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RESUMEN

En base a las observaciones del Hard x-ray Imaging

Specfrometer combinadas con datos en otros rangos de energia y

mediciones del campomagnético vectorial. se analizó una serie

de eventos de distinta intensidad dentro de las fulguraciones

solares. De este estudio se ha encontrado que:

- La energia liberada en estos fenómenosactivos solares. desde

las rulguraciones de dos bandas hasta las recientemente
q

. . . -3 -4 . _descubiertas microfulguraciones C10 - 10 veces más débiles

que las primeras). está contenida previamente en las

estructuras magnéticas. En estas se almacena en forma de

corrientes generadas por los movimientos fotosfericos o
subfotosfericos.

- Del análisis conjunto de las fulguraciones incluidas en este

trabajo. complementadopor estudios previos de otros autores.

se infiere que la geometria basica en la que se desarrollan

esta dada por más de una estructura nmgnética c: dipolo. La

interacción entre ellas es la que produce el "disparo" de la

fulguración e induce la liberacion de la energia acumulada. La

asimetría observada. en ciertos casos. en la evolución de la

energia termica de los distintos dipolos está relacionada con

el nivel de energia almacenada dentro de los mismos.

- Las microfulguraciones comparten caracteristicas comunescon

las iulguraciones. comoel hecho de desarrollarse en más de una

estructura dipolar y de que su "disparo" se debe a la

interacción entre estas. Los resultados del analisis global de

la energia liberada en estos eventos menores sugiere que pueden



ser importantes para el calentamiento de la corona activa.

- En el caso de las fulguraciones dinámicas, la evolución

termica de regiones a distintas alturas en la corona indica la

formación de arcos cerrados por reconexión del campo magnético

en la fase de prefuiguración.

- Para el evento más energetico y mejor observado. en el que

los datos favorecen la interpretación no térmica durante la

fase impulsiva. se ha determinado un valor máximode a 70%para

la eficiencia en aceleración del mecanisnm>de liberación de

energia.

- En esta núsma fase. el balance de energia del sistema de

estructuras en cada evento está dado por la presencia de

perdidas conductivas compensadas por un flujo de material

evaporado desde la cromósfera más una fuente de energia

adicional. En todos los casos estudiados la energia perdida por

conducción hacia la cromósfera es comparable a la que ingresa

por evaporación.

- La evolución durante la fase gradual en las fulguraciones

dinámicas está de acuerdo con los modelos clásicos; estos

suponen que el mecanismo de reconexión. en la lámina de

corriente ubicada por encima de los arcos Cposthulguración. es

estacionario. Sin embargo. se ha encontrado que si se

interpretan las observaciones en rayos X duros en términos del

modelo térmico. éstas requeririan la formación simultánea de

varias zonas a muy alta temperatura CTo 2 500 106 K3. Estos
resultados sugieren que el proceso no seria estacionario.

pudiendo darse esta distribución termica a partir del
desarrollo de una inestabilidad del tipo "tearing".



INTRODUCCION

Existen pocos fenómenos que hayan despertado tanto interes

entre los cientificos dedicados a la investigación solar. como

las manifestaciones de una liberación violenta de energia
32 zC2 10 erg en z 10 - 103 s. en los casos extremos) a la que

se denominará fulguración solar.

La actividad solar se pone de manifiesto de numerosas

formas. Algunos eventos menores 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 años los teóricos han tratado de responder

preguntas tales como: ¿qué da lugar a esta inestabilidad

violenta? y ¿a través de qué mecanismosla energia magnética se

transforma en calor y aceleración de particulas? En los últimos

años el avance. tanto en el campo observacional como teórico.

ha sido sustancial y actualmente se tiene una idea bastante

clara de cuales son los procesos básicos que tienen lugar

durante una fulguración. quedando todavia muchos interrogantes

por responder.

El analisis de eventos de variada intensidad dentro de

estos fenómenos resulta de fundamental importancia en la

determinación de la topología preferencial en la que tiene

lugar la liberación de energia. Datos de satélites anteriores



al Solar MaximumMission. como por eJ. el Skylab. mostraban que

la mayoria do la: fulguracionos parecian desarrollarse on un

arco magnético ("loop") individual. Sin embargo. del estudio de

una serie de eventos que comprende desde los más intensos Clas

fulguraciones de dos bandas) hasta las microfulguraciones

Cabrillantamientos menores no considerados generalmente como

fulguraciones) se ha encontrado que el fenómenono se restringe

a una estructura magnética única y que sus efectos son
observables en un volumenconsiderable dentro de la estructura

magnética compleja de la región activa. Las observaciones son

consistentes con un modelo en el que la interacción entre

dipolos produce el "disparo" de la fulguración. el que va

seguido de la disipación de la energia contenida en las

estructuras no potenciales individuales.

A lo largo de esta Tesis se han encarado. ademas. ciertos

aspectos particulares: el análisis de la fenomenologia

observada en rayos X durante las fulguraciones de dos bandas.

el estudio de la forma en que se libera la energia (aceleración

de particulas o calentamiento del plasma a "my altas

temperaturas) a partir del analisis de la emisión en rayos X
duros la acción de esta liberación en las estructuras

magnéticas a partir de la evaluación del balance de energia en

las mismas. Del estudio de las microfulguraciones se ha

encontrado que. además de ser fenómenos que muestran

caracteristicas comunes con las fulguraciones. pueden ser

importantes para el calentamiento de la corona activa.



En el Capitulo 1 se describe el fenómeno desde el punto de

vista observacional. se discuten cuales son los requisitos

basicos que los modelos teóricos de fulguración deberian

satisfacer de acuerdo con las observaciones y se hace una

descripcion general de estos últimos.

En el’Capitulo 2 se describe el instrumento cuyos datos se

analizan y las caracteristicas de la emisión observada por
el mismo.

Los Capitulos 3. 4 y 5. en ese orden. se dedican al

estudio de fulguraciones de dos bandas. compactas y

microfulguraciones.

Finalmente. en el Capitulo ¡3 se resumen los resultados

encontrados. Se incluye además un apéndice en donde se describe

el Sol en general; su objetivo es mostrar la complejidad de los

fenómenosque se observan en este e introducir ciertos terminos

especificos.



CAPITULO 1

LAS FULGURACIONES SOLARES

Las fulguraciones solares son fenómenos transitorios de

liberacion de energia en las estructuras magnéticas de las

regiones activas del Sol. Por diversos motivos. tanto de indole

observacional como teórica. se aCepta que la liberacion

primaria de energia tiene lugar en la zona córonal de las
estructuras mencionadas.

En este capitulo se hara una breve reseña de la evolución

que ha experimentado el campo observacional. señalando los

aspectos que han resultado relevantes en la comprensión de
estos eventos. A continuación se describira el fenómeno:

emision a lo largo del espectro electromagnético. clasificación

y aspectos morfológicos. Finalmente. se hará referencia general

a los modelosteóricos propuestos en la literatura.

1.1.- Historia de las observaciones

El 1o de septiembre de 1859 R. C. Carrington C1860) y R.

Hodgson C1860) registraron la primera observación de una

fulguración solar. Mientras estaban realizando un trabajo
rutinario de reconocimiento de manchas. detectaron un

abrillantamiento intenso en luz blanca en una región activa

compleja. Desde entonces. y hasta el lanzamiento de la serie de

satélites OSOCOrbiting solar Observatory). las observaciones



de fulguraciones solares se llevaron a cabo prácticamente desde

tierra obteniéndose fotografias en unas pocas longitudes de
onda. Existe una cantidad enorme de datos. fundamentalmente en

HÚl (A6563 A). y es en base a estos que se han sacado
conclusiones generales acerca del tamaño. forma. duracion.

intensidad. etc. de las fulguraciones. En particular. se ha
clasificado a estos eventos Cver Seccion 1.2.2.1.) de acuerdo

al área de emisión y la intensidad en esta longitud de onda.

Esta clasificacion describe bastante bien a la' región más

fria CT z 6 - 8 103 K3 de la fulguración y sus niveles de

importancia están 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 básicos responsables de una fulguración en

base a los datos en Ha. es lo mismoque intentar describir un
dinosaurio viendo solo sus huellas“. Las investigaciones
llevadas a cabo en los últimos años han corroborado la

existencia de una componente caliente CT > 106 K) cuyo estudio.

comose verá más adelante. ha puesto en evidencia gran parte de

lo que se conoce actualmente sobre la fisica de estos
fenómenos.

Se sabe. desde hace bastante tiempo. que casi todas las

fulguraciones ocurren en regiones activas con manchas y ¡que

cuanto más complejo es el grupo mayor es su frecuencia CBell y

Glazer. 1959; Dodson y Hedeman. 1970). Se ha observado. además.

que los eventos que tienen lugar sobre la penumbra son los más

grandes desde el punto de vista de la liberación de energia



Cver los trabajos de revision de Svestka 1968. 1981 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 CSvestka et al.

1961). haciendose evidente que hay otros aspectos importantes

en la configuración magnética aparte de la intensidad del

campo. Con el advenimiento del magnetógrafo solar. diseñado por

Babcock en 1953. se hizo posible la comparacion directa entre

el campomagnético fotosfñrico y la zona donde se desarrollaba

el evento CBumba. 1958; Severny. 1958. 1960). La ubicacion

respecto de la linea neutra de campo magnético longitudinal

Ccomponente en la direccion de la visual. B" = O) fue
investigada por Martres et al. C1966) y Moreton y Severny

C1968). relacionándola con la presencia de pequeños puntos

brillantes en lt! al comienzo del evento; éstos aparecían a

ambos lados de Bll == O en regiones con gradiente de campo

intenso. A pesar de que las primeras mediciones de campo

magnético se restringian a la componentelongitudinal. mediante

ciertas suposiciones se podia también obtener información del

campo transversal (proyección del campo magnético sobre el

disco solar) CZvereva y Severny. 1970). Zirin y Tanaka C1973) y

Tanaka y Nakagawa C1973) discutieron por primera Vez. al

analizar la fulguración del 7 de agosto de 1972 Cver Fig. 1.3).

la importancia del “shear” observado en 1a estructura magnética
donde se desarrolló el evento. Antes de continuar es

conveniente aclarar que se entiende por "shear" observado del

campo magnético: si el campo de un arco visto sobre el centro



del disco solar es potencial. la componente transversal del

mismoes perpendicular a la linea de B" = O; si ésto no sucede
se dice que el campo muestra “shear”. Es decir. este es una

medida del apartamiento del campo magnético local respecto de

su configuracion de minima energia. La importancia del "shear"

observado y la intensidad del campo. en relación con la

liberación de energia en estructuras individuales. se discutirá
en el Capitulo 4 de esta Tesis; en la Figura 4.1'se muestran

magnetogramaslongitudinales y transversales donde se observa

la presencia de "shear" intenso.

Hay observaciones de dos fenómenos que dan idea del papel

fundamental de los campos magnéticos en cuanto al mecanismo de

las fulguraciones. estos son: los eventos simpáticos y los

homólogos. A menudo suelen verse fulguraciones mas o menos

simultáneas en distintas regiones activas (Richardson. 1936.

1951; Becker. 1958; Moreton )r Ramsey. 1960; Valniéék. 1961;

Athay y Moreton. 19613 a las que se llama fulguraciones

simpáticas. Según las estadisticas. hay mas eventos de este

tipo de los que cabría esperar si se supone que las

fulguraciones ocurren al azar. Los "loops'de interconexión

parecen ser los canales propicios para que diferentes tipos de

perturbaciones viajen de una región activa a otra dando lugar a

este fenómeno. Por otra parte. es frecuente ver que un evento

ocurre en el mismo lugar y conservando la misma geometria que

el anterior. Este carácter repetitivo de las fulguraciones fue

observado por primera vez por Waldmeier C1938) y muestra que:



o bien la configuración magnética no potencial puede

reconstruirse luego de cada fenómeno. o solo una pequeña

fracción de la energia almacenada se libera en cada evento.

Durante los años 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 OSO-1 (White.

