidencias a favor de una interpretacidén no
térmica de la intensidad observada en RXD durante esta fase.
Sus argumentos se basan, fundamgntalmente, en la simultaneidad
del alwillantamiento de A y B (dentro de >~ 5 s) y en la
relacidn entre el brillo promedio de los 'loops" y las bases (=
0.4, ver Fig. 3.90. Teniendo en cuenta 1lo anterior, se
considerara la posibilidad de que un haz de electrones deposite
en L1 y L2 la potencia necesaria para cerrar la ecuacidén (3. 4).
Para este analisis se wusara el programa descripto en el
Capitulo 2 de esta Tesis (Machado et al., 1985). El calculo se
limitara al periodo abarcado por los dos picos de la fase
impulsiva (20:855:44 TU y 20:56:12 TU) durante los cuales 1la
emisidénrn en RXD es mas intensa. Se considera que la regiédn de
aceleracidn se encuentra en A donde, por interaccidn con L1 y
L2. podria haberse formado una lamina de corriente. Como se
di jo anteriormente, no se pueden distinguir en las imagenes los

pixels correspondientes a L1 y L2 y, por lo tanto, tampoco la
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intensidad en RXD que proviene de cada "loop" por separado. Se
los representa, entonces, por un solo arco de densidad igual a
la promedio en los dos picos mencionados (Tabla 3.32, longitud
y area igual a la de L1. Porr las mismas razones mencionadas en
la Seccidn 3.1.3.1 se usan los datos en BS, encontrandose que:
15(19 keVd) = 5.3, ICCIQ keV) = 10.9, ILE%EZkeV) = 17.8,
resul tando irg%%lkeV) = 34.0, donde todos estos valores estan
expresados en fotones cﬁd kev'!, Como valor para )y se Loman
los determinados a partir de las observaciones del HXRBS, éstos
oscilan entre 3.5 y 4.5 a lo largo de estos picos. Los
resultados del programa se muestran en la Tabla 3.5 para
distintas Ec Yy . en esta ultima FCE:) y PCECD corresponden a
los parametros para blanco grueso dados por las expresiones
2.18> y (2.19 y Pbggﬁg a la potencia depositada por el haz a
lo larao de Ll+L2 para cada valor de Ec. De esta Labla se
observa que para cualquier valor de yp y Ec= 25 keV, PMHL2
estaria de acuerdo con la potencia necesaria para cerrar el

balance de enerygia en los "loops'. Sin embargo, la combinacidén

de estus parametros que mejor ajusta la relacién de intensidad

IL1+L2

obser vada ’ fﬁ—
ota

0.5, es EC= 25 keV y = 4.95; para este
caso el programa predice una razén de 0.4 en buen acuerdo con
las observaciones. La propagacién del haz, segun el mnodelo no
térmico, depende de la estabilidad de la corriente de retorno.

Reempl azando en la ecuacidn (2.27d FCECD por el valor

correspondiente a los parametros que dan el mejor ajuste y Te
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TABLA 3.5

Parametros derivados a partir de la emisién en RXD

y = 3.5
E FCE D PCE > P CEc
c c c L1+L2
CkeVd c10%%s™ c10%%erg s™ c10%erg s
10 55. 40 12. 40 11.80
15 13.40 4.50 3.58
20 4. 90 2.19 1.27
25 2.24 1.26 0. 37
Yy = 4.0
10 101. 00 2l.60 20. 60
15 20. 0O 6. 39 5. 40
20 6. 32 2.70 1.71
25 2. 59 1.38 0. 42
y = 4.5
10 176. 00 36. 30 35. 30
15 28. 50 8.78 7.795
20 7.80 3.21 2.17
25 2. 86 1.47 0.50
por la temperatura de los “loops", se encuentra que

n> 9.6 10° em™®. Dado que n =~ 1.7 10'® em™®, promediada en los
dos picos impulsivos, la corriente de retorno resulta estable.
Se puede concluir, entonces, que un haz de las cracteristicas
determinadas puede proveer a los "loops™ la energia necesaria
para Dbalancear (3.4) si fuese continuamente inyectado a 1lo

largo de toda la fase impulsiva.

En el analisis desarrollado se ha supuesto gue el
mecanismo de liberacidn de energia calienta una regién en los
arcos, a partir de la cual se establece el flujo de calor hacia

las bases y, ademas, acelera particulas. En el estudio de la
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fulguracién del 14 de Jjulio de 1980, Machado el al. (1985
encontraron que considerando sélo un haz de electrones podian
explicar la formacidén de una regién brillante y de alta
temperalura en los "loops"”. Esta misma posibilidad se investigd
para la fulguracién del 21 de mayo. En este casovo la energia
minima gue deben tener los electrones para llegar a 1la
cromés{era es =~ 19 keV, calculada a partir de la expresion
(2.8> c¢on la densidad de columna dada por los datos. Los
resul tados del programa muestran que la potencia depositada por
el haz no presenta un maximo en alguna regién intermedia de los
arcos para ninguno de los y dados por el HXRBS y Ec< 20 keV.
Por olra parte, valores de ECS 1S5S keV podrian dar lugar a una
corriente de retorno inestable y Ec= 10 keV implicaria que
todos lous electrones contenidos en los ‘“loops'™ deberian ser
acelerados en un intervalo menor que la duraciédn de uno de los
picos impuléivos. Es decir, para la fulguracién estudiada, la
distribucidn térmica en los "loops®” no es sbélo resultado de la
deposicidn de energia de un haz de electrones. Esta ualtima
representa, segun los resultados del balance, un 38% como

maximo de la ernergia entregada a los arcos.

Para una serie de fulguraciones entre las que estaba
incluida la analizada, Antonucci et al. (19B4> postularon que
la evaporacidn cromosférica se debia fundamentalmente a 1la
energla depositada en esa regidn por electrones acelerados. Los
resullados del balance de energia muestran que E es

Ev

comparable a Ec y, por lo tanto, no se puede proponer que sélo
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uno de los procesos C(calentamiento o aceleracidn? es el
responsable de la evaporacién cromosférica. Un haz de
eleclrones con Ec= 2S5 keV y » = 4.5 entrega a las bases B y C
~ 13.6 10%° erg a lo largo de la fase impulsiva C(ver Tabla
3.5>. Si se suma a ITg%glkeV) la contribucidén a la emisiédn en
RXD observada en A CIACIQ keVd = 12.0 fotones em 2 keVv se
encuentra que la potencia total en un haz de esas caracleristi-
cas es >~ 2 1023 erg s_1 Cexpresién (2.190); restando a esle
valor PLSEE% resulta que la energia entregada a la cromésfera a
lo largo de la fase impulsiva es de =~ 20.8 10%° ery. Este
ualtimo valor es obviamente un limite superior, ya que se ha
hecho el cAlculo en el momento en que la emisidén en RXD es mas
intensa y se han extendido los resultados a toda 1la fase
impul<siva; aun asi la energia perdida por conduccidén resulta
del mismo orden de magnitud. Estudiando en detalle 1las
implicaciones de la suposicidén de Antonucci et al. se encuentra
que, <n forma implicita, requiere del mecanismo de liberacién
de energfa una eficiencia en aceleracidn (Ccalculada como el
cociente entre la energia en electrones y la suma de ésta y la
energia en calentamiento) cercana al 100%, mientras que los
resul tados obtenidos aqui implican que ésta puede alcanzar un

valor de =~ 70% como maximo.
3.1.3.3. - La emision en rayos X duros durante la fase gradual

En varias fulguraciones observadas por el HXIS se ha

encontrado evidencias de la presencia de una componente en el
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plasma con temperatura entre 40 10° Kk y 80 10° K (Machado et
al., 1982; Machado, 1983). La temperatura y larga duracién de
ostas zonas contrasta con las caracteristicas de las fuentes
propuestas por el modelo térmico (Capitulo 2> para explicar los

picos impulsivos en RXD.

Durante la fase gradual de la fulguracidén del 21 de mayo
se observa que la regién de emisién en RXD se ubica en dos
pixels perm;neciendo en esa zona = 10 min y desplazandose luego
hacia el S-SO (ver Fig. 3.42>. No hay evidencias de emisidn en
las bases de los arcos y la posicidn de esta fuente indica que
estaria ubicada en la parte superior de los "loops'. Es decir,
las observaciones son cualitativamente compatibles con el

modelo térmico. La temperatura y medida de emisiédn de la zona

-3 -3

oscilan entre 23 10° Kk - 18 10° k y 3 10*® cm -6 10*° ¢cm
respect ivamente, en el periodo comprendido entre las 20:59:10
TU y las 21:11:18 TU. Con estos datos se encuentra que hay un
exceso de cuenlas en BS y BB que se puede explicar suponiendo
la exicslencia de una fuente a mayor temperatura. Los parametros
fisicoz de esta ultima se determinan a partir del cociente de
los excesos y se listan en la Tabla 3.6. Si bien este exceso de
cuentas se encuentira hasta =~ 21:11 TU, sélo a lo largo del

intervalo listado en esta tabla los errores en los parametros

fisicos derivados permanecen por debajo del 40%.
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TABLA 3.6

Parametros fisicos para la componentie de alta temperatura

TU Te Y Eter
G 40 -3 28
(10 K> (40 ewm (10" erg)

20:59:10 53 3 3
21:00:18 46 5 4
21:01:23 49 4 4
21:0a: 30 39 11 S
21:03: 40 40 7 4

Resultados similares a los anteriores fueron interpretados
por Dui jveman (1983) en términos de la presencia de una fuente
estacionaria con TQ ~ 45 10° K. Otra posibilidad, investigada
aqui, es que la zona observada sea el resultado de la formacidn
continua de regiones de muy alta temperatura al estilo de las
postuladas por el modelo térmico. Estas al enfriarse y
expandirse con velocidad <. serian vistas por el HXIS como una
zona mas extensa y fria. La posibilidad anterior se basa
fundamentalmente en dos hechos: a) Si la emisidn en RXD
obser vada por el HXRBS alrededor de las 21:00 TU se interpreta
como de origen térmico, ésta deberia provenir de un plasma con
T~ 550 10° K e ¥ ~ 2.6 10** cm™ cDennis, 1987>.
b> El tiempo de enfriamiento caracteristico (712 de los
electrones de una fuente como la propuesta por el modelo

térmico., suponiendo sélo pérdidas conductivas, se puede estimar

como:
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donde n_» V y A son la densidad, el volumen y el area de la

zona y (& Qcm AD) corresponde a pérdidas conductivas totales
Cver expresién (2.28)). Usando como valores ti{picos del modelo
T = 500 10° Kk, n_ oo 10 em™@ e Y ~ 10** cm? y considerando
que la fuente tiene sus tres dimensiones espaciales iguales,
7T > 0.4 s. Este tiempo es mucho menor que la minima resolucidn
temporal del HXIS (>~ 1.5 s), por lo que una zona de estas

caracteristicas dificilmente podria ser observada por este

instrumento a esa temperatura y medida de emisidn.

En la cuarta columna de la Tabla 3.6 se listan los valores
de la energia térmica de los electrones de la zona observada
por el HXIS, el volumen asignado a la regidn es 4 10%° cn? y
corresponde a una estructura de dos pixels de largo por uno de
profundidad ‘en la direccién de la visual. Por otra parte, la
energia térmica de una fuente como la del modelo térmico es
;ﬂ 10% erg. Si se postula que el contenidoe de energia de
la regidn observada proviene de la formacidén de estas fuentes,
es necesario gque haya simultaneamente varias decenas de éstas
para explicar las observaciones. La presencia simultanea de
fuentes de muy corta duracidn fue postulada por Brown et al.
(188B0> para explicar, mediante el modelo térmico, la variedad
de espectros observados a lo largo de los picos impulsivos. La
Tabla 3.6 muestra que Eiwr permanece aproximadamente constante
durante el tiempo considerado i mplicando que debe

suministrarsele continuamente energfa a la zona para mantenerla

a esa temperatura.
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Desde el punto de vista teédrico, una estructura térmica
inhomogénea y continua como la propuesta es lo que se esperaria
a partir del desarrolleo de la inestabilidad de 'tearing™ Cver
Brown et al. 19800 en la lamina de corriente ubicada por
encima de los arcos (postdfulguracidédn. Esta ultima, de acuerdo
con los modelos para eventos de dos bandas. se regeneraria
continuamente por reconexidn de las lineas de campo abiertas
debido a la erupcidn del filamento. Los dalos sugieren,
teniendo en cuenta el efecto de proyeccidn sobre el disco, que
la fuente observada en esa zona durante =~ 10 min es el
resultado de la liberacidn de energia en esta lamina y su
desplazamiento en la direcciédn S-S5SO C(correspondiente a un
crecimiento radial de los arcos) indica el desarrollo en altura
del proceso. Esta evolucidn se vera mas claramente en 1la

fulguracidn analizada a continuacién.

3.2. - La fulguracich dindmica del G de noviembre de 1980

3.2.1. - Introduccidn

Este evento se desarrolld en AR 2779, ubicada en 1la
posicidn 513 EB5 del disco solar. Segun los datos del GOES
(1-8 A) se inicid a las 14:44 TU y alcanzd su maximo a las
15:26 TU con una importancia X1. En Ha se la clasificd como 1B

- &N.

Esta fulguracidén, wubicada cerca del 1limbo solar E,



desarrolld un sistema importante de "loops™ en emisién en Ha
que se observaron ascendiendo desde una altura proyectada de
25000 km hasta 55000 km a lo largo de 90 min (Svestka et al.,
1987). Estos datos provienen de fotograffias obtenidas en el Big
Bear Solar Observatory y, en éstas, las bandas en Ha aparecen

muy débiles y poco extendidas.

En la Figura 5.2 C(ver Capitulo 5) se muestra la ubicacidn
de la fulguracidén en un magnetograma longitudinal de la regién
activa obtenido en el Marshall Space Fligth Center (MSFC), en

éste se la ha designado con las letras FDB.

3.2.2.- Andlisis de las observaciones y evolucion de los

pardmetros f{sicos de las estructuras coronales.