19643. Los espectrómetros del OSO-3 CHudson et al.. 1969). el

UGO-5COrbiting Geophysical Observatory. Kane y Anderson. 1970)

y' el OSO-7'CDatlowe et al.. 1974 a.b) observaron numerosas

fulguraciones pequeñas en el rango de 5 keV a 2 100 keV. Estos

datos se usaron principalmente para estudiar caracteristicas

generales con fines estadísticos. Por otra parte. el OSO-5

obtuvo datos de unos pocos eventos grandes a mayores energias

(Frost. 1969; Frost y Dennis. 1971). Con respecto al EUV

(extremo ultravioleta). los primeros datos con resolución

espacial fueron los del instrumento del Harvard College

Observatory C300 - 1350 A) a bordo del OSO-4 y del OSO-6 (Wood

et al. 1972). De la comparación de estos últimos con los

obtenidos simultáneamente en rayos x por otros satélites. se

concluyó (Wood y Noyes. 1972) que 1a emisión en el EUVera la

combinación de dos componentes: una asociada con la radiación

no termica e impulsiva en rayos X. que provendria del

10



calentamiento directo de la cromosfera debido a la inyección de

electrones acelerados durante el disparo de la fulguración,y
otra relacionada con la emisión X térmica. que representaria

el calentamiento indirecto del plasma cercano a la cromósfera a

partir de una fuente en la corona.

Estas primeras observaciones satelitarias de los EEUU.

fueron complementadas por las del TDhlA de la Eufopean Space

Research Organization en 1972. su espectrometro en rayos X

duros CvanEBeek. 19733 uddió la radiacion solar por encima de

25 keV y hasta z 1050 keV con muy buena resolución temporal.

Hoynget al. C1976) hicieron un análisis minucioso de los datos

en relacion con los modelos para las fuentes de emision en

rayos X duros (Capitulo 2. Sección 2 2 3).

La primera misión tripulada que observó el Sol fue la del

Skylab (1973-1974). El conjunto de 8 telescopios (Apollo

Telescope Mount. ATM)de la estación espacial cubria un rango

de 2 a 7000 A observando distintas regiones de la atmósfera

solar. Unarecopilación de las observaciones y conclusiones más

relevantes del ATMse puede ver en Sturrok C1980); aunque tal

vez. el resultado mas importante de esta mision es el

reconocimiento de que el campo magnético es probablemente el

responsable de la estructura. dinámica y calentamiento de las

capas solares externas Cver Apéndice A. Sección A.2.2.3).

11



A continuación se pueden mencionar los satélites:

International Sun Earth Explorer CISEE. 1978) y el P7B-1

C1979). El primero transportaba un espectrómetro de rayos X

duros cuyo rango era 26 a 3170 keV (Kane et al.. 1979); los

resultados obtenidos en base a sus observaciones se encuentran

en Kane C1983). Con respecto al P78-1. en Doschek C1983 a) se

puede ver una descripción de los instrumentos a bordo; mientras

que Doschek C1983 b) resume los resultados mas relevantes de

estos datos.

Aparte de las experiencias satelitarias enumeradas. cabe

mencionar que durante el mismo periodo se obtuvo una gran

cantidad ¡de información mediante instrumentos que volaron a

bordo de globos. Todoeste material. recopilado durante casi 20

años. fue superado en cuanto a calidad en algunos casos y

complementado en otros por las observaciones del Solar Maximum

Mission CSMMJde los EE.UU. Este satélite junto con el Hinotori

del Japón fueron los dos últimos dedicados en particular a la

observación de las fulguraciones. Respecto a los instrumentos y

resultados del Hinotori se puede ver Kondo C1983) y Tanaka

C1983 a. 1987). Se hara referencia particular al SMMya que en

esta Tesis se analizan las observaciones obtenidas por uno de

sus instrumentos. Los resultados y conclusiones de esta

experiencia no se enumeran en esta seccion ya que seran

discutidos en cierta forma a lo largo de este trabajo; como

referencia se puede citar a Kunduy Woodgate C1986).

12



El SMNfue lanzado el 14 de febrero de 1980. cerca del

pico del ciclo solar. con el objeto de obtener la mayor

cantidad posible de observaciones de fulguraciones. En el mes

de noviembre de ese año el sistema de control de actitud del

satélite falló siendo reparado por la tripulación del Space
Shuttle en abril de 1984. Actualmente el SMMse encuentra en

órbita y parte de sus instrumentos aun envian datos a tierra.
Los instrumentos a bordo son:

-El Active Cavity Eadiometer Irradiation Monit’or CACEIM.

Willson. 19'79): un pirheliómetro que obtiene mediciones de la

irradiación total del Sol con una precisión del 0.17..

-El Coronograph/Polarimeter CC/P. MacQueen et al. . 1980): un

coronografo con 10" C1" = 1 seg de arco = 726 km en el centro

del disco solar) de resolución espacial capaz de obtener

mediciones de densidades electrónicas y distinguir material

frio del plasma coronal.

-El GammaRay 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 MeVy

neutrones con energias 2 20 MeVy un sistema auxiliar de 2

detectores de flujo en rayos X duros entre 10 y 140 keV.

-El Hard X-ray Burst Spectrometer CHXEBS.Orwig et al. . 1980):

diseñado para analizar la importancia de los electrones más

energéticos durante las fulguraciones. Tiene 15 canales de

energia entre 2 25 keV y 2 500 keV y una resolucion temporal

minima de 0.128 s. Su campo de visión es de 40°.

-El Hard X-ray Imaging Spectrometer CHXIS. van Beek et al..

1980): este instrumento será descripto en el capitulo

13



siguiente.
-E1 Ultraviolet Spectrometer and Polarimeter (UVSP. Woodgateet

al.. 1980): cubre un rango de 1170 a 3000 A en primer orden y

puede obtener imágenes de un area de 256“ x 256" en pasos de

hasta 1“.

—ElX-ray Polychromator CXRP. Acton et al.. 1980): formado por

el Flat Crystal Spectrometer CFCSD y el Bent Crystal

Spectrometer CBCSD.El primero (1.4 a 22.5 A) puede rastrear el

Sol en un área de 7'x 7’y construir una imagen con 2 14" de

resolucion espacial. mientras que el BCS obtiene espectros

entre 2 y 3 A con un campo de visión de 6'.

De los instrumentos descriptos funcionan normalmente el

ACEIM. el C/P. el GRS y el HXRBS. El último microprocesador

útil del HXISno pudo ser reactivado durante la reparacion en

abril de 1984. el UVSPquedó trabado en 2 1380 A en septiembre

de 1985 y solo parte de los detectores de XRP estan
funcionando.

1.2.- Aspectos observacionales

El rango de emisión 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 más de 10 km C30 kHz) en los

casos extremos. Esta radiación puede ser emisión del continuo

en algunas partes del espectro. de lineas en otras o una

combinacion de ambas. La Figura 1.1 muestra la evolución
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temporal para una fulguración tipica en varias longitudes de

onda. Se observa que. aunque parece haber un acuerdo general.

estas curvas son lo suficientemente diferentes como para que

ninguna de ellas por si sola describa al evento por completo.

La energia total liberada durante estos fenómenososcila entre
32alrededor de 102° erg en una subfulguracion y _>_10 erg en los

eventos más grandes.

HaN
Rayos X< 10 KeV

L Rayosxal)Kev
INTENSIDADRELA'UVA

É-———Fase gtadual
t Fase impulsivo

Fase de prefulgumción

l l 1 l l

o s 1o 15 20 25 30

TIEMPO (MINUTOS)

Figura 1.1.- Curvas que muestran la evolucion temporal
tipica de una fulguracion en distintas longitudes de onda.
Se han señalado las fases en que se divide la emisión en
rayos x.



1.2.1.- Descripción básica del espectro emitido

La emisión en diferentes rangos del espectro proviene de

distintas alturas por encima de la fotósfera y se puede

iniciar en periodos diferentes del evento.

A alturas coronales el plasma de la fulguración se

observa en rayos X blandos y. dependiendo de la temperatura.

esta emisión se puede extender hasta energias de 10 keV (por

encima del este valor se hablará de rayos X duros). A esta

radiación contribuye tanto el continuo de bremsstrahlung como
las lineas de elementos altamente ionizados. Las mas

importantes durante el periodo de ascenso y en el máximode la

emisión son las del compleJo de iones del Fe en 1.86 A CFeXXVy

FeXXVI). éstas alcanzan su intensidad maxima a.’F z 6 107 K.

Esta zona también emite microondas.

La emision proveniente de la región de transición se puede

observar en las lineas del EUVC300 —1500 ADcomo por ejemplo:

SiXII c2 10cs K). ngn C10ts K). NeVII c5 105 K). OVI c3 105 K).

CIII C9 10‘ K) y HeII C2 104 K). las temperaturas entre

paréntesis son las óptimas para la formación de estas lineas.

La zona cromosférica superior se observa en la serie de Lyman

del H. mientras que la cromósfera media se ve en la serie de

Balmer y las capas más profundas en las alas de las lineas H

CA3968 AD y K CÁ3934 AD de CaII.

En ambos extremos del espectro se observa una componente
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impulsiva (ver Figura 1.13 aparentemente debida a la presencia

de particulas aceleradas. Los electrones acelerados producen

rayos X duros por bremsstrahlung y microondas por radiacion de

girosincrotron. La emisión 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. Muchasveces. asociada con los

picos en microondas. se observa emisión métrica de radio

llamada de Tipo III CFig. 1.2). Esta es producidaüpor 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. C1973) detectaron por primera

vez varias lineas en rayos y durante la fulguración del 4 de

agosto de 1972, entre ellas la de aniquilacion electrón 

positrón en 511 keV y la de 2.23 MeVpor captura de neutrones.

Estas son'casi simultáneas con el pico en rayos x duros. Wangy

Ramaty C1974) han interpretado la emisión en rayos y en

términos de fluJos de protones. mientras que Ramaty et al.

C1975) lo han hecho en relación con la producción de neutrones

y procesos de captura. Ambostrabajos indican que es necesario

2 10mi protones con energias > 30 MeV para explicar las

observaciones. También aparecen lineas en rayos y por

desexcitación de núcleos. siendo la debida al ‘60 la más
energética observada hasta ahora.
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Las fulguraciones más importantes pueden eyectar material

hacia la corona superior y el medio interplanetario originando

una onda de choque. A medida que la onda viaja a través de la

corona se excitan ciertas oscilaciones del plasma que dan

lugar a una emisión de radio fluctuante llamada de Tipo II

CFig. 1.23. Parte de los electrones acelerados durante la

fulguración pueden quedar atrapados por detrás del frente de

choque en el campo magnético por encima de la región activa.

produciendo (por radiación de girosincrotrón) un continuo de

radio llamado emisión de Tipo IV. Esta emisión 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 CFig. 1.2). El

material eyectado se observa con coronógrafos de luz blanca a

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

La evolución temporal observada en distintas longitudes de

onda (ver Fig. 1.1) se suele dividir en fases que están

relacionadas. en primera aproximación. con distintos procesos

fisicos que: tiene lugar durante el fenómeno. La emisión en

rayos X. que es la que se analizará en esta Tesis. se puede

dividir en tres periodos: 1a fase de prefulguración. la

impulsiva y la gradual. La fase de prefulguración. llamada asi

por razones históricas. indica el inicio del fenómeno con un

aumento lento de la emisión en rayos X blandos. Esta fase puede

durar unos pocos minutos y. eventualmente. se observa en rayos

X duros. A continuación se distingue la fase impulsiva C: 1023)

en rayos X duros. durante este periodo los rayos X blandos no
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han alcanzado su máxima intensidad pero su curva muestra una

pendiente abrupta. La fase gradual. que puede no estar presente

en muchos eventos. sigue a 1a impulsiva en rayos X duros. La

evolución 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 la intensidad decrece

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

Il m-siorm

Frequency(Hz)

Heigm(R.)

. _'_1's_'o__rñ: Z I

MiCro- Micro
wove wave

10‘0 burst ¡YPÉÏV

Flore
)———l

i 2
Flash phase

Time (h)

O

v

Figura 1.2.- Representación esquemática del espectro de
radio observado durante una fulguración. Las tomentas de
Tipo I y III que preceden y siguen al evento no están
relacionadas con este. Se ha dibujado solo una explosion
de Tipo III aunque se suelen observar aproximadamente 10
durante la fase impulsiva (flash phase). También
indican sólo las envolventes de la emisión ‘
IV. La escala de la izquierda es la en
atmósfera para l a cual l a frecuenci a del
corresponde a la escala de la derecha. Eeproducido de
Brown y Smith C1980).



1.2.8.- Clasificación de las fulguraciones

Las dos clasificaciones mas usadas son las que se basan en

la emisión observada en Ha y en rayos x.

1.2.2.1.- Clasificación en Ha

Una fulguración sobre el disco solar aparece como un

aumentotransitorio de brillo en alguna linea cromosférica. Por

ejemplo. la intensidad en Ha debida a una fulguracion grande
puede exceder varias veces la del fondo adyacente CFig. 1.3).

La caracteristica que se empleo inicialmente comobase de

la clasificacion en Ha es el área cubierta por el evento en el
momentode máximobrillo. Esta superficie se mide en proyección

en unidades de grados heliográficos cuadrados C1 grado

heliográfico cuadrado = 1.476 10° kmz en el centro del disco

solar) o en millonesimas de hemisferio C1 millonésima de

hemisferio = 0.0206 grados heliográficos cuadrados). Esta

clasificación tenia la contra obvia de que ignoraba el brillo

de la fulguración; es decir. le daba el mismopeso a una unidad

de área sin importar su intensidad. Para remediar este

inconveniente se ha adoptado una forma dual de clasificar

empleando un número y una letra. el primero tiene que ver con

el tamaño )r la. segunda indica si la emisión es débil CF).

normal CN) o brillante CB) y es completamente subjetiva. La

Tabla 1.1 resume esta clasificación. la letra S corresponde a

subfulguración.
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[6:06 15:46

Figura 1.3.-Fulguración de dos bandas del 7 de agosto de
1972. Las fotografias fueron obtenidas en el ala roja de
Ha C+O.5Á).Las lineas negras llenas siguen la orientación
de los "loops" observados entre ambas bandas. las lineas
de trazos blancas señalan la dirección del campomagnético
calculado suponiendo potencialidad. Los números debajo de
cada figura corresponden al tiempo universal (TU).
Reproduoido de Tanaka y Nakagawa C1973).
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TABLA 1.1

Clasificación en Ha

Area corregida Evaluación de la intensidad relativa
En grados En millonésimas Debil CF) Normal CN) Brillante CB)
cuadrados de hemisferio

<2.05 (100 SF SN SB
2.06-5.15 100-250 lF 1N IB
5.15-18.4 250-600 ¿F EN EB

12.4 -24.% 600-1200 3F 3N 3B
>24.7 >1200 4P 4N 4B

1.2.2.2.— Clasificación en rayos X

Los datos posteriores a 1960 sugieren que la emisión en

rayos x provee un criterio mejor de clasificacion ya que tiene

en cuenta ciertos parámetros fisicos del fenómeno. La

clasificación más simple se basa en el flujo de energia medido

en rayos X blandos en el rango de 1 a 8 A“ En este caso se

divide a las fulguraciones en B. C. Mo x (Tabla 1.2). La

TABLA 1.2

Clasificación en rayos X blandos

Clase Flujo
Cerg cm-2 3-1)

-4
10m

=<Zñ

H O



clasificación en letras señala el orden de magnitud y el número
2 1el múltiplo de ese orden CMS= 3 lcrzerg cm- s—3. Si el flujo

medido es menor que 10-4 erg cm-z s_1 se indica en décimas de B

Cpor ej. 80.7 = 7 10-5erg cm_2 3-1).

Existen clasificaciones en rayos X que emplean otras

caracteristicas de la emisión. Por ejemplo. en base a las

observaciones en rayos X blandos del Skylab. Pallavicini et al.

C1977) clasificaron a las fulguraciones vistas eh el limbo

como: 1) eventos en arcos compactos. 2) eventos con forma de

puntos y 30 eventos en sistemas de "loops" largos y difusos.

Tanaka C1983 b) y Tsuneta C1983) 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 plasma se encuentra a temperaturas muyaltas CT: 30-30 106K)

y da lugar a una componente que varia suavemente. Son pequeñas

C2 5000 km3. compactas y ocurren a alturas coronales bajas.

2) Tipo B: fulguraciones impulsivas. en este caso EN.plasma

esta confinado en arcos largos C) 10‘ km) donde el campo

magnético muestra mucho "shear". Su perfil de emision presenta

picos bruscos y a menudo aparecen dos núcleos o bases muy

intensas.

3) Tipo C: fulguraciones graduales en donde la emisión es suave

y de larga duracion. estos eventos tienen lugar a grandes

alturas C2 5 10‘ km) y el espectro se endurece con el tiempo

(ver Capitulo 2. Sección 2.2.1.1).



Las dos clasificaciones anteriores no son las que se usan

frecuentemente y la última esta relacionada más bien con las
distintas fases de evolución de la emisión. De ahora en más se

hará referencia a la importancia de una fulguración en rayos X

de acuerdo a la clasificación presentada al comienzo.

1.2.3.- Aspectos morfológicos

Las fulguraciones solares se dividen de acuerdo a su

morfología en dos grupos: eventos pequeños 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 tamaño sino en cuanto a la evolución del fenómeno. En este

aspecto Syestka C1986)distingue entre fulguraciones confinadas
o dinamicas. Estas últimas han sido llamadas eyectivas por

Machadoet al. C1987) remarcando la diferencia entre las que

se desarrollan en regiones localizadas y las asociadas con

eyección de material al medio interplanetario. En esta Tesis se

usaran las denominaciones compactas o confinadas y de dos

bandas o dinámicas en forma indistinta.

Una fulguración confinada se desarrolla en uno o más

"loops" en la baja corona y la emisión. en todos los rangos de

energia. está restringida al plasma de esos arcos donde

eventualmente decae y desaparece.

En contraste. una fulguración de dos bandas (Fig. 1.3)

esta por lo general vinculada a la erupción de una
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protuberancia proviniendo la emisión de una arcada que se

forma a lo largo del canal del filamento y por debajo de éste

último. A estos arcos se ies llamó originalmente de

postfulguración ya que se observan claramente luego de la fase

impulsiva. Esta denominación IK) es correcta. designándoselos

actualmente como Cposthulguración para señalar este hecho.

Vistos en Hal los arcos individuales estan orientados en forma
aproximadamente perpendicular al canal. En esta misma longitud

de onda se observa emision 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 más altos cuyas bases están en

sus bordes. Las observaciones muestran que. asi como ocurre en

Ha. la emisión en rayos X blandos CT 2 107 K) esta concentrada
en arcos a lo larga) del canal del filamento. Estos "loops"

calientes aparecen también a alturas pogresivamente mayores en

la corona. ubicandose siempre por encima de los observados en

Ha. Esto indica que los últimos son el resultado del
enfriamiento de los arcos en rayos X. Una parte importante de

1a emisión 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 núcleos brillantes superpuestos

a una componente difusa (ver Capitulo 33. Ctra parte de la

emision en rayos X duros parece originarse en la región

superior de los arcos que se observan en rayos X blandos (ver

Capitulo 3). La Figura 1.4 muestra la evolucion de una

fuiguracion de dos bandas en proyección sobre el disco y en el

limbo solar.
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Figura 1.4.— Esquemade la evolución de una fulguracion de
dos bandas en Ha proyectada sobre el disco (izquierda) y
en el limbo (desecha). Tiempo Ct) en min. altura de lasarcos Ch] en 1C)km y velocidad de crecimiento en km s .
Reproducido de Bruzek C1964).

Las caracteristicas morfológicas descriptas han dado lugar

a que los modelos teóricos hayan tratado de explicar uno u otro

tipo de evento. sun embargo. se verá en esta Tesis que. si bien

la fenomenologia es particularmente distinta. ambos tipos de

fulguraciones muestran ciertos aspectos generales en común.

1.3.- Aspectos teóricos

La interpretación teórica de las fulguraciones ha sido uno
de los aspectos más debatidos a lo largo de los años y la gran

cantidad del modelos propuestos en la literatura no explican

completamente el fenómeno. La mayoria de éstos son de



naturaleza cualitativa ajustándose a las observaciones de

manera general. Algunos del sus parámetros fisicos basicos.

como por ej. las dimensiones de la region de liberación de

energia. son órdenes de magnitud menores que la mdnima

resolución espacial observada y. por lo tanto. es imposible la

comparación directa entre datos y teoria. En su lugar. se debe

sondear la existencia de los mecanismospropuestos en escalas

espaciales accesibles e intentar inferir su naturaleza
sintetizando los datos disponibles en "una imagen
autoconsistente.

Set comenzará enumerando los requisitos basicos que los

modelos de fulguración deben satisfacer de acuerdo con las
observaciones. Esta discusión se basa en los resultados del

análisis de datos que se desarrolla en capitulos siguientes. A

continuación se describen algunos modelos en forma general y.

en particular. el de Martens y Kuin C1988). Este es el único

que predice una evolución similar a la observada en la fase de

prefulguracion durante dos fulguraciones dinamicas analizadas

en el Capitulo 3.

1.3.1.- Requisitos básicos

Todas las hipótesis que se hacen sobre la naturaleza de

las fulguraciones le dan un papel importante al campomagnético

de las regiones activas. comose desprende de las observaciones

descriptas en secciones anteriores. En general. se acepta que

una fulguracion es un fenomeno 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 acumulación de

energia uno de los problemas que se deben considerar.

Dado que tanto en la corona comoen la fotósfera el plasma

es altamente conductivo la forma mas directa de aumentar el

contenido de energia de una configuración magnética potencial

coronal. donde fi « 1 CB. razón de la presión del plasma a la

presión magnética). es a través del movimienua de las bases

fotosféricas CB » 1) de los "loops". Este almacenamiento de

energia se puede pensar como un proceso lento donde el campo

evoluciona a través de una sucesión 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

perturbación. con la velocidad de Alfven. en una escala del

orden de los segundos. La Figura 1.5 indica la forma en que se

puede deformar la configuración original; un campo de

velocidades en torbellino tuerce las bases de un "loop" CdibuJo

superior) o las bases de una arcada ligada a la fotósfera son

desplazadas por movimientos tangentes a B O (dibujo
inferior).

En un trabajo reciente McClymonty Fisher C1989) hacen un

análisis de la energia mecánica de los movimientos turbulentos

de la zona convecti va superior . Estos autor es encuentran que

estos no pueden proveer en forma instantánea la energia
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(a) l

Figura 1.5.- Deformación de campos magnéticos potenciales
por movimiento de las bases fotosféricas: a) "loop"
retorcido. b) y c) arcada desplazada. Las flechas en las
bases indican la direccion del movimiento.

necesaria para una fulguración. pero quo a lo largo de a 1 dia

podrian entregar 2 10al erg a un tubo de flujo. En su modelo de

calentamiento coronal. Parker C1981 a.b; 1983 a.b) propone que

los movimientos de las bases coronales de los "loops"

continuamente llevan al campo magnético a estados de no
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equilibrio. De acuerdo con este autor se forman espontáneamente
discontinuidades (laminas de corriente) en las que se reconecta

el campo aumentando asi la disipación Joule y simplificando

simultaneamente la estructura magnética. Sin embargo. trabajos

recientes muestran que si las condiciones limites en las bases

son continuas el campo coronal sólo admite soluciones

continuas CAntiochos. 1987). lo que contradice la aseveración
de Parker. En todos estos calculos no se tiene en cuenta la

existencia de mecanismosde disipación. Existen también modelos

de calentamiento coronal basados en la excitación de

turbulencia magnetohidrodinámdca CMHD)en los "loops" Cvan

BallegooiJen. 1986; Gómezy Farro Fontán. 1988); según éstos.

la energia procedente de los movimientosfotosfericos sufre una

cascada bacia la nucroescala donde se disipa eficientemente.

Sin embargo. dichos modelos suponen implícitamente la

existencia de un equilibrio entre la excitación fotosférica y

el mecanismo de cascada. no contemplando una eventual

acumulación de energia. De manera tal que el problema de

explicar a traves del núsmo proceso el calentamiento de la

corona y la acumulación de energia necesaria para una

fulguración no está resuelto.

La observación de "shear" magnético fotosférico a lo largo

de las lineas neutras longitudinales CKrall et al.. 1982;

Hagyard. 1989) sugiere la existencia de corrientes netas que

fluyen de la fotósfera a la corona y. por otra parte. el hecho

de que la configuración magnética longitudinal de una región

activa no se altere luego de una fulguración (recordar también
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la existencia de fulguraciones homólogas) señala que la

energia liberada es energia en exceso sobre la potencial. Los
resultados del analisis desarrollado en el Capitulo 4 indican.

además. que diferencias en la evolución de la energia de

estructuras independientes pueden estar relacionadas con

niveles distintos de energia almacenada.