En la Figura 3.15 se muestra la curva de luz en RXD para
todo el campo del HXIS durante el lapso que abarca este evento.
Las dos interrupciones en los datos corresponden al pasaje por
la Anomalfa Sudamericana y a la noche del satélite
respectivamente. Como se puede ver sélo se poseen datos en la

fase de prefulguracidn y en dos tramos de la fase gradual.

La Figura 3.18 a-c muestra una serie de isofotas obtenidas
durante el segundo tramo de la fase gradual. En los contornos
en RXB se observa una extensién en la direccidédn SE que es mas
notable en las bandas de alta energia. Esta direccién coincide

con la de crecimiento de los "loops'" en Ha Cver Fig. 3.17 y
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Figura 3.15.- Curva de luz en BS+B6 para todo el campo
instrumental.

Fig. 1 de Svestka et al., 1987) y se infilere, entonces, que
la emisién de esta zona proviene de la parte superior de los
arcos Cpostdfulguracién. El nucleo de emisidn en RXB
corresponde a un abrillantamiento restringido a una zona de la
region activa al que se hara referencia en el Capitulo 5, en
este momento su intensidad es mayor que la de la fulguracién de

dos bandas que ya se encuentra en su fase de decaimiento.

Dada la presencia continua y simul tanea de
abrillantamientos menores en la regién activa a lo largo de
este dia, resulta dificil precisar a partir de los contornos en
rayos X cuales son las zonas abarcadas por la fulguracién que
se analiza. Con este fin se procedid a analizar el

comportamiento de la temperatura y medida de emisidén de todos

los plxels de la zona E del campo instrumental. Se

identificaron, de esta manera, cinco regiones (L1, L2, L3, L4 y
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Figura 3.16.- Isofotas en distintas bandas del HXIS

obtenidas a las 16:27:17 TU. Los contornos corresponden al
90%, 5B50%, 5%, 10%, 5% y &% del maximo indicado a
continuacién: ad) Bl - 31.98B cts sq. b) B3 - 1.17 cts s ©
y cd B4 - 0.27 cts s . Estas imagenes fueron obtenidas
con 90 s de integracidn, lo que equivale a un tiempo real
de 180 s yYa que para esta fecha uno de los
microprocesadores del HXIS habfia dejado de funcionar.
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L5) cuyos pardmetros fisicos varlan en forma independiente. La

ubicacién de estas zonas respecto a los "loops" en Ha (de
acuerdo al alineamiento de Svestka et al., 1987) se puede ver
en la Figura 3.17. Estas regiones, teniendo en cuenta su
posicidédn y la direccién de crecimiento de los arcos en Ha'
corresponden a la parte superior de cinco estructuras
magnéticas ubicadas a alturas crecientes en la corona solar,

siendo L1 :1a mAs cercana a la cromésfera.

Figura 3.17.- Ubicacién de las regiones identificadas
respecto de los arcos en Ha observados a las 16:28 TU por
Svestka et al., 1987.

En 1la Figura 3.18B se muestra 1la evolucién de 1la

temperatura para las cinco regiones identificadas. No se han
graficado las barras de error para no confundir el dibujo pero
se sefiala que éste es < 30% en los casos extremos Cpor ej. para

las estructuras mas altas en la fase de prefulguracidénd y < 10%
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en los otros casos. La Figura 3.19 muestra la evolucidn de T
para L1, L2 y L3 en la fase de prefulguraciédn; mientras que en
la 3.20 se puede ver 1la variacién de la energia térmica
C(considerando n=n = ny T°= T,‘ = T> obtenida a partir de
(3.3 con un volumen igual para las cinco regiones. Este se
calcula a partir de la zona abarcada por cada grupo de pixels

con una profundidad en la direccidn de la visual igual a un

pixel, resultando: V = 7.8 10°° cm™.
X
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Figura 3.18B.- Temperatura en funcién del tiempo para:
o L1, x L2, + L3, 2 L4 y O L5. Este parametro se

expresa en unidades de 10 K.
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Figura 3.19. - Idem Fig.3.18 para: g Li, X L2 v 4 L3
en la fase de prefulguracidén.
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Figura 3.20. - Energia térmica en funciédn del tiempo para
las estructuras identificadas. Los simbol os se

corresponden con los de la Fig. 3.18. Este parametro se
expresa en unidades de 10 erg.
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3.2.3.- Interpretacicn de las observaciones

La evoluciédn térmica de las estructuras identificadas
muestra dos comportamientos claramente distintos en la fase de

prefulguracién y la fase gradual (Mandrini et al., 1987).

Antes del inicio de la fase impulsiva se observa (Fig.
3.190 gque la zona de mayor temperatura se desplaza hacia la
corona exterior, indicando la formacién de "loopsy' a mayores
alturas por reconexién de 1las 1lineas de campo magnético
abiertas. El JUnico modeloc que predice una evolucidn similar a
la observada en este periodo es el modelo de circuitos de
Martens y Kuin (198B). Nétese que durante esta fase las zonas
mas altas (L3, L4 y LB5) se encuentran a temperaturas C(Fig.
3.18) muy por encima de la media coronal (~ 2 10° K 1o que
también es consistente con las predicciones del model o
anterior. Esta regidén corresponde a la ubicada por encima de la
lamina de corriente ya formada. La potencia minima que es

necesario proveer a esta zona para explicar las observaciones

AEter

es —At

1.8 10%° erg s-i. obtenida a partir de 1la
temperatura y medida de emisién media en esta fase y el volumen
correspondiente a la regién considerada. Este valor es una
medida de la potencia que debe disiparse en la lamina de
corriente y resulta del mismo orden que el encontrade para la
fulguracidén analizada anteriormente. Se seRala que esta es la

primera vez que se observa un comportamiento térmico similar al

descripto en una fulguracién dinamica.
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Durante la fase gradual se observa un enfriamiento
paulatino de las estructuras C(Fig. 3.18). Las zonas mas bajas
alcanzan el maximo de temperatura y se enfrian antes que las
mas altas. Este comportamiento es consistente con la imagen de
formacidn y enfriamiento de los arcos (postdfulguracidédn como
seffalan los modelos (por ej. Kopp y Pneuman, 1976)3. Por otra
parte, la energia térmica decrece en las estructuras mas bajas
y aumenta en las mAs altas; observandose que resulta mayor en
las regiones a menor altura debido a su mayor densidad. En la
Tabla 3.7 se listan los valores de este parametro para las
distintas zonas calculados a partir de la medida de emisién con
el volumen determinado. De esta tabla se ve claramente el
aumento paulatinoc de n en las zonas mas altas, debido al
ingreso de material cromosférico, Yy la disminucidédn por
enfriamiento y caida del material evaporado en las mas bajas.
El comportamiento térmico descripto en este parrafo ha sido
corroborado por el estudio multiespectral de Svestka et al.

1987).

En la Figura 3.21 a-c se muestran mapas de temperatura de
todo el campo durante la fase gradual. Teniendo en cuenta la
direccidén de crecimiento de 1los "loops", se determina 1la
distancia entre las bases de los arcos en Ha Yy las isotermas de
mayor temperatura que, de acuerdo con la imagen presentada,
corresponden a la parte superior de los arcos. Estos valores se

grafican en la Figura 3.22 para las isotermas de 16 10° x y

20 106 K. En base a estos datos se obtiene 1la velocidad de
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TABLA 3.7

Densidad en funcién del tiempo para las distintas
estructuras coronales

TU L1 L2 L3 L4 LS

LS ]

15: 40: 32

16:24: 03

PP POo000CO00O0

wwnvnr®=®2000
PP 0@ OO0 WN O N’
OO N & © N NO O

% Los valores que no se listan no resultan significativos

crecimiento de los "loops” que resulta: vx 12 km s '— 18 km s '
(para la isoterma de 16 10% K y 20 10°% K respectivamented y v =
S km sq'Cpara ambas isotermas) en los intervalos de tiempo que
separan los mapas a - b y b - c¢. La disminucién en esta
velocidad es una caracteristica observacional de estos eventos
(Svestka, 1976 a) y no una prediccidn de los modelos. Segin
estos udltimos (Pneuman, 19813, los valores determinados estan
relacionados con la velocidad de reconexién y su variacién,
suponiéndo reconexién estacionaria, estaria de acuerdo con una

disminucién del campo magnético coronal con la altura.
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Figura 3.21.- 1Isotermas calculadas a los siguientes
tiempos: ad> 15:40 TU, bd 15:52 TU y cD 16: 28 TU. dLas
Lemperaturas graficadas son: C-.-) 20 10 K (—> 16 10K y

C---> 13 10°K.
80000 T — T
60000 |- -
40020 |- N
1 1
200C0
15:30 16:00 16:30 TU
Figura 3.22. Altura sn funcidn del tzempo para la regioén

con Lemperatura 16 10° K CX)> y 20 10° K C+).
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CAPITULO 4

FULGURACIONES COMPACTAS

En este capitulo se estudiari una serie de fulguraciones
cempactas o confinadas que tuvieron lugar en la misma regidn
activa CAR 2779). Teniendo en cuenta las observaciones del HXIS
¥ su relacidén con la intensidad y grado de deformacién respecto
de la potencialidad del campo magnético de la regidn’ activa, se
determinari cual es el escenarlio basico en el que se desarrolla
una fulguracidén, cudl es la regidén en donde se libera la mayor
parte de la energia y se analizari el balance energético de las

estructuras coronales identificadas.

Se partiri de la premisa (Machado et al., 1987) de que la
emisidn observada en £ 2 16 keV durante estas fulguraciones
esta relacionada intrinsecamente con el proceso de liberacidn
de energia, independientemente de que esta emisidn sea de
origen térmico, no térmico o una combinacién de ambas. Es

y
deciry, =se identifica la conversién de energia magnética a
energia del plasma con la presencia de regiones que emitan en
este rango. Esta premisa se basa en el hecho de que las
potencias mAs altas durante un evento son las necesarias para

explicar las observaciones durante la presencia de rayos X

duros, como se vio en el capitulo anterior.
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4.1. - Las fulguraciones confinadas del 11 y 12 de noviembre de

1980

En esta seccidn se analizaran tres fulguraciones que
presentan caracteri{sticas morfolégicas similares. En la Tabla
4.1 se listan los tiempos de comienzo, miaximo y fin de la
emicsiédn observada por el GOES, la posicidén en el disco solar y
la clasificacién en rayos X y Ha para cada uno de estos
eventos. Este trabajo completa el desarrollado por Machado et
al. (1987). En écste ultimo se estudia bAsicamente la relacién
entre la morfologia en rayos X y el campo magnético de 1la
reaidén activa para una serie de fulguraciones entre las que se
encuentran las estudiadas aqui. En esta seccidn se analizari en
detalle el grado de participacién de las estructuras
individuales en la 1liberacidén de energia y el bal ance
energético de las mismas. A continuaclién se mencionaran algunos
de los resultados de estos autores necesarios para la

comprensién de este trabajo.

TABLA 4.1

Fulguraclones del 11 y 12 de noviembre

Fecha TU Posicidn Clasificacién
Crayos X~/ HQD

11 nov. 1980 20:52-20:54-21:20 S12 05 M2 - 1B
12 nov. 1980 02:42-02:51-03: 07 S13 06 Ml ~ 1B
12 nov. 1980 11:00-11:07-11:16 sS12 010 cg » --
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4.1.1. - Las observaciones en royes X y su relacidn con el campe

magneético de la regidn active

En la Figura 4.1 se puede ver la evolucidén del campo
magnético global de AR 2772 en magnetogramas longitudinales y
transversales obtenidos en el MSFC (facllitados por el Dr. J.
B. Smith Jr.). La mayor parte de los eventos analizados en esta
Tesis se desarrollaron en esta regién entre los dias 6 y 12 de
noviembre de 1980. No se obtuvieron medicioneg del campo
magnético de AR 2778 durante el dia 6, fecha en que la regidn
activa se encontraba cerca del limbo solar, ya gque no <son
confiables debido a deformaciones por efectos de visidn lateral,
Nétese que la regidédn de polaridad positiva aparece partida en
la direccidn E {grafico central) respecto de la configuracidn
primaria, evolucionando a la situaciédn en la que tuvieron lugar

las fulguraciones analizadas aqui{ Cver ultimo magnetogramad.

La Figura 4.2 a muestra el campo magnético longitudinal de
AR 2779 rotado 90° respecto de la figura anterior, de acuerdo
con la orientacidén de los graficos en Machado et al. (1987). Se
observa que la regidn activa esti compuesta por dos manchas
principales y una regién de polaridad invertida entre ambas. En
la Figura 4.2 c se esquematizan las conexiones posibles de las
lineas de campo magnético a través de las lineas longitudinales
neutras, denominadas A, B y C (Fig. 4.2 b>, mAs una estructura
mayor D que conecta las manchas precedente y siguiente. Esta

configuracién deberia tener un punto de campo magnéticc nulo o
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Figura 4.1.- Evolucidn del campo magnético de AR2779.
Magnetcgarama longitudinal obtenido e1 7 de noviembre de
1980, la polaridad positiva se indica con trazo lleno y la
negativa con linea de auiones Cfigura superior?.
Superposicidn de magneteogramas longitudinal y transversal
del 8 de nov. (Cfigqura central) y del 11 de nov. de 1980
Cfigura inferior2. Nd&tese que la zona de mayor “shear"
observado es la linea neutra que se ha designado comoc A en
la Fig. 4.2.
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Figura 4.2.- ad) Magnetograma longitudinal de AR2779
obt;eni do el 11 nov. 1980, ndteze que £=z=te ha =ido rotado
90 respecto de la figura anterior. b) Diagrama de las
lineas neutras de a) seflalando las polaridades y las
manchas principales de la regién activa. c¢d Esquema de la
configuracién del campo coronal.
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puntc X por encima de A, éste se ha encerrade en un circulc en
la Figura 4.2 c. La zona de mayor "“shear" magnético observado a
lo largo del periodo mostrado en la Figura 4.1 se encuentra
sobre la linea neutra A. El 4ngulo maximo de “shear'™, definido
por Hagyard et al. (1984) como la diferencia angular entre la
direccidén transversal observada y la potencial del campo

calculada con mediciones longitudinales, supera los 70°

En la Figura 4.3 se muestran las curvas de luz en RXB y
RXD para el campo total abarcado por cada fulqguracidn. La
duracidén de la fase impulsiva se sefiala entre barras y se

caracleriza por presentar el espectro mas duro en los datos del

1000
10 £ 200
2
33 55
22 30keV
__ npa
| S W N T U O | K% s 1 1“ 1\1\IL‘1|1"}’1\
20:45 20:55 TU 02:44 03:00 TU 1101 11:09 TU

Figura 4.3. - Curvas de luz observadas por el HEM (linea de
trazos2 y en Bl (Clinea llenad. Los numeros de la E?rte
csuperior del eje vertical corresponden a las cts = en
RXB Carriba y en RXD Cabajod. El tiempo de integracidén
empleado es de =~ 18 s en las fulguraciones del 11 nov. Cal
v el 12 nov. 11:00 TU Ccd y de ~ 33 = en la del 12 nov.
Ch) 02:42 TU, siendo el tiempo real que separa los datos
el doble del indicado.
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HXRRS C(Dennis, 19872 para los tres eventos. En estas curvas la
fase gradual aparece bien definida sélo en la fulguracidén del
11 vy también =ze observa, aunque mas débil, en los datos

del HXREBS en los otros dos eventos.