La mayoria de los modelos de fulguración no incluyen en

su desarrollo la etapa de almacenamiento de energia. sino que

suponen que esta está disponible en la o las estructuras
coronales.

La deformación del campocoronal. descripta anteriormente.

es un proceso continuo. Sin embargo, no es de esperar que la

torsión pueda aumentar indefinidamente. Los modelos que

calculan sucesiones de estados de equilibrio libres de fuerza

en arcadas comola que se muestra en la Figura 1.5 encuentran

que la estructura llega eventualmente a una situación

metaestable CBirn y Schindler. 1981) e lnfieren que. a partir

de ese momentoy ante algún tipo de perturbación importante. se

dispara la fulguración. La presencia de una fase impulsiva al

comienzo de la emisión en ciertas longitudes de onda indica

que la liberación de energia es violenta. Un modelo debe

considerar. entonces. alguna perturbación que actue como

"disparador" de la fulguración. Aquellos que proponen que la

geometria del evento está dada por más de una estructura

magnética suponen que la interacción entre éstas es lx) que

inicia la liberación impulsiva de energia. Mientras que. los
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que consideran que la fulguración tiene lugar en un solo "loop"

invocan el desarrollo de algún tipo de inestabilidad. Los datos

que se analizan en esta Tesis parecen favorecer la primera

alternativa (Capitulos 3 y 43.

Otro problema que deben resolver los modelos de

fulguración es el referente al mecanismo de liberación de

energia. En este aspecto. el mecanismo propuesto debe ser lo

suficientemente flexible como para explicar lás diferentes

fases de la evolución de un evento. En particular. la fase

impulsiva parece ser la que impone las mayores exigencias. En

este periodo las observaciones indican la presencia de

particulas aceleradas a altas energias y. por lo tanto. el

mecanismo propuestc: debe ser capaz de calentar el plasma y

acelerar particulas. La emdsión observada en rayos X duros

exige. de acuerdo al nmdelo de fuente que se pmoponga para

explicarla (ver Capitulo 2. Sbcción 2.2.3). la presencia de
36 —1electrones sregiones a T > 10a K o la aceleración de 2 10

(Capitulo 3). En la mayoria de los modelos modernos de

fulguración el mecanismode liberación de energia propuesto es

la aniquilacion o reconexión del campo magnético en regiones

localizadas (láminas de corriente). se verá que una vez

adoptado el mecanismo. la diferencia básica entre un modelo y

otro está en la situacion topológica en la que se desarrolla la
fulguración.
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1.3.E.- Modelosde fulguración

Dos de los primeros modelos de fuiguracion que no

consideran la disipación de la energia en láminas de corriente

son: el de Gold y Hoyle C1960) 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

próximos en los que el campo longitudinal es opuesto y el

toroidal esta en el mismo sentido. lo que implica que las

corrientes debidas al último son paralelas. Gold y Hoyle

sostienen que si los dos "loops" se presionan uno contra otro

un tiempo razonable deberian comenzar a penetrarse. La

interpenetración tenderia a aumentar la componente de B

toroidal y aniquilar la longitudinal. Los autores no hablan de

reconexión magnética. pero reconocen que deberia existir algún

proceso que produjese un efecto catastrófico; esto significa

que los ejes. donde los campos son mas intensos. deberian

acercarse a una velocidad cada vez mayor. Gold y Hoyle

discuten. entonces. que ésto implicaria un aumento rapido de la

difusion o lo que es equivalente un aumentode la resistividad
eléctrica. Este modelo fue desarrollado antes del lanzamiento

del Skylab cuando se suponia que las fulguraciones eran

fenómenoscromosféricos y. por lo tanto. los parametros fisicos

propuestos para el sistema no estan de acuerdo con las

observaciones posteriores. Sin embargo. el modelo tiene en

cuenta el hecho de que la energia liberada esta contenida en

las estructuras y su geometria podria aplicarse a fulguraciones
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confinadas. Un modelo similar ha desarrollado

recientemente por Tajima et al. C1982).

Figura 1.6.- Esquema del modelo de Gold y Hoyle C1960).

El modelo de Alfvén y Carlquist C1967) otorga un papel

importante a la presencia de corrientes en la corona y señala

que un "loop" puede liberar su energia almacenada en una región

limitada. Los autores hacen una analogía entre un circuito que

contiene un rectificador de vapor de mercurio y un arco

coronal. El plasma en el rectificador puede. al superar la

corriente un cierto valor. pasar de un estado altamente

conductivo a uno altamente resistivo interrumpiendo la

corriente. Cuando esto ocurre. 1a energia almacenada en la
inductancia del circuito se libera en un arco voltaico sobre un

elemento paralelo al rectificador. Si los electrodos de este



elemento estan demasiado separados la chispa no salta y la

energia se disipa en el rectificador. Los autores. y luego

Carlquist C1972). proponen que la interrupción 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 aumentay si esta excede un cierto valor critico se

excita turbulencia cinética Cver por eJ. Kaplan y Tsytovitch.

1973). Esto lleva a un aumentorepentino de la resistividad del

plasma dando lugar a una caida importante del potencial en la

zona. Esta región Co regiones) puede evolucionar en una capa

doble Co capas dobles) en la que la energia almacenada en el

"loop" se libera acelerando particulas. El modelopresentado es

muy cualitativo y. en principio. sólo explicaria la fase
impulsiva de una fulguración compacta. Criticas a este modelo

fueron formuladas por Smith y Priest C1972) quienes sostienen

que el desarrollo de turbulencia daria lugar a un aumento de la

temperatura del plasma más que a la aceleracion de particulas.

Se pueden considerar. a continuacion. una serie de modelos

que suponen la formación de láminas de corriente entre dos o

más arcos nmgneticos cerrados. El estudio mas detallado del

proceso de for mación de una l amina es el desarrol l ado por

Syrovatskii. En una serie de trabajos Syrovatskii C1966; 1969

a.b; 1972) y Somov y Syrovatskii C1977) presentaron su modelo

de fulguración basadc¡ en la formación y destrucción de una

lamina de corriente en una linea o superficie de campo

magnético nulo Cpunto X en dos dimensiones). En este aspecto.
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este modelo es similar a la proposición de Sweet C1958a.b) que

fue el primero que sugirió que las fulguraciones podian ocurrir

cuando dos tubos de flujo independientes se aproximaban CFig

1.7). Sweet argumenta que la alta conductividad del plasma

impide que el campo adopte una configuración de minima energia

y. en su lugar. se desarrolla una hoja de corriente delgada en

A"A¡

Figura 1.7.- Esquema de una fulguración según Sweet. El
acercamiento de dos dipolos magnéticos CAy B) genera una
lámina de corriente en la linea neutra N. Reproducido de
Sturrock C1980).



la zona limite. En esta. la energia del campo se transfiere

eficientemente al plasma en un proceso llamado reconexión

magnética que. esencialmente. consiste en un cambio topológico

de las lineas de campoque originalmente estaban antiparalelas

y situadas a ambos lados de la lámina. Sweet no formuló un

modelo de fulguración sino que propuso que este mecanismo.

forzado por el acercamiento continuo de los dipolos. podia ser

el responsable de la liberacion de energia. La idea original de

Sweet fue formalizada matematicamanete por Parker'C1963). Este

primer modelo estacionario de reconexión fue mejorado por

Petschek C1964) que postuló la generación de ondas MHDlentas

en los extremos de la lámina. encontrando que la reconexión del

campo podia ocurrir a una fracción de la velocidad de Alfvén.

En Vasyliunas C1975) se puede ver una buena revisión de los

primeros modelos estacionarios de reconexión. mientras que

Priest C1985) incluye tanto los últimos trabajos numéricos como

las experiencias de laboratorio relacionadas con el tema.

Volviendo al trabajo de Syrovatskii. este enfatiza que el

problema de las fulguraciones solares es basicamente un

problema de estabilidad. Es decir. se debe considerar una

configuración plasma-campo que evoluciona lentamente con el

tiempo y entender como puede repentinamente llegar a un estado

de liberación rapida de energia. Este autor considera. por lo

tanto. la evolución temporal de las condiciones en la lámina

más que el proceso de reconexion estacionaria. Syrovatskii

argumenta que si el campo se reconecta la lámina se vuelve
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cada vez más alta y delgada y su densidad disminuye

progresivamente. Si esta última llega a ser lo suficientemente

baja. la velocidad de los electrones necesaria para mantener la

corriente en la lámina puede superar el valor critico para la

excitación de turbulencia cinética Cpor ej. iónico-acústica).

Esto darla lugar a un aumento de la temperatura del plasma por

disipación Joule al aumentar la resistividad. Si la densidad

disminuyese aun mas. la corriente de desplazamiento podria ser

mas importante que la corriente electrónica. En este caso.

Syrovatskii argumenta que podria haber una "ruptura" en la

lamina con el desarrollo de un campo eléctrico pulsante y

aceleración de particulas hasta velocidades relativistas. Según
este autor la fase de prefulguración corresponde al periodo en

que se desarrolla turbulencia y la fase impulsiva al momentode

"ruptura" de la lamina. Anzer C1973) ha objetado la posibilidad

de que se diese el proceso propuesto por Syrovatskii ya que

este implicaria demasiada compresión en el campo y densidades

excesivamente bajas. A lo largo de los trabajos de

Syraovatskii la geometria del modelo fue variando. desde

considerar la formación de una lámina 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 matemáticamente representa los puntos

de campo magnético nulo donde. por evolución de la

configuración considerada. puede desarrollarse la lamina



Una extensión del modelo de Syrovatskii es el de Hénoux y

SomovC1987). Estos autores calculan las corrientes: inducidas

en los arcos coronales a partir de un cierto patrón para los

movimientos fotosféricos y señalan que el desplazamiento de las

fuentes Clos dipolos) puede estimular la reconexión del campo

a lo largo de un separador Ccomoen el caso de Syrovastkii).

Esto afecta el sistema de corrientes coronales y da lugar a la

disipac1ón local de la energia almacenada. La geometria

propuesta es similar a la de la Figura 1.8 y.—se aplica a

fulguraciones compactas.

Figura 1.8.- Esquemadel modelo de Syrovatskii para cuatro
fuentes fotosféricas CN.S). Estas al desplazarse inducen
el desarrollo de una lámina de corriente en el separador
C---) donde se libera la energia por reconexión del
campo. Reproducido de Priest (1985).

Un modelo que considera la posibilidad de que una

fulguración se pueda producir en un sólo arco es el de Spicer

C1977 a.b3. Este autor propone que un evento se puede iniciar

por desarrollo de una inestabilidad MHD.como por ej. el modo

"tearing" CFurth et al.. 1963; Furth, 1964), en un arco que

haya sufrido una torsión por encima de cierto nivel. Como

resultado se formarian numerosas regiones de difusión donde la
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energia magnética libre se .liberaria calentande el plasma y

acelerando particulas. Este modelo. como los anteriores. es

aplicable al caso de eventos confinados.

En una serie de trabajos (Priest y Heyvaerts. 1974;

Canfield et al.. 1974; Heyvaerts et al.. 1974; Tur y Priest.

19783 Heyvaerts y Priest. con colaboradores. desarrollaron un

modelo de fulguración solar donde se le da importancia a la

presencia de flujo emergente. La idea basica del-modelo CFig.

1.9) es que. al emerger flujo en una región activa. se puede
desarrollar una lámina de corriente en la interfase entre el

dipolo emergente y el campopreexistente. Los autores sostienen

que los mecanismos que ocurren en esta son los que dan lugar a

los distintos fenómenos y fases observadas durante una

fulguración. La siguiente discusión sigue aproximadamente el

articulc: de Heyvaerts et al. C1977). Bajo la suposición de

reconexión estacionaria y a partir de la ecuación de balance de

energia. los autores determinan la evolución de la temperatura

en la lámina. De este análisis encuentran que la temperatura de

equilibrio comofunción de la altura Ch) en la atmósfera sigue

la curva que se muestra en la Figura 1.10. Esta indica que.

cuando la lámina alcanza una cierta altura Ch 3. no haycril.

ninguna situación de equilibrio cercana y su temperatura

aumenta rapidamente lo que corresponde al salto de B a D en la

curva. Ya que la presión del plasma en la lámina balancea la

presión del campo magnético adyacente. la densidad del plasma

decrecera a medida que T aumenta. Esto da lugar a un aumento de
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Figura 1.9.- Modelo del flujo emergente. a) Durante la
fase de prefulguración el flujo emergente comienza a
reconectarse con el campopreexistente. b) Durante la fase
impulsiva el desarrollo de turbulencia en la lámina da
l ugar a su r ápi da expansi ón con l a consecuente
liberación violenta de energia. c) Durante la fase
principal la reconexión continúa siendo estacionaria pero
con un valor turbulento para la resistividad. Reproducido
de Heyvaerts et al. C1977).
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Figura 1.10.- Temperatura de equilibrio (Tb) en la lamina
de corriente en función de la altura Ch) en la atmósfera
solar. Reproducido de Heyvaerts et al. C1977).

1a velocidad de deriva de los electrones y. eventualmente. se

desarrolla turbulencia. Los autores encuentran que, para

parámetros tipicos. esta condición critica se da en C cuando

Tc = Thub CFig. 1.10). El desarrollo de turbulencia lleva a un
aumento de la resistividad y comoresultado de ésto. la lamina

se expande rápidamente. Durante esta expansión se desarrolla un

campoeléctrico intenso en el que se aceleran los electrones

que producirán la emisión en rayos X duros. mdcroondas y.

eVenLual mente . Ti po I I I si hubi ese 11neas de campo abi er tas que

permitiesen el escape de particulas a la corona externa. Este

periodo corresponde a la fase impulsiva de la fulguración.

Luego de este cambio en la lámina. los autores suponen que la

reconexión continúa siendo estacionaria pero con un valor

anómalo para la resistividad. A este periodo. que corresponde
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al aumento de la emisión en rayos x kuandos )/ Ha observado

luego de los picos impulsivos. le llaman la fase principal.
Sturrock C1980) ha cuestionado la forma en que se calcula la

curva. de TC y’ sugiere que es muy"improbable que ocurra la
inestabilidad térmica que dispararia la liberación impulsiva de

energia. Los autores proponen que la aparición de flujo nuevo

puede desestabilizar una configuración magnética con un

filamento y dar lugar a una fulguración de dos bandas. En este

caso señalan que. una vez eyectado el filamentop la evolucion

observada corresponde a la descripta por Kopp y PneumanC1976).

Dentro de los modelos para fulguraciones de dos bandas se

encuentran: aquellos que explican su desarrollo partiendo del

análisis de la erupción de un filamento y el de Kopp y Pneuman

C1976); éste fue el primero que explicó. consistentemente con

las observaciones. la formación y evolución de los arcos

(posLDfulguración. Este modelo supone que antes de la

fulguracion la configuración del campomagnético está dada por

una arcada de "loops" cerrados que se ubican por encima de la

linea neutra longitudinal de la región activa. Debido a algún

proceso eruptivo. no estudiado en detalle. el campoes forzado

hacia una configuracion no potencial abierta con una lámina

neutra que separa las regiones de polaridad opuesta CFig.

1.11). La existencia de esfuerzos laterales hacia adentro en el

campo hacen que este colapse hacia la lámina y se reconecte.

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

arriba. A un dado instante la configuracion es la que se
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Figura 1.11.- Esquema de la evolución de los "loops"
(posthulguración. a) Configuración con lineas de campo
abiertas inmediatamente después de la erupción. b)
Topología del campoen algún instante arbitrario durante
la fulguración. Reproducido de PneumanC1981).

muestra en la Figura 1.11'b con lineas abiertas que se van

transformando en arcos cerrados en el punto neutro que se

eleva. Suponiendo» que no hay cambios en las condiciones de

contorno. este punto se elevará hasta que se restaure la

estructura original. Durante el proceso de reconexión la

geometria de un tubo de flujo dado. a medida que cambia de una

configuración radial abierta a una cerrada. se altera
drásticamente. Esta variación 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 dei punto neutro queda capturado en

el. Inmediatamente se genera una onda de choque. que los

autores modelan como hidrodinámica. quel se propaga hacia la

superficie solar. El material continúa 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 ó 4 106 K. Sin embargo. la disipación Joule en la región de

reconexión. que los autores no modelan. probablemente aumente

la temperatura a los valores observados en las fulguraciones

C2 107 K). El enfriamiento subsiguiente. ya sea por radiacion o

por conducción. 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

cromósfera que son calentadas desde arriba. El aumento

creciente de la separación de las bandas no es un movimiento

real de esa región. sino la expansión producida por la

formación de "loops" cada vez más altos en la corona. Esta idea

está suficientemente avalada por las observaciones. estas

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 Holse ubican en la zona interior
(Roy. 1972; Rust )! Bar. 1973; Withbroe. 1978). El flujo del

plasma a lo largo de los tubos magnéticos en movimiento fue

modelado matemáticamente por Kopp y Pneuman C1976). Estos

autores propusieron una geometria dipolar para el campo

magnético por debajo del punto neutro y una radial por encima

de este. adoptando una ley para su ascenso de acuerdo con las

observaciones. Este primer modelo fue mejorado por Pneuman

C1981) y Kopp y Poletto C1984).
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Van Tend y Kuperus C1978) analizaron el balance de fuerzas

sobre un filamento al que consideraron como una corriente

coronal generada a partir de los movimientos fotosfericos. En

este trabajo propusieron que 1a pérdida de equilibrio de esta

estructura podia iniciar una fulguración y que la energia

liberada podia provenir de la almacenada en la misma. Esta idea

fue aplicada por Kaastra C1985) como base de un modelo

electrodinámico de fulguración de dos bandas. el que fue luego

ampliado por Martens y Kuin C1988).

El modelo de Martens y Kuin se basa en una analogía con un

circuito eléctrico. La energia magnética libre está concentrada

en dos corrientes. una que circula a través de un filamento y

otra por una lámina de corriente que se encuentra por debajo de

este; estas corrientes se cierran. formándosedos circuitos. en
la interfase corona-fotósfera Co sea. 1a cromósfera). Estos

circuitos están acoplados inductivamente y la energia libre
almacenada en el circuito del filamento antes de la

fulguración se transfiere al de la lámina donde es disipada.

Una cantidad importante de la energia magnética se convierte en

energia 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

deducción de estas ecuaciones se basa en cálculos previos de

Kuperus y Raadu C1974). Van Tend y Kuperus C1978). Syrovatskii

C1971) y Kaastra C1985).
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El esquema del modelo se muestra en la Figura 1.12. El

filamento. representado como una corriente sin estructura.

pierde su equilibrio hacia el inicio de la fulguración y

comienza a ascender. Durante este proceso se forma una linea de

campo magnético nuh: en la que se desarrolla una lámina 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 cromósfera a lo largo de las

lineas de campo y producen rayos X duros en el sitio de

impacto. asi como también emision en Ha formándose las bandas.
Estos haces o el flujo de calor desde la corona dan lugar a un

fenomeno llamado evaporación cromosferica (ver Capitulo 3.

Seccion 3.1.3.2) que aumenta la densidad en los "loops"

favoreciendo la emision en el EUVy en rayos X blandos. Los

electrones rapidos también emiten por girosincrotron a medida

que espiralan a lo largo de las lineas de campolo que produce

los picos en microondas. La eyección de masa. debida a la

erupción. lleva a la formacion de ondas de choque que son

responsables de la emision de radio Tipo II. Al igual que en el

modelo de Kopp y Pneuman. el ascenso de la región de reconexión

forma "loops" cerrados que se observan primero en rayos X

blandos y luego en Ha. Nótese que las lineas de campo no se
suponen violentamente abiertas por la erupción. sino que existe

una estructura magnética que rodea al filamento y. por lo

tanto. la energia disipada en la lámina podria dar lugar a la
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Figura 1.12.- Estructura de una fulguración de dos bandas
y ubicacion de los procesos más importantes de conversión
de energia.
neutra longitudinal.

SÉCCiÓntransversal a lo largo de la linea
Eeproducido de Martens y Kuin C1988).

existencia de regiones calientes CT 2 107 K3 por encima del

sistema de "loops" durante la fase de prefulguracion.
verá más adelante. En este escenario todos los

observados en una fulguración de dos bandas son

directa o indirectamente por la erupción del filamento.

Para la deducción de las ecuaciones del modelo

,48
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que el filamento es una corriente I a una altura h por encima

de la linea neutra longitudinal o de inversión de polaridad. El

sistema de coordenadas es tal que: el eje )/ sigue la linea

neutra. el eje z corresponde a la altura sobre la fotósfera

(que se encuentra en z = 0) y el eje x es horizontal y

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 esta dado por:

2 I z-h
B. = ————2—2— o (1.1)’Ï c [Cz-h) + x] -x

El circuito se cierra mediante una corriente superficial
que se encuentra en la interfase corona-fotósfera. debido a la

gran inercia y alta conductividad de ésta última. Esta
corriente superficial se representa matemáticamente CKuperusy

Raadu. 1974) 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 campode la corriente espejo será:

z+h
gej=——;2ïl—2 o (1.23c [Cz+h) + x J -x

Se incluye además el campo debido a las manchas de la

región activa. Este campo de fondo. que debe permanecer luego

que 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 la fotosfera

(Kaastra. 1985). Es decir:
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axz- c2+cDz

B =_____"‘___ [ o (1.3)[x2+ Cz+d3215"’ 3x Cz+d>

Sumandolas expresiones anteriores se encuentra que existe

una linea neutra. en la que el campo total se anula. por

encima de la linea de inversión de polaridad. La altura zo de
esta linea está dada por:

2 2
h — z

‘41 = °9 c1.43’“C hCz+d)
O

como el lado derecho de la igualdad es máximo cuando zo = O Cya

que siempre zo Z O). la linea neutra existirá cuando:

— 4 I h

S ——; (1.5)
m c d

Las ecuaciones que determinan la evolución del filamento.

antes de la formación de la lámina de corriente. son las de

momento y ¡energia de este circuito. Las fuerzas que actúan

sobre este son: la de gravedad y la de Lorentz por la

interacción de la corriente con el campo magnético dipolar de

fondo y ¡:on el de la corriente espejo. De acuerdo con los

cálculos de Van Tend y Kuperus C1978) la única posibilidad de

que el filamento sea estable frente a desplazamientos

horizontales en el campo de fondo es que la fuerza de este

campo este dirigida hacia z < O; en este caso I y m deben tener

distinto signo. El sentido de la fuerza ejercida por la

corriente espejo se encuentra en 2 > 0. Luego. la componente



vertical de la ecuación de momentosera:

L L CR + h)2
D

M H M g R” I m I
o + ___ + (1.6)

c Ch + d)’ 0 7

donde se han especializado las expresiones para el campoen

x = O 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 ia aceleración
gravitatoria en la superficie del Sol. El segundo termino

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

suponiendo un voltaje constante aplicado en 1a parte

cromosferica del circuito. Esta energia provista a la corona se

emplea para aumentar la energia potencial gravitatoria y

cinética del filamento y compensar las perdidas por disipación

óhmica. Se considera. además. una fuente debida al voltaje
inducido. La ecuación resultante es:

M g ñ E: _ u 2
I V = ——_————ï——+ M h h + I R — I V,_Cl (1.7)

CR +h) ‘“
U

donde R es la resistencia del circuito y Vud está dado por la
variación del flujo magnético a través del mismo. debido o a un
cambio en su forma o a una variación en la corriente:
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V = _ 1 dñ(h> (1.8)ind C

En esta expresión. Q0» es el flujo nmgnético que se calcula

integrando la componente horizontal del campo magnético total

CBD sobre la superficie del circuito por encima de la linea de
x

inversión de polaridad:

h

¡um = — L f ¡3‘<Cz.x = o) dz (1.9)o ,

El signo menos en la definición viene del hecho de que la

orientación del flujo esta determinada por el sentido de

rotación de la corriente en el circuitq que en este caso es
horario.

Antes de incluir la lamina en el problema. los autores

señalan que las soluciones del sistema anterior (ecuaciones 1.6

y 1.?) indican un aumento lento de la corriente del filamento

debido a la energia provista desde la cromósfera acompañado

por su ascenso. Su aceleración es despreciable y. en esta

etapa. sigue la curva de balance de fuerzas dada por la

ecuación (1.6) igualada a cero (ver Fig. 1.13). El filamento

sube lentamente por la rama ascendente hasta alcanzar el

máximo; en este punto el ingreso continuo de energia desde la

cromósfera seguiria aumentandola corriente. pero el balance de

fuerzas es tal que la corriente deberia decrecer con la altura.