Las Figuras 4.4, 4.5 yv 4.6 muestran una cserie de contornes
en RXB para las tres fulguraciones analizadas donde se han
graficado las lineas neutras A y B de 1la regidn activa
Ccomparar con Fig. 4.2 bd. En estas imAgenes se puede
identificar la presencia de una zona pequefia y muy intensa a la
que se ha denominade F1 en los Ltres casos. Esta estid rodeada
por dos regiones: una que se extiende hacia el NO CF3) y otra,
mucho mads alargada. que se encuentra al E-NE (F2>. F1 abarca 2
pixels. del campo fino del HYXIS, mientras que FZ comprende
aproximadamente 20 pixels y F3 entre 10 y 15 dependiendo del
evenlo., De la superposicidn del campo instrumental con las
lineas neutras se desprende que las tres =zonas identificadas
corresponden a tres arcos independientes. Fl1, la zona de campo
magnetico con mayor “shear*, ez el sitio donde se observa

el nucleo en RXB al 1inicio de la fulguracién. Esta emicsidn

se expande  hacia F2 y F3 en estrecha relaciodn con el
desarrollo de la fase impulsiva sugiriendo la inleraccidn
entre los distintos dipoloes. Este comportamiento resulta

mas evidente en las curvas de luz en Bl gque se muestran

junto a las de energia térmica, a efectos de comparaciédn,
en las Figuras 4.10 a, 4.11 a vy 4.12 a para cada
fulguracién. En estos graficos se observa que la evolucidn
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temporal de la intensidad es completamente distinta para cada
una de las estructuras. La curva de luz de F1 aumenta mas
rapido y también decae antes que la de F2 y F3, aproximadamente
dentro del perfodo que abarca la fase impulsiva; mientras que
lags de F2 y F3 muestran una pendiente mas suave en esta faze y
contindan brillando a lo largoe de la fase gradual siendo Fz2
ciempre la mas intensa. Obsérvese la presencla de "shear" en el
magnetograma transversal del 11 de noviembre (Fig. 4.12 en 1la

linea neutra B sobre la que se extiende F2.

20:56:42 21:05:43

igura 4.4. - Isofctas en Bl1+B2 para la fulguracién del 11
nev. Los conternos corresponden al 90¥, 75%, 50%, 25%, 10%
v 5% del maximo; éste se indica dentro del campo del HXIS.
El numero debajo de cada imagen corresponde al TU. Se han
cefalado las lineas neutras A y B segun la Fig. 4.2 b.



02:46:37

02:52:42 03:09:02 D

Fiqura 4.5.- Idem Fig 4.4 para la fulguracidn del 12 nov.
02:42 Tu.

En RXD, el dipolo F1 es la estructura mas impertante en
brillo superficial hacia el inicio de 1la fase impulsiva,
obser vandose intensidad apreciable también en este periodo.
Entrando en esta fase el nucleo en este rango se ubica en F2 y
permanece alli durante la fase gradual. Esta caracteristica se
puede ver en la Figura 4.7 para el evento del 11 nov. En
ninguna de las tres fulguraciones se observa emisidn en RXD en
los extremos mis alejados de Fl1 para los dipoles F2 y F3;, es
decir. no se pueden identificar en el campo instrumental 1las

otras bases de estas estructuras.
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11: 08:46 11:.18:56 D

Figura 4.6.- Idem Fig. 4.4 para la fulguracién del 12 nov.
11: 00 TU.

El dipolo global de la regidn activa, la estructura D de
la Figqura 4.2 ¢, se abrillanta lentamente en los tres casos. En
las Figuras 4.8 y 4.9 se puede wver una sucesidén de contornos
del campo grueso que muestran el aumento relativo de 1la
intensidad en esta zona en los eventos del 11 nov. y 12 nov.
02:42 TU. La wubicacidn de D en la fulguracidn del 12 nov.

11:00 TU ge indica en la dltima imagen de la Figura 4.6. El



20cs

20:53:00 20:54:23

¢

F2

21:02:22

Figura 4.7.- Isofotas en BS+B6 para la fulguracidn del 11
nov. Los contornos corresponden al 90%, 75%, S0%, 25% Y
10% del maximo, éste se indica dentro del campe del HXIS.

El namero debajo de cada imagen corresponde al TU.

abrillantamiento en rayos X de esta regidén es una evidencia en
favor de la liberacién de energia por reccnexidn del campo
magnaelice en un punte ¥ como el csefalado en la Fi

ura 4.2 ¢ e
2 .o . e

—aa

/o]

indica que el fendmeno no se restringe a dipolos localizados de
la regidn activa sino que tiene acceso a estructuras de mayor

eccala.



20:51:49 ° 21.04:27 21:42:48

Figura 4.8.- Isofotas en Bl1+B2 del campo Jgruese que
muestran la formacién de una estructura mavor (D en la
Fig. 4.2 cd que abarca a la regidn activa. Los contornos
corresponden al 90%, 754, 50%, 25%, 10%, 5% y 2.5% del
maximo que se indica en el extremo superior derecho. El1 TU
se seffala debajo de cada imagen.

02:44:56 ® TT02:58:06 03:10:33

Figqura 4.9. - Idem Fig. 4.8 para la fulguraciédn del 12 nov.
0z2: 42 TUu.
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4.1.2. - Balance de energia en las estructuras coronales

En las Figuras 4.10 a-d, 4.11 a-d y 4.12 a-d se muestran

las curvas de luz en Bl, la variacién temporal de 1la energfa
200 -TT' T v I Ty l' LI B SEn aum 2 l ) g lom 1.0_' L SN S N ) ' T v v 7 7 l T 7T T 7T -OS
- 1(3.5- 5.5 keV) ) [ Eter (30) ]
150} J 80 0.8f ot ot
— ] [ N ]
: 1 600 06f Jo3
o 1
100 ] C ]
! 4400 o04f Jo2
50 ] : :
: - 200 02F Joa
t a ] - o= b |
0 rdig AJ 1 IIJJJ e gl . .. 0 0.0-1 PP S N I U S U I it 1 2 3 I Al 00
20:48 20:54 21:00 21:06 TU 20:48 20:54 21:00 21:06 TU
[ T rrr|r v rroy ] ryrrry l ™Y ] [ T v vrvr.r I T v 7 ¢ 1 ] AJREL SR SR B l Ty A 15,0
- T(6) 1 - Y (48) )
30k - 3+ 4125
i . - ]
) [ 4100
) ] - 75
- - 4 5.0
— 1+ i
) i ]
] - -1 2.5
C [ /d d ]
B . - 1
0 N G N | | S T l Y LL;L[ 1L 0 11 l A4 1 1 l T B | LI il 0'0
20:48 20:54 21:00 21:06 TU 20:48 20:54 21:00 21:06 TU
Figura 4.10.- Fulguracién del 11 nov. c0: 52 Tu. ad
Intensidad Ccte s en funcidn del ti empo para F1 ( D,
F2 C-*-> y F3 (--->. El eje vertical izquierdo corresponde

a F1 y F3 ¥y elsoderecho a F2. b> Energia térmica, en
unidades de 10 erga, en funcidn del tiempo. El eje
vertical izquierdo corresponde a F2 y F3 y el derecho a
F1. ¢3 Temperatura en uniiiéades_ de 10° K. d) Medida de
emisidn en unidades de 10 cm -, ejes verticales igual
que en ad.
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Figura 4.11. - Fulguracidn del 12 nov. 02:42 TU. a>, bd, ¢
y d> ldem Fig. 4.10 a, b, ¢ y d.

térmica, de la temperatura y medida de emisidn para F1, F2 y F3

en cada fulguracidén analizada. Las curvas de El se calcularon
er

27 a
temande un  velumen CV 10 cm Y igual para todas las

estructuras, al =6lo efecto de comparar la evolucidédn temporal

de ezta variable. Los valores de V, determinados a partir de
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las longitudes y Area=

derivadas de las im&genes,

ce listan en

la Tabla 4.2 para F2 y F3 en cada evento. El valor real
estimado de E.m_ es, entonces, el producto del dade en las
figuras por la rafiz cuadrada de 1los numeros listades en la
L0 —————"—r——1+———71%0 0.4+—r———1———1———7—0.20
[ 1(3.5-5.5 keV) a | [ Eter (30) b |
[ 1125 [ :
30 -, ] 0.3F 0.15
AN J s ;
[ RN 4100 I
20t {75 0.2} 0.10
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s N 5 4
0 0 0.0 1..4.1..4_.41*.#..1.‘_00
11:00 11:06 11:12 TU 11:00 11:06 11:12 TU
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Figura 4.12.- Fulguracién del 12 nov. 11:00 TU. a2 Idem

Fig. 4.10 a,

Fl v el derecho a F2 y F3 en este caso.
4.10 d con ejes verticales

14.10 b ¥y c.
gque en ad.

d> Idem Fig.
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tercera columna de esta tabla. A la estructura Fl1, el dipolo
ubicado en la regidn base comun de F2 y F3, ce le acsigna un
volumen de 2.6 10°°¢ cm’ equivalente a (1 pixel Da; siendo 0.5
el factor por el que e deben multiplicar las curvas de Ekor en

ecste caso.

TABLA 4.2
ParAmetros geométricos para F2 y F3

Longi tud Area " Vol umen
Cc1 Opc md 1 01?c1112) C1 OZ?z:ma)
11 Nov. 20:%2 TuU
Fe 5.9 3.4 2.0
F3 4.5 3.4 1.5
12 Nov. 02:42 TU
F2 5.9 3.4 2.0
F3 4.5 3.4 1.5
12 Nov. 11:00 TU
F2 4.5 3.4 1.8
F3 5.9 3.4 2.0

Como se puede ver de las Figuras 4.10 b, 4.11 b ¥y 4.12 b,
E€§¥3 alcanza su ma&ximo Yy comienza a decaer poco antes del
final de la fase impulsiva. Las pendientes de estas curvas son
pronunciadas a ambos lados del maximo, este comportamiento es
concsistente con la evolucidn que presenta la emisidn en RXB en
esta estructura CFig. 4.10 a , 4.11 a y 4.12 ad>. En el caso de

dEter

— toma su

F2 y F3, las figuras anteriores muestran que 3

valor maximo durante el pico impulsivo. Sin embargo, luego de
este aumento inicial, la evolucidn en F2 es distinta a la de

F3. Este hecho reculta particularmente evidente en el caso de
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la fulguracién del 11 nov. y del 12 nov. 11:00 TU donde <ce
ohserva que EEE?) continua aumentando hasta =~ 5 min después del
pico impulsivo, mientras que EEE?) alcanza su valor maximo
durante este pico. Este comportamiento es menos notorio en el
evento del 12 nov. 02:42 TU debido, probablemente, al nivel
considerable de actividad antes de la fase impulsiva (De Jager
y Boelee, 1984; Cheng et al., 1985); sin embargo se puede
abzervar una evolucidn similar a la descripta (Fig. 4.12 bd.
Las obszervaciones de estas fulguraciones Cver Mandrini et
al., 1989) muestran que: el dipolo F2 ez el nuclen de la fase
impulsiva y gradual de la emisién en RXD, su Em: muestra una
evolucidn temporal de acuerdo con el decsarrollo de esta
emisidn, es el de mayor energifia térmica integrada a lo largo de
todo el evento y se encuentra sobre una linea neutra en la que
se observa "shear" magnético extendiéndose hacia la zona de
campo mas intenso. Teniendo en cuenta la premisa de trabajo
enunciada al comienzo de este capitulo, los hechos enumerados
llevan a la conclusién de que la liberacidn de energia mas
importante tiene lugar dentro de esta estructura en las tres
fulgquraciones. Por otra parte. la inestabilidad que da lugar al
desarrolleo del evento parece iniciarse en la zena de F1 donde
Ze observa la emisidn en rayes X mis importante en la fase de
prefulguraci édn. Ecste dipolo se encuentra en una 2Zona con
‘intense ¥y =su emisiédn en RYXD y E cson importantes

tav
=7

"shear'
hacia el inlicio de 1la fase impulsiva sugiriendo que parte

de la energia se libera también en esta regién. Mientras que
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F3. en contraposiciéon a F1 y FZ2, se encuentra en una zona con
poco “shear'" y no presenta emicsiédn apreciable en RXD lo que
indica que este dipolo recibe la mayor parte de su energia a
partir de la interacciédn con los otros. De los resultados
anteriores se infiere que la liberacién de energia tiene lugar
preferentemente dentro de estructuras dipolares mas que en la
interfase entre ellas. Esta energia puede almacenarcse en los
arcos a través de la evolucidn, en escalas temporales del orden
de los dias, del campo de la regidn activa y luego liberarse
por reconexiones en pequefia escala (Van Hoven, 1976; Spicer,
1977 a, b; Parker, 1987). 3Sin embargo, la interaccidn entre
distintos dipolos, sugiriendo la formacién de una lamina de
cerriente externa, es esencial en el ‘disparo”de la fulguracién
Yy produccidn de particulas aceleradas a altas eqerglas come
indican las observaciones del HEM y del HXRBS. Machado et al.
(19872 1llaman activas a aquellas estructuras que muestran
evidencias de liberacién de energia interna apreciable vy
pasivas a las que no lo hacen. En términos de esta

denominacidén, F1 y F2 son dipolos activos y F3 es pasivo.