Satisfacer ambas situaciones es imposible y. dado que el
aumento de la corriente esta determinado en forma externa. el



filamento pierde su equilibrio y hace erupción. Este resultado

corresponde al encontrado por Van Tend y Kuperus C1978); sin

embargo. la solución completa del problema (linea de puntos en

la Fig. 1.13) muestra que la erupción ocurre aunque no en el

máximo.
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Figura 1.13.- Curva para el balance de fuerzas sobre el
filamento (linea llena). En la región por debajo de la
linea de guiones existe un punto de campo magnético nulo
donde se puede generar una lámina de corriente. La
evolución del filamento para la fulguración del 16 de mayo
de 1981 está dada por la curva de puntos. Reproducido de
MarLens y Kuin C1988).

En su movimiento de ascenso el filamento puede cruzar la

recta definida por la ecuación (1.5) Cver Fig. 1.13). A partir

de esta se origina una linea de campo magnético nulo. Según

Syrovatskii (19713 en esta zona del plasma se puede generar

una lámina de corriente. Martens y Kuin incluyen. entonces. en
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su sistema de ecuaciones las correspondientes al circuito

definido por esta última. La expresión del campo magnético de

la lámina se toma de los cálculos de Syrovatskii C1971) y

Syrovatskii y Somov C1980). aplicados a este problema en

Kaastra C1985). En la Figura 1.14 se muestra la configuración

del campoen los alrededores de la lámina. En las ecuaciones de

energia y momentosólo interesa la componente horizontal del

campo. la que resulta:

B =—.Ie [1 (c z -z)2—bz>"z- Cz -z°)] (1.10)

donde: zo es la posicion original del punto neutro sin lámina y
representará el centro de esta a partir de su inclusion. b es
su semialto Cver Fig. 1.14). su espesor es despreciable y el Ï

indica el cambio de signo de la componente x en los extremos de

la singularidad. ko es [H1parámetro definido ¡mm*Syrovatskii

como la derivada según z del campo magnético total en 2°. con
exclusión del propio de la lámina. es decir:

0
ho = - az { Bd’x + Bf.x + 8.91,.x + Bel.x } (1.11)

- X=O. 2:20

Este parametro está relacionado al ángulo con que las lineas de

campo cruzarian la linea neutra en ausencia de lámina. En la

expresion anterior Be es la componente x del campo de lal.x
lámina espejo que se determina invirtiendo el signo de hOy zo.
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Figura ,1.14.- Configuración del campo magnético en la
vecindad de la lámina de corriente. A medida que el
filamenuo se eleva las lineas de campo son arrastradas
hacia la lámina donde Se reconectan )r dan lugar a los
"loops" Cpost3fulguración y a las lineas cerradas que
rodean al filamento. Reproducido de Martens y Kuin C1988).

Para calcular 1a corriente (Il) a lo largo de la lánúna.
los autores la consideran vista desde una distancia z » z y

desarrollan en serie Bl x en el parametro b2 C2 2°) .
resultando:

O

BL x Cx=o. ¡2 - z | » b) = ————————————- (1.12)' ° 8Cz-zo)
Luego comparan (1.12) con la expresión para el campo generado

por una corriente Il en el centro de la lamina:

2 Il_ 7-", =———-—_ ‘
BI.X Cx_o. l- -°| » b) C C2 _ 2°) (1.13,



Igualando (1.12) y (1.13). ya que a grandes distancias la
distribucion de corriente en la lámina no es importante para el

camporesultante. se obtiene:

Il = _________ c1.14)

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 más en la

ecuación (1.6); éstos representan la fuerza de Lorentz ejercida

por el campo de la lámina y su imagen:

u 2
M h M g Ro

I

————— - ————————————+ _—— B +9 +5 +B } (1.15)L L (20+ h)2 c { d'x ef'x l‘x el’x x=o,z=h

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

Sin embargo. Vhü incluye ahora una contribución debido a la
lamina que representa el acoplamiento de los circuitos:

h
'ID = - ) z . 3

ñLr L J; cad x+ sf x+ Be! x+ Bl'x+ Bel x d c1 16

Se consideran además las ecuaciones de momentoy energia

de la lámina. La primera. suponiendo su masa despreciable. está

dada por el balance de las fuerzas de Lorentz:

IL (Bd'xf Bf’x+ Bej'x+ Bel'x) x=°'z=z°= O (1.17)

La ecuacion de la energia es relativamente simple. No se

56



tienen los términos cinético y gravitatorio y tampoco se

incluye una fuente de energia en la cromósfera como en el caso

del filamento. La única fuente es el voltaJe inducido debido al

cambio de flujo a través del circuito y se representan las

perdidas mediante una resistencia R9. La ecuación resultante
es:

2 I dllll _Il RD+TT—O (1.18)

donde ‘11es el flujo a través de 1a superficie del circuito de
la lámina:

z
_. _ o 'v

¡llC‘o) _ L Io (Edu: Bf.x+ Bef.x+ Bel.x+ ELX) d“ x=o

Finalmente. se tiene una ecuación de momento y energia

para la lámina y el filamento. una que define el parámetro ho y

una que relaciona IL con el alto de la lámina; es decir. 6

ecuaciones y 6 variables a determinar CI. h. I z . ho y b).L' o

Dadas las condiciones iniciales y los parametros: M. L. m. d.

R. En y V. el sistema está cerrado. De todos estos. L y M son
los que se determinan con mayor precisión directamente de

observaciones en Ha; m. d. R y V se infieren a partir de
fuertes suposiciones y simplificaciones de magnetogramas y

estimaciones de campos de velocidades fotosféricos CMartens.

198.73. En es un parametro libre que los autores ajustan de
acuerdo a la potencia que debe disiparse durante la fase

impulsiva según las observaciones. La Figura 1.15 muestra la

configuración de las corrientes y el campomagnético resultante
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para un instante arbitrario luego de
de corriente.

la aparición de la lámina

Figura 1.15.- Configuración de las corrientes y del campo
magnético en una fulguración de dos bandas. Se indican: i)
el filamento. 2) la lámina de corriente. 3) las corrientes
superficiales de retorno. Las lineas del campo Ctrazo
lleno) generado por estas corrientes y el campode fondo
señalan: 4) los arcos (post3fulguración. 5) las lineas que
rodean al filamento y 63 los arcos por encima de éstas.
Se muestra. además. la linea de inversión de polaridad 7)
y las bandas 8). Reproducido de Martens y Kuin C1988).
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Las Figuras 1.16 y 1.17 umestran los resultados de la

integración numérica de las ecuaciones del modelo aplicado a la

fulguraclón del 16 de mayo de 1981.
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Figura 1.16.- Evolución de la altura del filamento Ccurva
superior) y de la lamina de corriente (curva inferior). El
origen del eje temporal corresponde al instante de
aparicion de la lámina. Eeproducido de Martens y Kuin
C1988).

La evolución del sistema consiste de cuatro fases. La

primera. denominadafase 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 este asciende por la rama estable de la Figura 1.13.

termina cuando alcanza el maximode esta curva. En la segunda.

llamada metaestable. el filamento continúa en la curva de

equilibrio y la corriente disminuye al aumentar la altura. Esta

evolución no habia sido predicha por ningún modelo anterior y



explicaria. debido a la disipación de energia en la lámina ya

107? E ¡ 1 I I 1 l

w 1o“ r 1
m = :
w : .
n. _ .
2 * .4
p. _ ..

fi
m 101° @—“ "É
z í =

F -1

E r “
LU ’ 
E q
== ’ ®3
U 10‘9 .- .5

1013 1 l J l
75 80 85 90 95 100 105 110

ÏIhAE hn hours)

Figura 1.17.- Evolución de 1a corriente en el filamento
(curva superior) y' en la lamina Ccurva inferior). Los
números en la Fig. indican: 1) la fase de crecimiento. 8)
la fase impulsiva y 3) la fase de postfulguración.
Eeproducido de Martens y Kuin C1988).

formada. la presencia de regiones coronales por encima de los

"loops" a temperaturas tipicas de fulguración antes de la fase

impulsiva. Según los autores no queda claro cual es el Juego

entre el balance de fuerzas y de energia que hace que el

filamento evolucione en este estado sin hacer erupción. Martens

y Kuin sugieren que cualquier modificacion de la configuracion

podria. en esta etapa. desestabilizar el filamento; sin

embargo. si esto no sucediese los resultados numéricos

muestran que la erupción ocurre de todas formas. Según los

cálculos mostrados CFig. 1.16 y 1.173. 25 horas despues de la

aparicion de la lámina. el filamento se acelera violentamente.
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su corriente decae y la de la lámina alcanza su valor maximo. A

este 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 lámina y. a medida

que su corriente aumenta. también lo hace su campoeléctrico en

el que se aceleran las particulas responsables de la emision en

rayos X duros y microondas. La última fase. llamada de

postfulguración. corresponde al ascenso del filamento a una

velocidad aproximadamente constante y a un decaimiento de la

corriente en la lamina. La integración numérica deja de tener

sentida: cuando la altura del filamento supera su longitud.

Según los autores. la evolución siguiente se corresponde con la

propuesta por Kopp y Pneuman C1976).

En un trabajo posterior Martens C1988) analiza las

propiedades de la lámina de corriente. En este propone que el

proceso de aceleracion en la mismaes no colisional e infiere

un valor para su resistividad tal que. al compararlo con el En
de mejor ajuste a las observaciones. le permite obtener su

ancho Ca: 10 cm). Por otra parte. según los resultados del

modelo el alto de la lamina en la fase impulsiva es de

2 8 10a cm (Martens. 1988). Este trabajo se discutira en el

Capitulo 3 donde los valores anteriores se usarán en el calculo

de la energia disipada durante la fase de prefulguracion en uno
de los eventos analizados.
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CAPITULO 2

EL ESPECTROMETRO DE IMAGENES EN RAvos X DUROS v

LA EMISION EN RAYOS X

Antes del lanzamiento del SMM,la información acerca de la

estructura espacial de las fulguraciones en el rango de los

rayos X duros provenia de observaciones estereoscópicas

llevadas a cabo con instrumentos sin resolución espacial (Kane

et a1.. 1979). Hasta ese momento sólo se habian logrado

imágenes en rayos X blandos (hasta varios keV) mediante

instrumentos con óptica de reflexión por incidencia rasante; el

más importante de .los experimentos de este tipo fue el del

telescopio en rayos X que voló a bordo del Skylab.

Las primeras imágenes bidimensionales en rayos X duros

fueron obtenidas por el Espectrómetro de Imágenes en Rayos X

Duros (Hard X-ray Imaging Spectrometer. HXISDque fue lanzado a

bordo del SMM.En este capitulo se describirá el instrumento y

las caracteristicas de la emision observada por este.

2.1.- E1 Espectrómeto de Imágenes en Rayos X Duros

2.1.1.- Descripción del instrumento

El HXISfue diseñado y construido por un equipo de trabajo

holandés. La descripción detallada de este instrumento se puede



encontrar en van Beek et al. C1980) y Boelee C1983). El HXIS

consiste esencialmente de un colimador, detectores y sistemas

electrónicos. Sus caracteristicas principales se resumenen la
Tabla 2.1.

TABLA 2.1

Caracteristicas principales del HXIS

Rango de energia- 3.5 keV - 30 keV

. I l OI IlResolUCión espac1al- ResolUCión fina: B x 8 CFWHMJ

Resolución gruesa: 32 x 32 CFWHM)

Resolución en rendiJas: 16 CFWHM)

Resolución temporal- 1.5 s - 7 s (dependiendo del modode operación)

Calibración- Banda Limite de energia Factor de conversión*
CkeV) Ccampo fino-grueso)

Bl 3.5- 5.5 185.5

BB 5.5- 8.0 74.2

B3 8.0-11.5 30.9

B4 11.5-16.0 9.6

BB 16.0-22.0 5.7

BB 22.0-30.0 5.8

High Energy Monitor CHEMD-Sin resolución espacial. limites de
energia como 85 y BB. mayor sensibilidad.