Pesde el punto de vista teérico, el punto X de la Figura
4.2 ¢ se puede generalizar en tres dimensiones como un
separador C(por ej. Syrovatskil, 1972, 1982) a lo largo del cual
se dezarrolla una la&mina de corrienteg y la energia liberada en
ésta podria dar lugar al abrillantamiento de estructuras
mayores como D en esza figura. A partir de los datos del HXIS se

han observado estructuras globales de este tipo, denominadas
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arcos coronales gigantes, durante 1la fase tardia de las
fuléuraciones de dos bandas (Svestka et al., 1982 a, b; Svestka
1984 a, b; Hick y Svestka, 1985, 1987). Sin embargo, se ha
considerado Cver las mismas referencias) que estas 2zonas se
forman como resultado de estos eventos y no son arcos
preexi stentes que se abrillantan debido a una expansiédn del
fendmeno. Los resultados preliminares de un trabajo basado en
el analis{s presentado en el Capfitulo 3 CMandrini y Machado,
19892, seRalan que la segunda posibilidad es la mas viable. Las
obser vaciones de fendmenos similares en fulguraciones de
distinto tipo Cconfinadas y dinamicas> demuestran el caracter

global de 1la liberacién de energia en las estructuras

magneéticas de una regidn activa.

A continuacién se analizara el balance de energia en F2 y
F3 a lo largo del periodo que abarca la emisidn en RXD. La
ecuacidn de balance planteada es similar a (3.4). Es decir, se

tienen en cuenta términos de pérdida de energia sbélo por

conduccidn, ya que las pérdidas radiativas han resultado
despreciables, Yy de ganancia por ingreso del material
cronosférico evaporado. En todos los calculos que se

desarrollan se supone que n >~ n=n y T = T = T. Los valores de
< 1 (-2 L

densidad que se derivan a partir de Y y los volumenes estimados

se listan en las Tablas 4.3, 4.4 y 4.5.

Las pérdidas conductivas se calculan a partir de 1la
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expresién (3.95). Teniendo en cuenta los errores, no se
encuentra ninguna zona en F2 y F3 con temperatura por encima de
la calculada considerando el total de los pixels en cada
"loop"”, AT e estima, entonces, como la diferencia entre este
valor medioc y la temperatura de Fl. Los valores obtenidos a
partir de la expresién cliAsica se corrigen de acuerdo con los
factores tabulados por Campbell (€1983) y se supone que esta
pérdida de energia se produce a través de las dos bases cromos-
féricas de F2 y F3. Es decir, se asigna a las baséé no identi-

ficadas en forma directa los mismos parametros fisicos que a F1,

TABLA 4.3

Densidades para las distintas estructuras y valores para la
velocidad de evaporaciédn en la fulguracion
del 11 de nov. 20:52 TU

TuU nFl F2 nFS \"
c10'%m™ €10°em s~
..... L
20: 52: 47 6.3 3.2 1.3 0.7
20: 53: 24 8.1 3.2 1.8 0.6
20:54: 02 10.0 3.8 2.0 0.5
20: 54: 39 11.0 4.2 2.4 0.4
20:55:17 10.1 4.7 2.9 0.2
20: 55: 54 8.8 4.9 3.1 0.2
20: 56: 31 .8 5.5 3.0 0.3
20: 57: 09 6.7 5.8 3.1 0.3
20: 57: 46 6.1 6.0 3.1 0.3
20: 58: 23 5.3 6.2 3.1 0.4
20: 59: 00 5. 4 6.7 3.3 0.4
20: 59: 38 5.6 6.9 3.1 0.4
21:00:15 5.9 7.0 3.2 0.3
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Tabla 4.4
Idem Tabla 4.3 para la fulguracién del 12 Nov. 02:42 TU

TU nFl an nFa \%
c10*%m™ €10%em ™M
...... e - o
02: 49:14 9.4 2.6 2.1 0.5
02: 50: 19 12.8 3.5 2.8 0.4
02: 51: 24 13.1 4.0 3.3 0.3
02: 52: 30 12.2 4.4 3.7 0.4

Tabla 4.5
Idem Tabla 4.3 para la fulguracidn del 12 Nov. 11:00 TU

TU N, n_, n_g v!
€10*%em™ €10%em =
11:02:51. 3.5 1.4 0.9 1.4
11:03: 23 4.9 c. 1.1 1.
11:03: 55 4.9 2.2 1.3 1.0
11:04: 33 5.5 2.9 1.6 0.9

La energia por unidad de tiempo que ingresa por las bases
de los "loops'" se calcula con la expresidn C3.72, donde n y T
son la densidad y temperatura de Fl1, y se suma una contribucién
equivalente a través de las otras bases de F2 y F3. La
velocidad con que asciende el material se estima a partir de la

siguiente expresidn:

AN(F2) AN(Fa)
vt = + c4.12
20, An Y X3 AL 4.1
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donde los valores de AN;:“ Y AN;'Z:” se calculan a partir de

la penidiente de las curvas de NCLY para cada estructura en el

inter vale con=ziderade C(Fig. 4.13, 4.14 y 4.15>. FRezultando.

AN:r2:  _ a5 -1 AN(F3a)» 34 -1
—AT—‘ = z.c 10 s —_AL— 83 10 = para la
fulguracidn del 11 nov. =i se considera sdle la fase impulsiva
€20:52:09 TU a 20:54:39 TU y -SNEZ) oy g 0™ o7
AN(F2a: e 4 e . = 3
—r - O durante la fase gradual (20:55:17 TU a 21:00:15 TUD
Para =1 evento del 12 nov. 02:42 TU estos valores son:
._‘31"\{;2_’ = 1.6 10° s y i”%%?—’- = 1.4 10 s7', nilentras que
para el del 12 nov. 11:00 TU resultan: % =1.9 10 sty
%:L = 1.5 10%® 7t Nétese la similitud en la evolucidn
Lemporal de N y Etm_. en F2 y F3 en las tres fulqgquraciones. La

07—

15 -

10 -

[ N (37)

5 |- .

0 N BN el . R I

20:48 20:54 21:00 21:06 TU

Figura 4.13. - Variacién temporal del numero de electrenes

(N en F2 ¢ + 2 y F3 € x 2 en unidades de 107" para la
fulguracidn del 11 nov. 20:52 TU.
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Figura 4.14. - Idem Fig. 4.13 para la fulguracidén del 12
nov. 02:42 TU.

10-0 I x v v v T ' A T T T Y '
75 -
!
[
50 .
N (37)
2.5 -
0.0 NN R P R,
11:00 11:03 11:06 11:09 TU

Figura 4.15.- Idem Fig. 4.13 para la fulguracidn del 12
nov. 11:00 TU.
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ecuaciodn (4.12 csupone, implicitamente, que el plasma evaper ade
asciende por las bases cromosféricas de F2 v F3 en F1 y que una
contribuecidn equi valente proviene de las otras bacses
redistribuyéndose luego en los "loops". Los valores de V'
obtenidos se listan en la cuarta columna de las Tablas 4.3, 4.4
y 4.5, Para el evento del 12 nov. 02:42 TU el valor maximo de
la velocidad de evaporacidén es, segun los datos del BCS, de
150 km s ' CAntonucci et al., 1884); no hay valores publicados

para las otras dos fulguraciones.

TABLA 4.6

Evolucidn de los distintos términos de la ecuaclidn de balance

de energia para la fulquracidén del 11 nov. 20:52 TU

TU ECF2> ECF3) P_ At P_At
€10%°ergd
20: 52: 09 4.4 | 1.4 1.6 0.4
20:52: 47 5.6 2.0 1.6 0.6
20:53: 24 6.8 2.6 1.6 1.2
20: 54: 02 7.6 3.0 1.5 1.3
20:54: 39 8.4 3.7 1.5 1.6
20:55:17 g.1 3.0 0.7 1.0
20: 55: 54 9.7 4.0 0.7 1.0
20: 56: 31 10.2 4.0 0.7 0.8
20: 57: 09 10.6 4.0 0.7 0.6
20: 57: 46 10.8 4.0 0.7 0.5
20: 58: 23 11.0 4.1 0.7 0.5
20: 59: 00 11.3 4.0 0.7 0.7
20: 59: 38 11.3 4.0 0.7 0.9
21:00:15 11.3 4.0 0.6 0.5




En la Tablas 4.6, 4.7 y 4.8 se muestran los valores de

E para F2 y F3 por separado y FEv Aty Pc At =umando las

ter

contribuciones de cada arco. Se estima que la mayor fuente de

[

errcr previene de las incertezas en las Areas ¥y itudes

o
s

0

estimadas; =zin embargo, se hace notar que determinande v' a
partir de (4.1) la ecuacidén de balance de energia resulta

independiente de la densidad y parametros geométricos de F1.

TABLA 4.7

Idem Tabla 4.6 para la fulguracién de 12 nov. 02:42 TU

TU ECF2) ECF3> P_ At P_at
c10*®ergd

0z2: 48: 08 3.6 1.6 2.4 0.4

02: 49:14 5.1 3.2 2.4 2.8

02:50:19 6.8 3.8 2.3 2.6

02:51: 24 7.7 4.5 2.3 2.6

02: 52: 30 7.6 4.4 1.9 2.0

TABLA 4.8

Idem Tabla 4.6 para la fulquracidn de 12 nov. 11:00 TU

TU ECF2> ECF3D P At P At
ter Ev
1~
C10 " ergygd
11:02: 51 2.2 1.7 1.4 2.1
11:03: 23 .7 c.2 1.3 1.5
11:03: 85 3.1 2.6 1.5 2.3
11:04: 33 3.6 2.6 1.4 0.8




Los resultados finales del balance de energia se resumen
en la Tabla 4.9. Para la fulguracién del 11 nov. se muestran
los calculos para la fase impulsiva, la fase gradual y la

duracidén total del HEM detall ados en ese orden.

TABLA 4.9

Resumen del balance de energia para las fulguraciones

analizadas

Fecha AE E T E
tor Ev [ ]
c10%*®ergd

11 nov. 20:52 TU 6.3 7.8 5.1
3.2 6.2 6.5

9.5 14.0 11.6

12 nov. 02:42 TU 6.8 11.4 10.4
12 nov. 11:00 TU 2.3 5.6 6.7

En las tres fulguraciones analizadas es necesario incluir

una fuente de energia adicional que suministre alrededor de
27

10 erg s Aa lo largo del intervalo de tiempo total
concsiderado. La distribucidn espacial de la emisiédn en RXD en
estos eventos no permite establecer cual es su origen; es
decir, no <=e puede determinar <si ésta es primordialmente
térmica o no térmica ¢ en que preporcidn se dan ambos casce. No

es posible, entonces

, un analisis similar al de la fulguracion

del 21 de mayo. Si durante la fase impulsiva, toda la energia
nececaria para cerrar la ecuacidén de balance se debiese a la

depositada en 1los arcos por particulas aceleradas ésta



representaria entre un 35% y un 40% como mAximo, dependiendo
del evento, de la energia entregada a los "loops". PFor otra
parte, los valorecs de Ezv Yy Ec resultan comparables en las tres
fulguraciones lo que seffala, nuevamente, que no se puede postu-
lar que la evaporacidn cromosférica se deba sélo a la energia
depositada en esa zona por particulas aceleradas. Ademas, los
calculos de Fisher et al. (1985) seflalan que si la evaporacidn
del material se debiese sélo a la deposicidn de energia de un
haz de particulas en la cromésfera, se produciria Un fendmeno
llamado evaporacién explosiva y se deberia observar al plasma

. . 3 -1
ascendiendo a velocidades de =~ 10" km s lo que no ocurre.

De los resultados correspondientes a la fase gradual de la

fulgquracidn del 11 nov. CTablas 4.6 y 4.9 =se ve que

practicamente toda la energia se libera en F2. En este periodo

AECF2Y = 2.9 1077 erg, EgF2) = 6.2 10 erg Cel total listado

2 Tabla 4.8 y E CF2> = 4.1 10%° erg. Dado gue e] flujc de

0

o]
H

(=]

material cromosférico e debe a la energifia liberada a alturas
coronales y teniendo en cuenta que la emisién en RXD se
concentra en este dipolo, sumando Ezv a la energia necesaria
para cerrar la ecuacién de balance en esta fase se puede
estimar la potencia minima Qque debe liberarse en F2 para

. Pe 27 -1
explicar las observaciones; éesta resulta ~ 2 10 erg s .

En
las otras dos fulguraciones no es posible hacer esta
diferenciacién; sin embargo, el comportamiento de EEE?) indica

que la mayor parte de la energia se libera dentro de esta

estructura.
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4.2. - La fulguracidn confinada del 6 de noviembre de 1980

Este evento se desarrolld en AR 2779 en la posicidén 513
E65. lLa fulguracioén se inicid alrededor del las 17:25 TU segun
los datos del GOES y fue clasificada como de importancia M4 en
rayvos X y 2N en Ha' La descripcidn que se hace a continuacidn
tiene por objeto sefalar semejanzas en la topelogia y aspectos
distintivos en la emisién cbservada en rayos X dures respecto
de los eventos analizados en la seccidn anterior, y resulta
importante a los efectos del analisis de una cserie de

micrefulguraciones que se desarrclla en el capitulo siguiente.

4.2.1. - Andlisis de las observaciones en rayos X y su relacidn

coen otros datos

En la Figura 4.16 a-b se muestran las curvas de 1luz
correspondientes al campo total abarcado por la fulguracidén en
RXB y RXD. En la curva en RXB se observa la presencia de una
fase de prefulguracidén, menos evidente en RXD, de = 8 min. En
los dalos del HEM cse distinguen una serie de picos que se
identifican como la fase impulsiva del evento. Los tiempos
correspondientes a cada uno de éstos son: 17:26:37 TU,
17:27:15 TU, 17:27:43 TU y 17:28:20 TU. La fase gradual aparece
muy débil a continuaciédn. En la Figura 4.17 se han graficado
las curvas de luz observadas por el HYXRBS en dos rangos de
enerqgia, los picos en la primera de ellas coinciden

aproximadamente con los del HEM. Nétese que sdélo el daltimo de



CUENTAS POR SEGUNDO

178 72 17:0 17.36 TU

Figura 4.16.- Curvas de luz correspondientes a todo el
campo abarcado por la fulguracién. ad Bi, bd> HEM en BS.
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Figura 4.17.- Curvas de luz observadas por

distintos rangos de energia.
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estos es notable en el rango de mayor energia. En este evento,
al contrario que en los analizados anteriormente y de lo que se
observa en general en las fulguraciones confinadas, el espectro
en rayos X resulta mas duro hacia la finalizacidn de la fase

impulsiva.

Las caracteristicas morfolédgicas de la fulguracidén se
pueden ver en la evolucidédn de los contornos en l? Figura 4.18.
Estos muestran que: ad) durante la fase de prefulguracidédn 1la
emicidén en RXB se concentra en una regién pequefia hacia el NO
del campo a la que se denotara como B presentando una extensién
menos intensa en la direccidén opuesta. El nucleo en RXD también
se encuentra en B. b) Durante la fase impulsiva la emisiédn en
RXB y RXD se extiende rapidamente, en acuerdo con el desarrollo
de esta fase, en la direccidn SO sobre una zona a la que se de-
nominara C; los maximos en ambos rangos de energifia siguen estan-
do en B y aparece un pequefo nucleo (D) mas débil en el extre-

mo SO de C. <) Durante el decaimiento en RXB y la fase gradual

en RXD la morfologia del evento es la misma que al comienzo.

En las curvas de luz en Bl correspondientes a B y C se
observa, en acuerdo con los contornos, que el aumento de brillo
es mucho mas impulsivo en B. Por otra parte, del analisis de
las curvas de luz en RXD obtenidas para los pixels individuales
se encuentra un corrimiento temporal entre el primer pico de la
zona B, que coincide con el primero del HEM, y el de la zona D;

éste aparece con ~ 1 min de retraso respecto del de B Cver Fig.
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Figura 4.18. - Isofotas a distintos tiempos en Bl Ccolumna
izquierda) y en BS+B6 (columna derechad. Los contornos

corresponden al 80%, 75%,

50%, &5%,

10% y 5% del maximo que

se indica en el extremo superior derecho de cada imagen.
Las imAgenes en RXD han sido deconvolucionadas.
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Figura 4.19.- Intensidad en funcién del tiempo en BS+B6
para las estructuras B y D. La curva correspondiente a D
ha sido multiplicada por 5.

A partir del analisis de observaciones en Ha obtenidas en
el KPNO, Svestka (19860 1llega a la conclusidén de que esta
fulguracidén se desarrolla en un sdlo arco coronal del cual B y
D son bases. Sin embargo estas bases presentan caracteristicas
muy diferentes; B es la zona de mayor brillo superficial de
todas las identificadas, tanto en RXB como en RXD, y se la
observa a lo largo de todo el evento. Estas diferencias, asi
como el comportamiento temporal de B respecto de C, llevan a
concluir que esta zonha es una estructura magnética
independiente. Fara confirmar este hecho se muestra la
superposicién entre una fotografia (facilitada por la Dra. S.
Martind en la linea Da del Hel (A 5876 A) y el contorno en RXD
de las 17:27:33 TU Cver Fig. 4.20>, En ésta B aparece bien

e .
definida como una estructura de ~ 5 10 km con dos nucleos
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brillantes. El1 hecho de que la linea DS aparezca en emisidn
indica que la =zona donde se origina es de muy alta densidad
en 5 10%° cm_g. Avrett et al., 19860 en la cromdésfera. Por otra
parte, del alineamiento del magnetograma superior de la Figura
4.1 y el campo del HXIS Cver Fig. 5.2) se encuentra que B se
ubica préximo a la linea de B"= O lo que esta de acuerdo con

las conclusiones anteriores. La estructura C se extiende a 1lo

largo de la 1linea neutra indicando la existencia de ‘'shear"

Figura 4.20. - Superposicidén de la imagen del HXIS en B5+B6
obtenida a las 17:27:33 TU con una fotografia en la linea
AS876 A del Hel correspondiente a las 17:26:30 TU.

magnetico en la zona. Hay que seflalar que esta orientacidédn de
C, practicamente paralelo a la linea neutra, puede deberse en
parte a deformaciones por visidén lateral como se menciond

anteriormente. Sin embargo, magnetogramas transversales obteni-—
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dos en dias posteriores C(Fig. 4.1) muestran "shear® intenso en

B v. en menor grado, en la l{inea neutra donde se extiende C.

Le este andlisis se concluye que este evento no se
restringe a una sola estructura coronal, sino gue es el
resultado de la interacciédn de dos "loops". El mas pequelio (B)
o la interfase entre éste y C es la zona donde se iniclia la
liberacién primaria de energia; luego la interaccidn de B con C
es la que induce el desarrollo observado, ndtese que a

xXcepcidn del primero se observa una sucesidn de picos
impulsivos en D. Los datos del HXEBS indican que la presencia
de particulas aceleradas a las mas altas energifias, en la lamina
de corriente que probablemente se forme en la interfase entre
los dipolos, puede darse en cualquier momento y no sélo al
principio de la fase impulsiva. De estas observaciones se
infiere ademids que B es un dipolo activo de acuerdo con 1la

denominacidn de Machado et al. C1987).

Los resultados del anAlisis conjunto de estos cuatro
eventos compactos sefialan que éstos se desarrollan en mas de
una estructura. En general, se ha observado un pequelio dipolo y
uno © mas arcos adyacentes en una zona de la regidén activa
donde tanto la intensidad como el “shear™ del campo magnético
son importantes. La interaccidn entre dipolos es esencial en el
“digparo"” de la fulguracidn y parece inducir la liberacidn de
la energia almacenada en las estructuras no potenciales

individuales.
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CAPITULO 5

MICROFULGUIRACIONES EN UNA REGION AcTiva COMPLEJA

Las microfulguraciones, formas de actividad muche menos
intenzas que las fulguraciones, se observan frecuente vy
simul t aneamente en las regiones activas. Estos fendmenos fueron

detect ados por primera vez en los datos del HXIS gﬁchadee et

al., L1332, En este trabajo (Mandrini et al., 1989) se muestra
gque lanto  fulguraciones como microfulguraciones comparten
caranteristicas morfoldgicas \% fenomenoldgicas comunes

indicardo que son inducidas por los mismos procesos basicos.

FPor otra parte, del anaAlisis glmbal de la energfa liberada

on eslos eventos menores se encuentra que éstos pueden ser una

compenente  importante para el calentamiento de 1la corona

5.1.- Fulguraciones y microfulguraciones en AR 2779

5.1.5. - Analisis de las observaciones en raves X

Err la Figura S.1 se grafica la intensidad obhservada en la
Bl de) HXIS, junto con la temperatura derivada para cada

abrillantamiento, a lo largo de 12 horas del dia 6 de noviembre
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de 1480 en AR 2779. lLos graficos en esta figura se refieren a
valias zonas de la regidn activa que se han sefialado en la
Figura S.&. FEn esta dltima se muestra el campo del HXIS
Cizquierda) expandido en la direccién E - O para corregir las
diferencias por visidén lateral entre el dia 6, fecha de las
obser vaciones en rayos X, vy el dia 7 de noviembre, fecha del
maghetograma longitudinal que se muestra a la derecha. En la
Figura 5.1 se ha omitido la contribucién de la fulguracidn de
dos bandas analizada en el Capitulo 3 que se extendid en la
dirececidn SE del campo instrumental, su posicion se ha
dec<iynado con las letras FDB en la Figura 5.2 Cver tambien Fig.

5.3 4 v ed.

lLa gran cantidad de abrillantamientos que ocurrieron en

ezta fecha muestran intensidades maximas de varias decenas de

-1

ct=z = CFig. $.12. En la escala de intensidad detectada por el

"

HXIS una fulguracidén de tamafo pequefio a medie (tipo B o ©)
produce entre varios cientos a mil cts s-i. mientras que
fulguraciones de tipo M y X alcanzan intensidades pico por
encima de este ultimo valor. Se ve, sin embargo, que a pesar de
su hajo brillo las temperaturas de las =zonas abarcadas

107 K,

Y}

?
por estos eventos se encuentran entre 10" K vy
caracteristicas de fulguraciones de mayor importancia. Los
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Figura 8S.1.- Intensidad y temperatura en funcidn del

tiempo para los distintos abrillantamientos ubicados en la
5.2. Las letras fl seBRalan las fulguraciones.

Fig.
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igura Magnetcgrama longitudinal de AR 2779
{derecha2. A la izquierda se muestra sobre el campe del
HXIS la posicidn de los nUcleos de las regiones brillantes
A vy B, de 1la fulguracidén de dos bandas C(FDBY v,
aproximadamente, la de los otros abrillantamientos.

varian, estimando el volumen a partir de la extensidn de cada
. . . 10 -3
abrillantamiento en las imsgenes, entre ~ § 10 cm en las
10 -3
estructuras mas compactas hasta =~ 10 chn en las de mayor

escala.
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La Figura 5.3 muestra un conjunto de contornos en RXB
donde se puede apreciar la morfolegia de los distintos
abrillantamientos. Los tres graficos de la segunda fila (Fig.
5.3 d, e y f2 muestran fulguraciones en desarrollo. En los dos
primeros =se puede ver la evolucidn del sistema de "loops' en
crecimiento en la etapa temprana y tardfa de la fulguracién de
dos bandaz, nétese el brillo apreciable en A al mismo tiempo.
La Figura 5.3 f, por otra parte, corresponde a los contornos de
la fulguracidn confinada analizada en el Capitwlo 4 Cver
Seccidn d4.2). El aspecto que se quiere resaltar aqui es el
patron recurrente de actividad que muestran las imagenes en
rayos X. En particular las zonas A y B, ubicadas a lo largo de
la linea neutra que rodea la regidn de polaridad positiva
intermedia (Fig. 5.2 donde se observa intenso “shear' (Fig.
4.12, son los centros de emisidn continua de variada
intensidad. En la mayoria de los casos, un abrillantamiento en
estas zonas va acompafadoe de un aumento de brillo en alguna
ubicacidn cercana de la regidn activa. Ademas, se hace notar
que la forma de las regiones en emisidn se conserva a pesar de
las diferencias en intensidad. El ejemplo miAs notable es aquél
en donde aparecen las zonas B y C como se puede ver comparando
los contornos de la Figura 5.3 f, imagen de la fulguracidén, con
los de la Figura 5.3 ¢, 53 h y 5.3 i. Es decir, aun cuando la
relacidvn de brillo es =~ 100 entre la fulguracidn y las
microfulguraciones la morfologia global de dos dipelos en

emicion no se altera.
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Figura S5.3. - Isofotas a distintos tiempos en Bl. Los
contornos de menor intensidad en los eventos maic débiles
corresponden a dos veces el fondo instrumental. Se indica
2]l tiempo de cada imagen (aAngqulo superior izquierdo2 y el
brillo maximo Cangulo superior derecho.
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Finalmente, se seffala que la uUnica zona gque no mostré
actividad posterior es aquella en la qgque se produjo la
fulgunaciéﬁ de dos bandas. En todas las imagenes de la Figura
5.2 Jjwincipalmente las 5.3 g, 5.3 h y 5.3 i> la emision que
proviene de la zona hacia donde evolucionaron los arcos
(postifulguracidn representa el decaimiento del evento y no un

abrillantamiento nuevo.

5.1.&. - Interpretacion de las observaciones

El analisis de las fulguraciones del Capitulo 4 indica que
la simultaneidad del abrillantamiento de distintas estructuras
dipolares durante la fase impulsiva se debe a la interaccidn
entre éstas. Por otra parte, la evolucidn distintiva de la
energia térmica de arcos independientes y la ubicacidn de
la —ona de emision en RXD en la estructura mas
enerystica, sugiere que la mayor parte de la energia
disipada se almacena y libera dentro de los arceos. La semejanza
entre la emisiédn en rayos X observada durante las fulguraciones
Yy las microfulguraciones apunta a que ambos fendmenos son
inducidos por los mismos procesos basicos. Es decir, 1la
interaccidn entre estructuras cercanas dispara el evento y da
lugar a la liberacién de la energfia almacenada. La posibilidad
de una fenomenol ogi a comun entre fulquraciones A%
microtolquraciones fue disculida por Lin et al. (1984) y Athay
(19842 y las observaciones descriptas aqui son las primeras que

mueslran este hecho. Por otra parte, el lugar donde =se
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desariolld la fulguracidon de dos bandas resulta conspicuo en
cuanlo a la ausencia de microfulguraciones. Si se considera que
este evento, dadas sus caracteristicas, produjo una *“ruptura" y
posterior reordenamiento del campo a un nivel de baja energia
libre. la falta de abrillantamientlos sefialaria tambieén que la

enerqgia liberada en éstos proviene de la almacenada previamente

en el campo.

Antiochos c1987) ha investigado el efecto  de los
movimientos fotosféricos de las bases de estructuras magnéticas
en lax regiones activas, concluyendo que la reconexidn del
campo puede actuar como un catalizador para iniciar la
formacidn de laminas de corriente donde se disiparia la enerqgfa
al marenada. Este autor especula que este proceso puede dar
lugar al calentamiento de la corona a partir del desarrollo de
pequeiios eventos Lransi torios similares a las
microfulguraciones Y en los casos extremos. a las
fulguraciones como proponen Moore y La Bonte (189B0)> y Machado y
Moor e 19872, La seme janza entre fulguraciones \Y

microtnlguraciones parecen estar de acuerdo con esta jdea.