* El producto del número de cuentas 3-1 en una dada banda de
energia por el factor de conversión equivale al númerode fotones cm s observado en esa banda.
** FWHM:ancho máximo a mitad de altura.
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La Figura 2.1 muestra 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 alineación de

10 de estos agujeros constituye lo que se denomina un

subcolimador. El HXISconstruye la imagen de la fuente emisora

en el Sol por colimación, a través de los subcolimadores. del

haz de fotones emitido. Estos enfocan distintas subregiones de

la región total y están alineados de modoque por cada fila de

agujeros pueden pasar. idealmente. los fotones provenientes de

la subregión enfocada; los que vienen de otra subregión 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 resolución

espacial. siendo la respuesta del instrumento de forma

aproximadamente triangular. Detrás de cada subcolimador hay un

único detector Cun contador miniproporcional), de manera tal

que una imagen del HXIS está formada por elementos discretos

(pixels. que corresponden a las subregiones mencionadas) que

tienen asociados un número de cuentas Cctsq El error en el

número de cuentas o pulsos registrados por un microprocesador

está dado por la estadistica de Poisson y es igual a la raiz

cuadrada de ese número. El ruido de fondo instrumental es muy

bajo. nominalmente S 5 10-3 cts 5-1 keV-1 pixel_1 en las bandas

de baja energia aumentando hacia altas energias hasta

8 10-3 cts s_1 ke’sf1 pixel_1 en BS. Esta caracteristica permite

observar fuentes con brillo superficial muybajo.
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Figura 2.1.- Diagrama de corte del HXIS(van Beek et aL;
1980).

El instrumento obtiene simultáneamente imágenes con dos

resoluciones: resolución fina y gruesa Cver Tabla 2.1). El

campo de visión fino consiste de 304 pixels y el de visión

gruesa de 128. El campo fino se encuentra en el centro del

grueso comolo muestra la Figura 2.2; en esta última se indica

el área del Sol abarcada por cada campo. nótese que los bordes

de los campos no son cuadrados. El HXIS posee además: rendijas

verticales y horizontales y un Monitor de Alta Energia (High

Energy Monitor, HEM)(ver Tabla 2.1 y Fig. 2.2).

65



El HXIS detecta fotones en 6 bandas de energi a di sti nt.as

Cver Tabl a 2. 1D. pr oduci endo en cada perl odo de i ntegr aci ón 6

i mágenes de 1a ful gur aci ón Cuna en cada. banda) . El al to del

pulso en el contador es proporcional a la energia del fotón

32"x32”

— — — — — —i l

,______

15.:“ . - irendijos i

I

l

I

1

r—' 2'1.0"—--1l
Ocampo fino

0 campo grueso

Figura 2.2.- Camposde visión grueso y fino del HXIS.

incidente. decidiendo ésto la banda a la que corresponde la

señal; estos datos más los relacionados con la posición de

donde proviene el pulso son manejados por un sistema

el echoni co anal ógico.

Finalmente. la información total es compactada por un
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si stema el ectróni co digi tal. Este consta de dos

microprocesadores y es el responsable de la acumulación y
transmisión de los datos al satélite. La velocidad de

transmisión C5000bits sd) asignada al instrumento es tal que

permite enviar la información de todo el campo(grueso y fino)

si se trabaja con una resolución temporal de 7’ s. donde por

resolución temporal se entiende un periodo efectivo de

integración. El HXISopera en tres modos distintos, en el modo

O o modode sol quieto la resolución es de 7 s; mientras que en

los modos 1 y 2 o modos de fulguración la resolución es de

1.5 s y 4.5 s respectivamente. Cuandose trabaja en estos dos

últimos. el instrumento no puede transmitir toda la información

y sólo envia parte de la imagen Cla mas brillante en Bl y la

misma en todas las bandas); por ejemplo, en el modo 1 se

transmite sólo el 15%del campo fino y el 25%del campo grueso.

El cambio de un modo de operación a otro se produce

automáticamente si el número de cts s—‘registrado en Bl excede

Co está por debajo) de un cierto umbral prefiJado. Esto trae el

inconveniente de que los datos provenientes de las zonas menos

intensas de la fulguración. 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. esta viene dada por la eficiencia

del elemento subcolimador - detector asociado )r se determinó

antes del lanzamiento. Su apartamiento respecto de la unidad
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indica que los limites de las bandas de energia en ese elemento

del campoestán desplazados respecto de los dados en la tabla

2.1; es decir, una ganancia por encima de 1 equivale a un

desplazamiento hacia bajas energias dando lugar a un incremento

ficticio en el númerode 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 (ver Sección 3.1.2) y queda encubierto cuando se

acumulanpixels de distinta ganancia.

Con respecto al colimador hay dos problemas a considerar.

El primero esta relacionado con el tamaño de los agujeros en

las grillas; éstos, debido a la no uniformidad en el proceso de
grabado. no son necesariamente si métricos. Además. el tamaño

del agujero CF'ig. 2.3) depende de la energia del fotón

H ‘

II + ,

+| .' Z
Fotones de l Fotones de

I I energía €2> C1 energía E1

Figura 2.3.- Diagrama que ilustra el aumento del tamaño
efectivo de los agujeros con la energia del fotón.



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 área colectora es mayor) y extiende

el campo de visión de este más allá 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 CBSy BB). Este fondo es producido por fotones de

2 50 keV CBoelee. 1981) que pasan a través de las placas y se

atenuan a los valores de energia correspondientes a BB y BB.

Este efecto se conoce comotransmisión a lo largo del colimador

y se observa durante la fase impulsiva de una de las

fulguraciones estudiadas Cver Sección 3.1.2). El otro problema

es que un pixel no ve sólo el área de an 8u a la cual está

apuntando. aun en el caso de bajas energias de incidencia. sino

también parte del campo de visión 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 convolución de los fotones que

llegan del Sol. Existen varios programas de cálculo CSvestka et

al..1983; MacKinnon. 1983) que. teniendo en cuenta la función

de respuesta del colimador. corrigen este efecto por

deconvolución de las imágenes; o sea. restan a los datos en

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

E] SMMfue lanzado) el 14 de febrero de 1980. en ese

momentouno de los problemas más graves que podrian habérsele

presentado al HXIS era la desalineación de las placasM
colimadoras. Sin embargo, ésto no sucedió y el instrumento

comenzó a trabajar eficientemente desde el comienzo de la

experiencia hasta el 23 de noviembre de 1980; en esta fecha.
falló el sistema de control de actitud del satélite.

Durante el periodo de operaciones siempre estuvo presente

un equipo de 10 personas asignadas al HXIS en el Goddard Space

Flight Center en Maryland CEE.UU.), de manera que los datos

eran revisados rápidamente pocas horas después de ocurrida una

fulguración. El apuntamiento del satélite )r la secuencia de

operaciones eran planeadas diariamente Junto con los miembros

de los equipos de otros instrumentos CHXRBS,GRS. XRP y UVSP) y

la presencia simultánea de éstos facilitó el intercambio de

información. Por otra parte. las observaciones desde tierra y

las del SMMfueron coordinadas a nivel mundial; esto permitió

tener en muchos casos datos simultáneos de observatorios

terrestres y de otros satélites. Aeste proyecto cooperativo se
le llamó el Solar MaximumYear y ha sido descripto por Svestka

y de Jager C1980).

70



2.1.3.- El procesamiento de los datos

Una.vez recibidos en tierra los datos del HXIS. junto con

la información de telemetria, eran grabados en cinta o disco y

asi entregados a los investigadores. Como paso previo al

análisis presentado en esta Tesis. se puso a punto y se mejoró

el conjunto de programas desarrollados originalmente por las

Dras. M. G. Rovira y A. M. Hernández para el procesamiento de

los datos. Este paquete comprende dos programas qúe trabajan

sobre las cintas originales permitiendo la obtención de

imágenes individuales o la acumulación de imágenes sucesivas.

Un tercer programa acumula pixels dentro de la misma imagen o

conjunto de imagenes con el fin de obtener curvas de luz

(curvas de cts s_1 en función 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 emisión utilizando los resultados del "programa de

predicción de contaJes" CCRPP- van Beek et al. . 1981-, Mewe y

Gronenschild, 1981) (ver Sección 2. 2.2.1). El último genera los

archivos necesarios para la graficación de isofotas (contornos

de igual intensidad en cts 5-1) dentro de una imagen o conjunto

de imágenes. Se escribieron, además. dos programas que permiten

obtener mapas de isotermas del campo del instrumento y se

adaptó a la instalación CPDP11-44) del Instituto de Astronomia

y Fisica del Espacio CIAFE) un programa de deconvolución de

imágenes facilitado por el Dr. J. Schrijver del Instituto
Astronómico de Utrecht. La técnica de deconvolución empleada



por este último está descripta en el Apéndice A de Svestka et
al. C1983).

2.2. - La emisión. observada por el HXIS

Las lineas espectrales más energéticas observadas en rayos

X son las de la serie de Lyman del FeXXVI. El limite continuo

de esta serie esta en los 9.2 keV. proviniendo toda la

radiación por encima de esta energia del continuo libre-libre

Cbremsstrahlung) o libre-ligado. A medida que la energia

aumenta la contribución de la emisión libre-ligado decae en

relacion con la libre-libre CCulhaney Acton. 19703. siendo el

bremsstrahlung el mecanismo de emision en las decenas de keV.

En este rango y hasta unos pocos cientos de keV. en que la

velocidad de los electrones no es relativista. la fórmula para
la sección eficaz de bremsstrahlung es la de Bethe-Heitler:

1/2

2 21°C ln [1+C1—.e/E) ] (2.1)oa (8.El) = g a r ,2° 1414/5)"

donde a. r0. y m!ason la constante de estructura fina. el
radio clásico y la masa del electrón respectivamente. E es la

energia del fotón y E la del electrón incidente. Esta expresión

incluye todas las direcciones del electrón saliente y todas

direcciones y polarizaciones del fotón. Numericamente:

_ 7-9 10-25 ï z ln [1+C1—s/EZJ "2
2 —1[cm keV 1.9 E 1/21-Ci-s/EJ
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con s y E en keV. El factor EQ= 1.25 se ha agregado para tener

en cuenta las abundancias solares (Allen. 1973). Para E S s, oB
es cero, resultado obvio del hecho de que un electrón de cierta
energia no puede ser responsable de la emisión de un fotón con

energia mayor.

Para poder usar la emisión observada como diagnóstico de

las caracteristicas de la población electrónica que le da

origen. se deben hacer suposiciones acerca de la interacción de

los electrones con su medio ambiente. En general. hay dos

situaciones en las que pueden encontrarse los electrones; en la

primera tienen energias mucho mayores que la energia térmica

media del plasma de fondo y en la segunda forman parte de una

distribución maxwelliana de alta temperatura. Estas dos

alternativas dan lugar a la formulación en la literatura de dos

modelos de fuente para la emisión impulsiva en rayos X duros:

el modelo no térmico y el modelo térmico Cver sección 2.2.3).

2.2.1.- Bremsstrahlung no térmico

2.2.1.1.- Cálculo del espectro de electrones acelerados en

función del espectro en rayos X duros

Para determinar el flujo en rayos X duros, ICE) (fotones

cmú s_‘ keVúD. observado en la Tierra debido a bremsstrahlung

por inyección de un haz de electrones supratermicos con un

espectro FCE3 (electrones s—1keVú), se debe especificar eno

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 último los

electrones son frenados por completo, o dicho de otra forma

termalizados. en 1a fuente emisora. Esta termalización puede

deberse. por ejemplo, a colisiones Coulombianas con los

electrones del medio ambiente. Se considerara primero el caso

de blanco delgado. ICs) resulta:

. 0.)

I Cs) = -—E—;—I FCE D onCs.E) dE (2.2)
delgado 471.1? 8 o

donde R = 1 UA. N'= J" n¿Cz) dz (cm-2) es lo que se define como
fuente

la densidad de columna de la fuente observada y niCz) es la
densidad de protones en función de la distancia a lo largo del
camino del electrón.

La expresión (2.2) vale también para una situación de

blanco grueso si se identifica FCE°Dno como el espectro
inyectado, sino como el promediado FCE) sobre el túanco. La

relación entre FCEODy FCE) se obtiene considerando las
perdidas de energia sufridas por los electrones; para

situaciones simples éstas se pueden representar como:

¿E- = —oca) n. vCEZ)E (2.3)dt E t

donde OEes la sección eficaz de perdida de energia.