Faor ultimo, si se compara la intensidad producida por cada
uno cdee estos eventos con la debida a una fulguracidén tipo M
Ccomo la del 6 nov. 17:25 TU) en la escala del HXIS, se
encueci;tra que en estos abrillantamientos se liberan en total

entre 10%° A 1078 erg. Fromediando sobre la cantidad de eventos

presentes a lo largo de las 12 horas de observacidn ze infiere
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gque los datos implican una disipacién de = 10%° erg s™*. Esta

potencia es suficiente para calentar la corona en las regiones

activas, como fuera sefialado por Lin et al. (1984).



CAPITULO 6

CONCLUSIONES

El anAlisis de eventos de variada intensidad, como el
desarrollado en esta Tesis, es importante ya que permite
determinar la geometria preferencial en la que se desarrollan
las fulguraciones y la manera en la que se induce la liberacidn
de energia en estos fendmenos. En este trabajo se han combinado
los datvus del HXIS, que son los de mejor resolucidn espacial en
rayos X duros obtenidos hasta este momento, con observaciones
en otros rangos de energia y datos del campo magnético

vectorial de las regiones activas.

A partir de este estudio se ha llegado a una imagen del
fendmeno que comprende desde los eventos mas energéticos, las
fulguraciones de dos bandas, hasta los menos intensos pero mas
frecuentes, las mi crofulguraciones. En esta linea, lo=
resul tados encontirados se pueden dividir en aquellos
relacionados con eventos o aspectos particulares y los

vincul ados con el fendémeno en general.

Del analisis de las fulguraciones dinamicas C(Capfitulo 3D,
se ha encontrado que la evolucidédn térmica de regiones a
distintas alturas en la corona es compatible con la formacién
de arcos cerrados por reconexién del campo magnético durante la
fase de prefulguracién. Este tipo de comportamiento, de acuerdo

con los modelos clasicos, se espera durante la fase gradual y
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ésta es la primera vez que se lo observa en este periodo. Por
otra parte, se han observado zonas a temperaturas tipicas de
fulguracidédn C=x 107 K en regiones coronales por encima de los
arcos donde empieza a desarrollarse el evento. Las dos
caracteristicas descriptas son predichas por el nodelo de
circuitos de Martens y Kuin (1988). De la aplicacidén de este
ultimo se encuentra que, dentro de ciertas aproximaciones,
puede explicar la potencia minima necesaria para mantener 1la
estructura coronal observada en la fase de prefulguracidn.

La evoluciédn durante la fase gradual, que se ve con mayor
claridad en el evento del 6 nov. de 19B0, es compatible con el
modelo clazsico de Kopp y Pneuman (1976)>. Se ha encontrado un
aumento en la densidad de los arcos que se debe a 1la
evaporacién del material cromosférico. Esto seflala que este
fendmeno puede continuar luego de la fase impulsiva y que, en
contraposicidn a suposiciones hechas por otros autores, en este
caso se debe en mayor parte a la deposiciédn de energia por
conduccidn a partir de la =zona mAs caliente en la parte
superior de los arcos.

De la determinacidén de la velocidad de crecimiento de los
“loops"” se observa que ésta disminuye con la altura. Este
hecho, corroborado observacionalmente a partir de los datos del
Skylab, se interpreta (Pneuman, 19813 como debido a una
disminucidn de la velocidad de reconexidn. Esta dJltima,
suponiendo que el mecanismo es estacionario, estiA relacionada
con la velocidad de Alfvén en el medio y su evolucidn seRalaria
una disminucién del campo magnético con la altura que es lo que

se espera en la corona. Se ve, por lo tanto, que en primera
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aproximacién la teoria mas simple permite explicar aspectos
fenomenolégicos bacicos de estos eventos. Sin  embargo, se
encuentra aqui que, si se interpretan las observaciones en RXD
en la fase gradual de la fulguracidén del 21 de mayo en términos
del modelo térmico, éstas requieren la formacién continua de
varias zonas a muy alta temperatura CTO > 500 10° K>. Esta
distribucidédn térmica podria darse a partir del desarrollo de
una inestabilidad del tipo "tearing” en la lamina de corriente
Cubicada por encima de los arcos Cpostdfulguraciédnd con la
consecuente formacidn de numerosas regiones de difusidn. Esto
sefiala que el proceso real no es tan sencillo como proponen los
modelos clAsicos. Estos hechos muestran que las observaciones
no son decisivas para determinar las caracteristicas del
mecanismo de reconexidtn. Esta aparente ambigidedad en los datos
se debe, baAsicamente, al hecho de que la liberaciédn de energia
ocurre en escalas que estan érdenes de magnitud por debajo de
la minima resolucién espacial observada y, entonces, sélo se

ven sus efectos no pudiendo descartarse varias explicaciones

posibles.

Del analisis del balance de energfia en las estructuras
coronales durante la fase impulsiva CCapitule 3 y 4D se ha
encontrado que en todos los casos es necesario incluir una
fuente de energia adicional para cerrar la ecuacidédn planteada.
En un caso se determinéd., teniendo en cuenta la distribucidén
espacial de la emisiédn en rayos X duros, que esta energia podia
provenir de la depositada en los arcos por electrones

acelerados. En los otros casos los datos no son decisivos en
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cuanto al- origen de esta emisién y no permiten un anilisis
similar. Lo que si se desprende de este analisis es que la
energia perdida por conducciédn desde la corona hacia la
cromdésfera es comparable a la que ingresa por evaporacidn del
material cromosférico y, por lo tanto, no puede postularse que
este fendmeno se deba sélo a la deposiciédn de energia en esa
zona por electrones acelerados como fuera planteado por otros

autores.

l.La determinacién del origen C(térmico o no térmicod de la
emisiédn en rayos X duros es Importante, ya que permite conocer
la eficiencia relativa entre calentamiento y aceleracién. De
esta forma, impone restricciones a los mecanismos de liberacién
de energia que se pueden proponer en estos fendmenos. El
analicsis desarrollado muestra que, aun a partir de los datos
con mejor resolucidn espacial que se poseen, no es posible en
algunos casos establecer este origen y que no se puede
descartar un modelo de fuente aunque los parametros fisicos
observados no =e ajusten a los predichos por el mismo. Esta
discusiédn sefala, también, la necesidad de contar con
observacliones con resolucidn espacial y temporal del orden de
las requeridas por los procesos fisicos inveolucrados. La
resolucidén espacial deberfa ser comparable al recorrido libre
medio de electrones de decenas de keV, lo que implica observar
detalles del orden de 1" o menos en el Sol. Mientras que 1la
resoluciédn temporal en las imagenes deberia permitir observar
la expansién de regiones de alta temperatura a velocidades del

orden de 10% km 3_1. como las postuladas por el moedelo térmico
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bajo la condicién de conductividad andmala. También se
necesitan espectros totales sinultineos Csimilares a los del
HXRBSY capaces de mostrar variaciones que ocurran en escalas de
los milisegundos, comparables al “tiempo de vuelo” de un
electrén desde el sitio de aceleracidén hasta que es frenado en
las capas mas densas de la cromésfera. Sin embarqgo, a pesar de
las limitaciones reconocidas en los datos se pueden establecer
valores éxtremos para la eficiencia en aceleraciédn del
mecanismo de liberacién de energia. En el caso de 1a
fulguracidén del 21 de mayo, se estimé un valor maximo de =~ 70X%.
Lo= resul tados del balance de energia para las tres
fulguraciones compactas del Capitulo 4, asi como también 1la
distribucién espacial de la emisién en rayos x duros en estos
eventos, estarfan de acuerdo con este valor como 1limite

sSuperior.

A partir del anAlisis de la emisiéd4n en rayos X para cuatro
eventos confinados (Capfitulo 43 y considerando su relacidén con
el campo magnético de la regidédn activa, se infiere que 1la
geometria basica en la que se desarrollaron estas fulguraciones
esta dada por mas de una estructura magnética. Estos "loops' se
encuentran en una zona donde tanto la intensidad como el
“shear" del campo magnético son importantes. El
abrillantamiento simultaneo de los arcos intervinientes sefRala
la interaccién entre éstos. Esta produce el "“disparo™ de 1la
fulguracidn. En la interfase entre estructuras puede
desarreollarse un lamina de corriente en la que se acelerarian

las particulas necesarias para explicar los picos impulsivos en
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rayoz X duros. Sin embargo, las observaciones seflalan que la
mayer parte de la energia disipada en estas fulguraciones cse
libera dentro de las estructuras individuales y no en el sitio
de interaccidén. Esto utltimo se demuestra cuantitativamente en
tres de los casos analizados.

Ctro aspecto interesante que se desprende del anilisis de
la emisiédn en rayos X duros del evento del 6 nov. 17:25 TU es
que, en contraposicidédn a lo que se observa en la generalidad de
las fulguraciones compactas, su espectro resulta mas duro hacia
el final de la fase impulsiva. Esto sefflala que la presencia de
particulas aceleradas a las maAs altas energias puede darse en

cualquier momento durante este periodo.

La imagen presentada para las fulguraciones compactas,
sefalada originalmente por Machado et al. (19872, ce puede
extender tanto a las fulguraciones de dos bandas como a las
microfulguraciones. En el primer caso se ha visto que en la
fulguracidén dinaAmica del 21 de mayo CCapitulo 32 la interaccidén
entre el dipolo emergente y dos estructuras preexistentes,
ubicadas en una zona donde hay evidencias de 'shear'™ magnético,
“dispara™ la fulguracién e induce la liberacién de la energia

previamente almacenada.

El hecho de que las microfulguraciones muestren una
morfeologia similar a las fulguraciones sefiala que estos eventos
también se desarrollan en mas de una estructura. El
abrillantamiento simul taneo de estos dipolos indica,

nuevamente, que la reconexién del campo en la interfase es el
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ingredier;te fundamental para iniciar la liberacién de 1la
energia almacenada. Este uUltimo aspecto plantea los siguientes
problemas desde el punto de vista tedrico: =i fulguraciones y
microfulguraciones son originadas por los mismos procesos
basicos, por qué no se observan siempre microfulquraciones en
las que se libera continuamente la energia almacenada, o bkajo
qué condiciones se puede acumular la energia hasta dar lugar a
una fulguracidén. Se sefiala que este es el primer tLrabajo en el
gue se observa que eventos de tan variada intensidad comparten
una fenomenologia comdn. Por tltimo, del analisis global de la
energia liberada por las microfulguraciones, se ha encontrado
que éstas pueden ser una componente iImportante para el

calentamiento de la corona activa.
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APENDICE A

EL SoL: GENERALIDADES

El Sol es un objeto que muestra rasgos sorprendentes a
medida que se lo observa con resolucidén espacial o temporal

cada vez mayor o en distintas longitudes de onda.

En las primeras é&pocas se considerd a la atmésfera solar
como una estructura estatica con simetrfa plano paralela, cuya
capa superior se expandia dando lugar al viento solar. Se
suponla que su fuente de calentamiento provenia principalmente
de la disipacidén de ondas acusticas y gque su campo magnhético,
fuera de las manchas solares, era muy débil (de unos pocos
gauss). Sin embargo, las observaciones obtenidas desde tierra
con instrumentos de alta resolucidn indican que la fotdsfera
pose= una estructura fina, con campos magnéticos concentrados
en tubos de flujo del orden de los kllogauss. Los datos
provenientes de satélites muestran a la corona como una regidén
muy compleja y dinamica, formada por millares de estructuras
magnéticas en forma de arcos ("loops®) donde el plasma coronal
estid confinado a alta temperatura. Actualmente, se piensa que
el calentamiento coronal es de origen magnético, ya sea a
través de la disipacidn de ondas o directamente de corrientes,
Yy se ha observado que el viento solar fluye primordialmente por
regiones Cagujeros coronales) donde las lineas de campo estan
abiertas. De todo lo anterior se desprende gque muchos de los
fendmenos <solares estan dominados y existen gracias a la

presencia del campo magnético.
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A.1.- Caracterfsticas globales

El Sol es en realidad una estrella ordinaria denLro de las

~ 10'" estrellas de secuencia principal de nuestra galaxia. Su

tipo especlral es G2V y su magnitud absoluta es 4.8. Sus
propiedades fisicas globales, enumeradas a continuacidn, son

las normales para estrellas de su tipo:

EDAD: 4.5 10° afios

MASA: M = 1.99 10” g
RADIO: R = B.96 10'° cm
DENSIDAD MEDIA: 1.4 g cm
GRAVEDAD SUPERFICIAL: g = 2.74 10* cm s72

3

RADIACION EMITIDA O LUMINOSIDAD: L_= 3.86 10* erg s™
TASA DE PERDIDA DE MASA: 10'? g s7*
TEMPEFATURA EFECTIVA: 5785 K

Tradiqionalmente e habla del Sol como quieto o activo. El
Sol quieto se puede visuvalizar come una esfera de plasma cuyas
propi=dades varian radialmente, en primera aproximacidén, y cuyo
campo magnético global es despreciable. El Sol aclLivo Liene que
ver con fendmenos transitorios, como por ej.: manchas solares,
proLuberancias y fulguraciones; é¢stos aparecen superpuestos a
la atmésfera quieta y las observaciones indican que su
fenomenologia estid determinada por las variaciones del campo

magnetico local.

En la Figura A.1 se representan esquematicamente las

distintas regiones del Sol en funcidn del radio.
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Figura A.1.- Estructura global del Sol. El espesor de la
fotésfera y la cromdsfera no estan en escala. Se indican
los distintos modos de transporte de energia.

A.2. - El Sol quieto

A.2.1.- El interior

El interior se divide en tres regiones: el nudcleo, la zona
intermedia o radiativa y la =zona convectiva. Los procesos

fisicos dominantes en cada una de ellas son distintos.
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A.2.1.1.- E1l nicleo

Las fuentes de energfia solar son fundamentalmente los
cliclos protén-protédn (8B%) y C-N-0 (2%0. Al cabo de cada uno de
ellos, cuatro nicleos de H se transforman en uno de He actuando
otros nucleos como catalizadores. La siguiente reaccidn resume

el resultado de estas cadenas:

4'H » *He + 2" + 2v + 26.7 MeV CA. 1D
Durante los afios 50, se reconocié la importancia de la
deteccidn de los neutrinos solares como prueba de la teoria del
interior estelar y evidencia directa del papel que jugaban las
reacciones termonucleares en la produccidn de energia (Davis,

1955; Cameron, 1958 y Fowler, 1958). Se 1llevd a cabo el

Experimento de los Neutrinos Solares de ¥

Cl (Davis, 10864,
Davis et al., 1968) en el que se detectaron sélo 1.3 de los
predichos por la teoria (Daviz et al., 1983). A partir de estos
resultados se propusieron numerosos mecanismos cuyo fin era
disminuir ‘la temperatura del nGcleo, lo que implicaba una

reduccidédn del flujo de neutrinos; sin embargo, ninguno de estos

ofrece una solucidédn completa al problema CRoxburgh, 1981).

En los ultimos aflos se ha comenzado a utilizar el analicis
de las oscilaciones globales del Sol como herramienta de
estudio de su interior. Esto ha llevado al desarrollo de una
rama relativamente nueva dentro de 1la fisica =<solar: la
heliosismologia. Los datos mAs recientes obtenidos en este

campo corresponden al Active Cavity Radiometer Irradiation
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Monitor CACRIM; Willson, 1979), uno de los instrumentos
lanzados a bordo del satélite Solar Maximum Mission (SMM) en
1980. El analisis preliminar de estas observaciones (Willson,
1987) parece estar de acuerdo con las predicciones de los
modelos de interior que suponen la presencia de particulas
masivas en interaccidn débil. La dispersiédn elastica de éstas
con los nucleos de H y He contribuirifia en parte al transporte
de energia, lo que darfa lugar a una distribucidén térmica que
recsolverfia el problema de los neutrinos solares C¢GGilliland et

al. 1986).

A.2. 1.2.- La zone radictiva v la zona convectiva

El nucleo se extiende hasta =~ 0.25 Ro‘ a continuacidn y
hasta < 0.8 EU cse encuentra la zona radiativa. Un modelo
clacico del interior seclar (Schwarzchild, 19582 supone que éste
ce encuentra en equilibrio térmico e hidrostatico vy que
parametros como la presién (p), la densidad (g2 y 1la
temperatura (T) =son sdélo funcidn del radio C(r2. La ecuacidén de

balance de energia por debajo de la zona convectiva se puede

escribir, bajo estas condiciones, como:

1 d dT

] + peg =0 CA. 2D

donde £ es la cantidad de energia por unidad de tiempo generada
a partir de las reacciones nucleares y x es la conductividad
radiativa que, en funcidén de la opacidad Cx, resistencia del

plasma a transportar la energifia radiatiwvad, resulta:



16 ¢ T3
&

* = — = CA. 3
r 3 p 2

siendo og la constante de Stefan-Boltzmann.

A altas temperaturas la opacidad es lo suficientemente
baja como para que. aun siendo el gradiente térmico pequeflio,
toda la energia producida en el nGcleo se pueda transportar por
radiacion. Sin embargo, hacia el exterior de la zona radiativa
la opacidad comienza a aumentar ya que los nucleos y los
eleclLrones se recombinan formando iones que pueden absorber los
fotones emitidos. Esto produce una disminucidédn de %y por lo
tanto, de acuerdo a CA.2), el gradiente térmico debe aumentar.
Cerca de 0.86 RQ la temperatura disminuye tan rapido que el
plasma se vuelve convectivamente inestable, alterando por
completo la forma de transporte de energia en el interior. A
mayor distancia del centro solar, cuando se alcanza la baja
fotdédstera, la radiacidn puede escapar directamente; la uvpacidad
Yy el ugradiente térmico disminuyen y el material wvuelve a ser

convectivamente estable.

La conveccidn se manifiesta en la superficie a travées de
la granulacién, mesogranulacidn, supergranulacién y celdas
gigantes. Los tres primeros tipos de estructuras parecen estar
relacionados con la ionizacién del H y del He. ya que sus

escal as espaciales son comparables a las profundidades en que

tienen lugar estos procesos. La existencia de 1las celdas

glgantes no estia todavia bien determinada y se supone que
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tienen dimensiones tipicas de 300000 km Cvalor comparable a la

profundidad de la zona convectivad.

A2 .2 - Lo atmdéjera

La atmédsfera solar visible se divide en tres reqgiones: la
fotdsfera, la cromédsfera y, luego de una regidn de transicidn

muy angosta (>~ 300 kmd, la corona.

T T I c |1 I T T
©
cromosfera = corona
© c
6 5 © =
R
©
@)] h -
@)
4 _

h ¢(10°km)

Figura A.2. - Temperatura en funcidén de la altura (h>) en la
atmosfera solar CAthay, 19762.

Antes de 1940 =e pensaba que la temperatura dizminuia a
medi da gque uno se alejaba de la superficie csolar, pero se ha
llegado a la conclusidn de que, después de caer a un valor de
~ 4200 K Cen el minimo de temperatura2, comienza a subir
lentamente a lo largo de la cromédsfera y luego abruptamente en

la regidn de transicidn hasta alcanzar unos pocos millones de
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grados en la zona coronal CFigura A.2). En la corona externa la
temperatura wvuelve a disminuir gradualmente hasta un valor de
10° K a 1 UA. Este apartamiento del equilibrio radiativo
experimentado por la atmédésfera, indica 1la existencia de

procesos de disipacidn de energia no radiativa que se

nmencionaran mas adelante.

A2.2.1.- La fotdsfera

A.2.2.1.1. - Movimientos fotosféricos

La fotdsfera se puede definir como la regidén, de =~ SO0 km
de espesor, que se extiende desde el punto en que v = 1 para
AS000 A (71, profundidad Spticad hasta el minimo de temperatura.
Su densidad media es a~ 10* cm™? Yy emite la mayor parte de la

radiacidédn solar.

Esta regidon no estai uniformemente iluminada ni es perfec-—
tamente estatica. En una fotografia de alta resolucidn aparece
cubierta por guijarros de forma irregular y en una pelficula
estas manchas brillantes se ven en continuo movimiento. Esta
estructura granular o© granulacién corresponde a 1la parte
superior de las celdas convectivas. El centro de un granulo
aparece brillante ya que esta compuesto por plasma caliente que
asciende C~ 0.4 km s D, fluye horizontalmente C~ O0.25 km s '
y luego, ya frio, cae por su borde externo. Su diametro tipico

es de 700 a 1500 km y su tiempo de vida medioc de 8 min.
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A parte del campo de velocidad granular hay otros de mayor
escala (mesogranulacién y supergranulciénd y otros movimientos
como las oscilaciones. Las propiedades de la mesogaranulacidn no
son bien conocidas, su tamafo tipico es de 5000 a 10000 km y la
velocidad media Ctanto horizontal como vertical) es de 60 m s '
En la supergranulacidn, que fue estudiada en detalle por
Leighton et a3l. £1952), el material sube a =~ 0.1 km 3-1. se
mueve horizontalmente a velocldades de ~ 0.4 km st y luego
desciende por los bordes de la celda a ~ 0.2 km 3 ¥ Las celdas
supergranulares son de forma irregular y sus didmetros oscilan
entre 20000 y S4000 km, las mas grandes se encuentran cerca de
las regiones actlivas. En la fotdédsfera no muestran casi
variacién de brillo, si bien sus bordes son mas notables en

algunas lineas espectlrales Y délinean la llamada red

fotosférica.

La fotdsfera muestra oscilaciones ascendentes y descen-
dentes en regiones con un diidmetro del orden de los 10000 km.
Estas oscilaciones se detectan como corrimientos Doppler en las
lineas fotosféricas y su periodo medio es de 5 min. Estos
movimientos no parecen estar relacionados con la granulacidn,
sino que probablemente son el resultado de ondas acusticas
generadas en la zona convectiva y atrapadas en una cavidad por

deba jo del minimo de temperatura CUlrich, 1970, Deubner, 1975).
A.2.2.1.2. - El campo magnetico fotosferico

El campo magnético fotosférico esta formado por pequefios

elementos organizados en estructuras de mayor escala, éstas se
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describen a continuacién:

ad Manchas solares.- Representan grandes concentraciones de
flujo magnético y se describiran en la Seccidén A.3.2. Estas
zonas podrian actuar como fuentes de ondas de Alfvén, las que
calentarfan la atmésfera superior.

bd> Facula.- Es la regién que rodea a las manchas solares. Su
campo magnético medio es de unos pocos cientos de gauss,
estando el flujo concentrado en elementos 1llamados nudos
magnético§ O microporos de ~ 1 a 2 kG ubicados en I'os bordes de
las celdas supergranulares.

c) Grandes areas unipolares.- Se extienden a lo largo de varios
cientos de miles de kildmetros, tanto en latitud como en
longi tud. Contienen primordialmente elementos de una sola
polaridad y tienen un perfodo de vida largo Cun affo © mas). Por
encima de algunas de estas regiones se encuentran los agujeros
coronales.

dd Campos en la supergranulacién. - La mayor parte del flujo
magnético fotosférico (ax 902 fuera de las regiones activas
estid concentrado en 1los bordes de 1la supergranulacidn,
generalmente en la conjuncidédn de tres celdas. Este campo esta
formado por tubos de flujo que tienden a ubicarse entre
granulos. Poseen una intensidad entre 1 y 2 kG y tamaRos
caracteristicos de 100 a 300 km.

e) Regiones efimeras. - Son pequelas regiones bipolares de flujo
magnelico emergente nuevo. La velocidad promedio con que se las
ve aparecer es de 1.8 a 2.6 km s '. En la corona se las ve como

puntos brillantes en rayos X (Seccidn A.2.2.3D.



A2 2.2 - La cromdsfera

La cromdsfera no es una zona uniforme como se puede ver en
las Figuras A.3. En el limbo aparece como una masa de chorros
de plasma llamados espiculas, éstas son eyectadas desde la
parte cromosférica alta de los bordes de los supergranulos
Cprobablemente a la largo de las lineas de campo magnéticod y
alcanzan velocidades de 20 a 30 km s *. Las espiculas tienen
una vida media de S a 10 min, diametros entre 500 y 1200 km,
longi tudes maximas de 10000 a 20000 km, temperaturas entre 1 y

14 -3

2 10 k y densidades electrénicas Cno) entre 10'° Y 10 cm

En el disco, en Ha CAB563 AD, se observan estructuras alargadas

oscuras y brillantes con dimensiones de 1™ x 10" (1" = 1 seg de
arco = 7286 km en el centro del disco solar) llamadas fibrillas.
A medida que se asciende en la atmésfera, el campo

magnético por encima de los bordes de los supergranulos se va
abriendo. La red fotosférica se diluye al aumentar la
temperatura hasta que a alturas coronales desaparece por

compl eto.

Los primeros modelos de la atmdsfera solar consideraban a
las ondas acuUsticas como la fuente que podia proveer la energia
neceszaria para calentar la cromésfera y la corona. Estas ondas
de baja amplitud, cuyo origen estiad en la zona convectiva, se
pueden propagar en ciertas regiones; al atravesar zonas de
densidad cada vez menor pueden dar lugar a ondas de choque que

transfieren su energia por efectos viscosos a la atmédsfera
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Figura A.3.- Apariencia del Sol a distintos niveles
cromosféricos (9 de septiembre de 1973). Figura superior:
baja cromésfera CHe®. Figura inferior: cromédsfera media
CCall JKX mostrando los limites de la supergranulacidn.

Fotografias obtenidas en el Sacramento Peak Cbservatory.
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superior. Hasta hace relativamente poco tiempo esta descripcidén
clasica (Biermann, 1946; Schwarzschild, 1948; Schatzman, 1949
era aceptada universalmente. Sin embarge, el analisis de las
observaciones del OSO 8 CAthay y White, 1977) muestra que este
tipo de calentamiento es efectivo sélo en la baja cromésfera.
Estos ultimos autores, junto con Mein et al. (1980 y Mein Yy
Schmieder (19812, han encontrado que el flujo de energia
acustico €10 eryg em 2 ™ es insuficiente casi en dos érdenes
de magnitud para explicar las pérdidas radiativas de la alta
cromosfera y aproximadamente en uno teniendo en cuenta 1la

radiacioén EUV Cextremo ultravioletad y X de 1la corona.

A.2.2.3. - La corona

LLa corona se puede ver en luz blanca durante los eclipses
como un halo tenue. Su aspecto global varifia con el c¢iclo solar,
cerca del maximo aparecen estructuras lineales l1lamadas
"streamers"” en Lodas direcciones; alrededor del minimo, los
“"streamers” se ven sélo en el ecuador y en los polos aparecen
las llamadas plumas polares. En la corona interna quieta n, es

o -3

del orden de 10 cm -, mientras que en laszs estructuras

mencionadas anteriormente es 5 a 20 veces mayor.

La emisién coronal en el contlnuo de rayos X, observada

desde satélites, corresponde a bremsstrahlung térmico en un

10° K CFigura A.4). Con el desarrollo de

4

plasma con T
deteclores de buena resolucidn en este rango que comenzaron a

volar durante los B0 y, fundamentalmente, en base a las
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obser vaciones obtenidas por el Skylab, la concepcidn de la
corona cambid notablemente. Originalmente se suponia que esta
zona estaba formada por un plasma uniforme con ciertas
inhomogeneidades pasajeras. Sin embargo, los datos mostraron la
existencia de estructuras de morfologia y tamaffio diverso como
un fenémeno natural. A partir del anAlisis de la distribucién
del campo magnético coronal deducida de magnetogramas
longitudinales (de campo magnético en la linea de la visuald
fotosféricos, bajo la suposicidn de que éste es egencialmente
potencial, se encontré que las estructuras magnéticas
inferidas y las observadas en rayos X coincidian notablemente
tanto espacial como temporalmente CPoletto et al., 1975; Vaiana
y Rosner, 19782. Los valores coronales tipicos de densidad,
temperatura y campo magnético C10-100 GO dan como resultado un
valor para el parametro (3 « 1 (3, razén de la presiédn del
plasma a la presidén magnéticad por lo que en esta regidn el
campe e3 capaz de confinar y as{, dominar la dinamica del
plasma explicando la vinculacién entre la estructura magnética
y la observada en rayos X. Las regiones que se distinguen son
primordialmente de dos tipos: aquellas donde el campo magnético
esta abierto formando los agujeros coronales, zonas oscuras de
muy baja densidad a estas temperaturas, y aquellas donde el
campo estA’ cerrado dando lugar a millares de "loops'. También
aparecen pequefias estructuras muy intensas dispersas por todo

el disco. llamadas puntos brillantes en rayos X.

Los *loops" coronales (que también se observan en el EUVD

se pueden dividir, de acuerdo a la situacidn en que se los
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Figura A.4.- Imagen en rayos X de la corona obtenida por
2l Skylab el 28 de mayo de 1973. Se muestran: 1) un

agujero coronal, 2) una regidn activa y 32 un punto
brillante.

observa, en varios tipos: de regidn quieta, de regidn activa,
de interconeccidén, Cpost2fulguracidn Y de fulgquracidn
confinada. Los "loops'" de interconeccidn unen regiones activas
diferentes y sus bases se encuentran en las zonas de campo

magnetico intenso cerca de los bordes de las mismas.

Los puntos brillantes en rayos X tienen diametros tipicos

000 km. Aparecen casi 1500 de estas estructuras por dia y
su tiempo de vida medio es de 8 h. Estos puntos son 1la
manifestacidn coronal de las regiones efimeras y parecen
consistir de varios arcos. Cabe mencionar que la mayor parte

del flujo magnético emergente sobre la superficie solar aparece
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en estas zonas y no en las regiones activas C(Seccidédn A.3.1D.

Actualmente, y en base a lo dicho al principio de esta
seccidn, se considera que el campo magnético juega un rol
fundamental en el calentamiento tanto de la alta cromésfera
como de la corona. Este problema adin no ha recibido una
respuesta satisfactoria desde el punto de vista tedrico. En
general, se piensa que el calentamiento proviene de 1la
disipacién de los movimientos mecanicos generado\;‘. en la zona
convectiva subfotosférica (3 » 1). Estos desplazan al azar las
lineas de campo magnético en las bases de los "loops' coronales
entregandole asi energia al campo. Si el tiempo caracteristico
de la conveccidn Cestimado como el cociente entre el tamafio
tipico de la granulacién y la velocidad media del campo
granular) es mayor que el tiempo de Alfvén (tiempo que tarda
una onda de Alfvén en recorrer un "loop™), el campo magnético
coronal se adapta continuamente a estos cambios. En este caso
se inducen corrientes y la disipacidén de éstas, por efecto
Joule, podria ser la causa del calentamiento de la corona. Este
mismo proceso, pero en escalas espacliales mayores, se propuso
originalmente para explicar el almacenamiento de energia en la
etapa previa a una fulguracién Cver Capitulo I>. SiI por el
contrario los movimientos convecti vos son mas rapidos,
resul tando la relacién inversa entre los tiempos
caracteristicos, se excitan oscilaciones MHD C(magnetohidrodina-
micas). La disipacién de estas ondas podria también calentar el
plasma coronal. Estas son las dos ideas que actualmente estan

en discusidn enfrentiandose ambas con el problema de que el
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tiempo caracteristico para la disipacién de la energia es
demasiado largo y se necesitan entonces, mecanismos de
disipacidn andémalos. Dentro de la linea que trata de explicar
el calentamiento de la corona en base a la disipacidédn de ondas
MHD se puede citar a: Rae y Roberts (1982>, Ionson ($1982,
1985), Hollweg (1982), Heyvaerts y Priest (1883) y Mariska y
Hollweg (198%5); mientras que en la otra linea se encuentran los
trabajos de: Parker (1981 a,b; 1983 a,b), Browning, et al.
(19860, Heyvaerts y Priest (1984>, van Ballegooi jén (19860 y

GCoémez y Ferro Fontan (1988).

A.3. - El1 Sol activo

Cuando se observa la fotésfera y la atmésfera superior se
descubre una estructura sorprendente que se manifiesta de
diversas formas y cambia continuamente. Por ejemplo, en una
fotografia, en Ha las regiones activas aparecen como zonas
brillantes a lo largo del ecuador solar, entre z 30° de
latitud. En general, dentro de una regidén activa yva
desarrollada se observan las manchas solares y cerca de ellas
se produce ocasionalmente una fulguracién solar. Tambi én
aparecen cintas delgadas y oscuras llamadas filamentos (o
protuberancias). Las formas de actividad mencionadas no son
fentmenos de distinto origen, sino que representan las

diferentes formas en que el plasma responde a la evoluciédn del

campo magnético solar.
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A.3.1.- Las regiones activas

La vida de una regién activa ha sido descripta por Svestka
(1976 b). Cuando emerge flujo magnético nuevo la atmésfera se
calienta y se observan los puntos brillantes en rayos X. La
mayor parte de éstos desaparece en menos de un difia pero si
continta emergiendo flujo cerca del ecuador solar puede
formarse una regidén activa. Estas zonas son bipolares y, al
principio, se observa una pequefia zona brillante' en Ha Cla
“plage'). Luego de aproximadamente un dia, la regién bipolar
consiste en un par de manchas unidas por un sistema de arcos
oscuros (llamados sistema de filamentos arqueados). Estos son
bastante bajos (x>~ 5000 km> y su longltud es =~ 30000 km. Se
elevan a % 10 km s - y cerca de sus bases se ve caer el plasma
a ~ 50 km s ' Ya que el Sol (visto desde la Tierrad rota de
Este CE> a Oeste CO), la porciédn O de una regidn activa se
llama parte precedente y usualmente contiene una mancha 1llamada
p o precedente. La mancha principal en la zona E se llama f o
siguiente y suele ser mAs difusa. Después de 3 o 4 dias 1la
regién activa ya esta bien desarrollada y la "plage™ en Ha
puede tener un ancho de 200000 km. A nivel fotosférico se ve un
arupo de manchas rodeado por una fAcula; mientras que, en la
corona, se ve un aumento de intensidad en rayos X que
corresponde a los "loops®” de regidén activa La regidén continda
creciendo y alcanza su mAxima actividad en 10 a 15 dias. Si el
desarrollo es tipico, casi todas 1las manchas excepto 1la
precedente han desaparecido al cabo de una rotacidén (x> 26 dias

en el ecuador). El decaimiento de una regién activa es mucho



mas lento y estid dado por la dispersién del flujo magnético.
Cuando la regién es bastante joven se puede formar un
filamento; éste se encuentra sobre la linea de inversién del
campo magnhético entre ambas polaridades C(linea neutra del campo
magnético en la direcciédn 1longitudinal, B" = 0>. La "plage",
cuyo brillo va disminuyendo, desaparece al cabo de =~ 4
rotaciones. En rayos X, el nucleo de la regién activa Cformado
por “loops' brillantes) decae y se observa una estructura
simple y difusa que une ambas polaridades. El1 remabhente de una
regién activa a menudo estid caracterizado por la presencia de
un filamento frfio embebido en una arcada de "loops' calientes.
Este Ultimo posee movimientos de rotacidén diferenciales y se
estira transformiandose en un inmenso filamento inactivo que
migra hacia uno de los polos. A veces puede entrar en erupcidn
e ir acompafiado por wuna fulguracidén de dos bandas. Estos
eventos mayores se producen cerca del maximo de actividad de la
regién cuando la estructura magnética es mas compleja. Las

regiones activas nuevas tienden a desarrollarse cerca de las ya

existentes o de los remanentes formando complejos de actividad.

A .3.2. - Las manchas solares

El pérlodo de mayor actividad de una regién activa esta
caracterizado por la presencia de manchas a nivel fotosférico.
La formaciédn de una mancha se explica a continuacidén: el flujo
magnético aparece, en principio, en el centro de una celda
supergranular y se ve en }ﬂx como un sistema de filamentos

arqueados (Seccién A.3.1). Las bases de éstos se desplazan
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hacia los bordes del supergranulo y el flujo tiende a
concentrarse en la uniédn de tres celdas donde puede llegar a
aparecer un poro. Los poros son mas oscuros que la fotdsfera
circundante y tienen campos magnéticos con una intensidad de
> 1.5 kG. Estos pueden desarrollarse y, por acumulaciédn de
flujo, formar una mancha. Estas aparecen normalmente de a pares

Y se desplazan separandose hasta =~ 150000 km.

Una mancha muestra dos zonas caracteristicasY la umbra y
la penumbra. La umbra es la regién mas oscura, su temperatura
es de 3700 K Ccasi 2100 K menos que la fotdsfera que la rodead
Yy tiene un diametro de 10000 a 20000 km CO.4 del diametro
totald. En su centro el campo magnético estaA orientado
verticalmente y tiene una intensidad de 2 a 3 kG decreciendo
gradualmente hacia sus bordes hasta =~ 1 a 1.5 kG en 1la
penumbra. Las mediciones del campo magnético transversal
parecen indicar que las lineas se abren como un abanico a
medida que uno se aleja del centro de la mancha. La penumbra
rodea a la umbra y, vista en luz blanca, esta formada por

filamentos radiales oscuros y brillantes

El numero de manchas observado tiene una variacién
periddica de aproximadamente 11 aBlos, a este comportamiento se
le llama ciclo solar. En epdca de maximo se pueden observar al
mi smo t.itempo hasta 100 o mas manchas en el hemisferio visible.
El sentido de polaridad es opuesto para los pares de manchas
del hemisferio Norte (N> y Sur (S) y cambia cada periodo, de

manera que después de 22 afios las polaridades de las manchas



precedentes y siguientes de cada hemisferio vuelven a ser las

mismas.

A.3.3. - Las protuberancias

Son objetos que se encuentran en la corona aunque poseen
densidades de 100 a 1000 veces mayores y temperaturas 100 veces
menores que los valores tipicos de esa zona. En el 1limbo
aparecen como estructuras brillantes, mientras qug en el disco
se las ve como cintas delgadas y oscuras (filamentos). El
modelo cléasico de Kippenhahn y Schliiter (19857) supone que el
material denso de las protuberancias es mantenido a alturas
coronales por el campo magnético equilibrando la fuerza de

gravedad.

Hay dos tipos basicos de protuberancias cuyas caracteris-
ticas han sido descriptas en detalle por Tandberg-Hanssen
C1974> y Jensen et al. (1979). Estos son:
ad) Protuberancias quietas.- Son estructuras nmuy estables que
pueden verse durante meses. Comienzan su vida como un pequelRo

filamento en una regidén activa ublicado a lo largo de B" = 0

Ccanal del filamentod. A medida que la regidén activa se
dispersa la protuberancia va creciendo tanto en espesor como en
longitud, durante este proceso migra lentamente hacia la zona
polar mAs cercana. Valores tipicos de los parametros de estas
estructuras son: n, = 10! cm_a. T = 7000 K, B = 5 - 10 G,

longitud 200000 km, altura 50000 km y ancho 6000 km.

b> Protuberancias activas.- Se encuentran en las regiones
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activas y a menudo estan relacionadas con la presencia de
fulguraciones. Son estructuras dinamicas que poseen movimientos
violentos{y tienen una vida media de minutos u horas. Las hay
de diversos tipos: ‘'surges", ‘sprays" y protuberancias con
forma de arcos. Su temperatura promedio es mucho mas alta que

la de las protuberancias quietas.

Las protuberancias quietas y de regiones activas pueden
activarse y mostrar varios tipos de movimientos. VYFor ejemplo,
una protuberancia puede agrandarse y oscurecerse (si se la ve
sobre el disco) o volverse mas brillante Ccuando se la ve en el
l1imbod. Simul tAneamente se obser va un aumento de los
movimientos turbulentos Cheliceoidales) o flujos de material a
lo largo del filamento. Este tipo de actividad a veces

desaparece al cabo de una hora o da lugar a una erupcidn.

Cuando un filamento de regién activa o una protuberancia
quieta ha superado cierta altura (x>~ 50000 kmd) puede volverse
inestable y entrar en erupcidén. En ese momento parte del
material asciende y escapa del Sol, mientras que el resto cae
hacia 1la cromésfera. En dos tercios de los casos 1la
protuberancia vuelve a formarse en el mismo lugar y con
aproxi madamente la misma forma. A la erupciédn de un filamento
quieto ya evolucionado se le llama desaparicidn brusca, esta
acompafRada por un abrillantamiento en rayos X y ocasionalmente
por una fulguracidén de dos bandas. La erupcidédn de una
protuberancia puede ser producida por la aparicidn de una

regidén de flujo emergente o por una fulguracidn distante. En el
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caso de un filamento de regidn activa la erupcidn es rapida y
dura media hora o menos; mientras el material esta ascendiendo
generalmente comienza una fulguracién de dos bandas y., en este

caso, el fllamento se reconstruye en unas pocas horacs.

La erupcidn de una protuberancia a veces esta acompaRada
por un transitorio coronal o eyecciédn de masa Cver MacQueen,
1980>. El material eyectado proviene de la baja corona Cencima
del filamentol observaAndose también, a partir de Ms datos del
SMM, la presencia de plasma mas frio probablemente del interior
de la protuberancia. El material se acelera por debajo de los 2
Ro Yy luego (2 a 6 Ro) mantiene una velocidad constante o en
leve aumento; el rango es muy amplio siendo la media entre 2 y
6 E. de 470 km s '. La energia cinética de un transitorio

coronal equivale aproxi madamente a la energia total radiada por

una fulguracidn grande C2 10%? ergd.
A.3.4. - Las fulguraciones solares

Son los fendmenos solares mAs notables. Pueden aparecer
como abrillantamientos simples y localizados hasta eventos

extremadamente complejos: los mas violentos del sistema solar

Cver Capitulo ID.
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