El número de fotones emitidos por unidad de energia,

centrada en s. por un electrón con E inicial es:
O
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m (¿.803 = Í"z nuca) o (5.ECtDD VCECtDDdt
t‘CE = EO) ‘ '

cambiando la variable de integración de t a E con (2.3). se

obtiene una expresión que resulta independiente de la densidad
en el blanco:

E o Cs.E)a

mCs.E°) = f6 TUBE dE (2.4)

Luego Iwgfgo será la integral de (2.4) sobre la distribución
original FCEo):

1 m EO aBC€.E)

I Cc) = _———z—f 4fue") fs 1751.5. dEogrueso 4nR EO:
(2.5)

Considerando sólo perdidas de energia por colisiones
Coulombianas CEmslie. 1978):

a CE) = K (2.6)
E 2

E

con K = 2 n e4 lnA = 2.6 1043 keV2 cmz. donde e es la carga

del electrón y lnA es el logaritmo Coulombiano que se

considerará constante y z 20 en la corona. Sustituyendo (2.6)
en (2.5) se tiene:

E

1 Cs) = 1 f FCE > f ° E: aCe.E) dE dE (2.7)2 o n o
grueso 4flR K E°=€ 8

Comparando (3.7) con (3.2) se ve que la densidad de

columna efectiva N;f para blanco grueso está dada por:
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_ 1
of ‘ K a' 23.13")

B o

E

f ° El oBCsJ-z) dEa

Esta función se comporta aproximadamente como E: y corresponde
a la densidad de columna necesaria para frenar un electrón de

energia EOCEmslie. 1978):

E2
N' a: ° = e 10‘7 ¡a2 (2.8)of o2K

Luego. para aquellos blancos donde N'<< N'oí valdrá la
aproximación de blanco fino; mientras que. en caso contrario.

habrá que usar la expresión para blanco grueso.

Las ecuaciones integrales (2.2) y (2.7) relacionan el

espectro inyectado o función fuente al espectro observado o

función dato. BrownC1971) demostró que éstas se podian reducir

a la ecuación integral de Abel. siendo posible una inversión

analítica que da la funcion fuente en términos de las

propiedades de ICs). En este trabajo Brown encontró que la

forma de FCEODera una ley de potencias similar a lo que
mostraban los datos para ICs) Cpor ej. Hoyng et al.. 1976).

Procediendo en forma inversa se puede suponer una expresion

para FCEo) y calcular el ICC) resultante. Tomando FCEOJ = A EÏS

y reemplazando en C2.2) y (2.7) resulta:

— 2
N’ A k z o.)

I CE)=+ I E46+1)ln[———“—2—]dE(2.9)
delgado ¿UTE 6 8 o 1-(1-8/Eo)

1+c14/50) “z
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A k E z w E 1+C1—¿/E 3"z

I (e) =+ f E’‘Sf ° ln[——;‘_2—]dE(2.10)
grueso 4flR K s: S o s 1-(1-0/Eo) l

donde kn corresponde al factor numérico que multiplica a an.

La ecuación (2.9) es integrable y resulta:

v '_ 2 .
N A ka z m _ (6+1)

I (e) = ——————7¡11————f E (1-5/5 3’4’2 dE
delgado 4flR s Ó 8 o o o

realizando el cambio de variables x —s/Eo, se tiene:

o — 2

N A kn z BCó.1/2) É_ (6+1)" (2.11)
I Cc) = zdelgado 4flR ó

donde BCa.b) es la función beta completa que se puede escribir

en terminos de la función F como:

1
1 = a—1 __ b—4 = FCa) FCb)

B Ca,b. J; x C1 x) dx ——Fïzïsï——

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

duros corresponde a una ley de potencias de la forma:

ICe) = a 5’7 (2.12)

con indice espectral y —ó + 1 y



N’ A k E 2 ¡aq-1.12)
a = B" (2.13)

4nRz (¡z-1)

El cálculo de (2.10) es más complicado. pero invirtiendo

el orden de integración se obtiene una expresión integrable

que resul ta:

A BCzS-2.1/2)
I (a) = ——2— BHï 2——— ¿1-6 (2.14)

grueso 41'IR K ((5-1) ((5-2)

Nuevamente (8.14) es una ley de potencias con y = ó - 1 y

A _ z BCy-1.1/2)
a = ——z— kml z —————— (2.15)

4rd? K y (7-1)

Nótese que el indice espectral es menor en dos unidades

(el espectro es más duro) en el caso de blanco grueso que en el

de blanco delgado. Esto es una consecuencia de la forma de

oECE3, que resulta en un vaciamiento preferencial de los
electrones de baja energia y lleva a un espectro promediado

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

Las fórmulas C2.11) o C2.14) permiten inferir las

propiedades del flujo de electrones Clos parámetros A y <5) a

partir de los parámetros del espectro observado en rayos x

duros Ca y y), 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 fulguración. son el f1ujo de

electrones por encima de una dada energia arbi trari a.
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denominada energia de corte (Ed). y la potencia en el haz por
encima de ese mismo valor; o sea:

A 1°° — ó —ó —4
FCE D = f A E dE = ———————E [electrones s J (2.16)c E o o (6-1) c

O

oo
_ — Ó _ A 2-6 —4

PCECD—J'E A E dEo —W Ec [erg s J (2.17)

Reemplazando las expresiones numéricas para A y

escribiendo (2.16) y (2.17) en terminos de la intensidad

observada por el HXISen una dada banda con energia media e. se

tiene para el caso de blanco grueso:

39 2 ¡“(y-ua) ICs) _
F‘CEC)= 4.6 1o (¡z-1) —————— Ec? (2.18)

FCyD 8-7

PCE) =1.610’°LE FCE) (2.19)
c 7-1 c c

2.2.2.2.- Cálculo de la distribución de intensidad en rayos X

duros y de La deposición de energía de un haz de electrones a

lo largo de una estructura coronal

La distribución espacial de la emisión en rayos X duros,

debidc: a una haz de particulas con un espectro en ley de

potencias. ha sido calculada por Brown )r Mc Clymont C1975).

Müentras que Emijveman et al. C1983). han estimado la

deposición de energia por unidad de tiempo como función de 1a

densidad de columna atravesada por el haz. En base a los
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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 parámetros apropiados para

cada evento. Los resultados de este programa seran usados para

el análisis de la emisión en rayos X duros durante la fase

impulsiva de una de las fulguraciones estudiadas. Las bases del

cálculo son las siguientes:

a) El espectro del haz de electrones es de la forma FCE3=AE—ó.

b) Los electrones son acelerados en un punto dado del "loop" y

viajan a lo largo de las lineas de campomagnético. es decir no

son dispersados.

c) El único mecanismo de pérdidas considerado son las

colisiones Coulombianascon los electrones del medio ambiente.

d) La densidad y temperatura del "loop" (no. To) son uniformes
a lo largo de éste.

e) En la base del arco se supone una pseudocromósfera con

densidad y temperatura uniforme Cnc. Tc).
f) Se desprecian efectos colectivos que pueden ser importantes

cuando el haz atraviesa arcos de baJa densidad CVlahos y

Rowland. 1984).

Las perdidas de energia por colisiones que llevan a la

degradación o frenado del haz están dadas (Brown y Mc Clymont.

1975) por:

dE KN' 1/2 1FCE,N’) = FCE.0) —° = chc1+2—> )—————— (2.20)
o dE E KN' 1/2(1+2 3

E:2
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donde se ha usado la relación:

Ez:5: -2KN' (2.21)

para colisiones Coulombianas. Esta última es básicamente (2.8)
con E x O.

La intensidad dICCD/dz (fotones cm_Els_‘ keV-Ï) observada

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

será, reemplazando en (2.2):

. — 2dICs) k z nCN') A m . 1/2

= DH f E-óC1+2KN )—ó+1/2ln 1+C1-c/E) ] dEe E 1/2dz grueso. 4111226 —C1 —€/ED

donde n = no: ni= cte. Haciendo el cambio de variables x = s/E.
la expresión anterior se puede escribir como:

dICs) k E 2 nCN') A BCó.1/2) KN’
______ = a" HC
dz ¿5+1 ó sz

donde H es la función integral definida por Brown y Mc Clymont

.ó) (2.22)
2

grueso ¿INR

como:

ó 1 ó 1 2 C—ó+1) 1+c1—x>“2
HCB.6) = —————— x ‘ C1+2fixD 2 ln[————_-—- dx3054/23 Io 1_Cl_x)1/2

con fi = K N’/ sz. Esta función da información sobre la fracción

emitida por blanco grueso en función de la posición. la

condición de blanco delgado corresponde a pequeñas pérdidas de

energia C2 K N’« 5;) o sea fi « 1 y HCfi.ó) z 1. de donde se

reobtiene la expresión (2.11).



El programa. calcula. la emdsión para una energia s por

unidad de longitud. tomada igual a 1 pixel del HXIS. como una

fracción de la emisión total de blanco grueso a esa energia.

Esta última está dada por:

2
BH ï A BCó, 1 xa) ooI Cc) = HCfi.ó) dN" (2.233

grueso 411122 ¿6+1 <5 J‘N’ :0

El cálculo de la deposición de energia a lo largo del

"loop" se basa en el trabajo de DuiJveman eL al. C1983). Se

define un parámetro )r = N'/ Ni. donde N; es la longitud de

frenado de electrones con energia E1 que se obtiene de (2.21),
resultando la potencia depositada a una densidad de columna N'

por el haz:

l - B (6/2.1/2) para y S 1
PCN’)= ——°— y—ó/2{ y carB Có/B.1/2) para y > 1

donde P; es la potencia en el haz por unidad de área. esta se
determina a partir de (2.19) y un valor para la sección del

arco que se deduce de las imágenes. y By es la función beta
incompleta:

Y _ _
B Ca.b) = f xa 1 C1-x3b 1 dxy O

Las expresiones (2.223. (2.23) y (2.24) se calculan

numéricamente con métodos de integración usuales. Los

parámetros de entrada al programa son y. la intensidad

observada en una dada banda de energia C85 o BG) y la densidad.
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área y longitud del "loop" que se obtienen de las imágenes. Con

estos datos ó se toma como y + 1 y A se deduce de las

relaciones clásicas de blanco grueso (fundamentalmente (2.18))

para varios valores de Ec; ésto significa que se supone que
todos los electrones del haz permanecen en el "loop" y

eventualmente se frenan en este o en la cromósfera.

2.2.2.- Bremsstrahlung térmico

2.2.2.1.- Cálculo de la temperatura y medida de emisión de la

fuente.

En estetcaso la fuente productora de rayos x duros es una

masa de gas con temperatura electrónica T. 2 10s K. Suponiendo

que esta fuente tiene un volumen V y una densidad uniforme na
de electrones con una distribución maxwelliana de velocidades.

la intensidad debida a bremsstrahlung por interacción de estos

electrones con los protones frios del medio ambiente (con

densidad nt uniforme) está dada por:

0)

I (e) = nt v IEIECED VCED OBCs,E) dE

donde:

2 n
¡ECED = ——————:——37ïqu e- E/kTe (electrones cm-akeV—fl

í; (k To)

es la maxwelliana en función de la energia. vCE) es la

velocidad de los electrones. k es la constante de Boltzmann y
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kTo está dada en keV. Luego. integrando y haciendo el cambio de
variables E =sC1+x3. se tiene en fotones sú keVd:

1/2
I C5) = 7.9 10-25 ——8—— ï 2 Cn n_V) 1- e-e/kT

T! mo k To o L 8
o gcs/kT°)

o.) e-axdonde gCa) = dx es una función que varia1/2o [x C1+x) J

lentamente con a. Desprociando este factor. la expresión

anterior sa puede escribir como:

I Cs) = D+- e_ S/kTo (2.25)1/2e T
0

—25—e 8 i/z -42—e 9 —4 1/2
siendoD= 7.9 10 z = 5.7 10 z [cms K J0

e Y = n32 V [cm-SJ Co Y = fnJHdV) es lo que se define como la

medida de emisión de la fuente. En general n,Lal n. = n y por lo
tanto, Y = nz V.

Si por otra parte se conoce la intensidad ICs) para dos

energias distintas. e y sz. del cociente de éstas se puede
obtener una expresión independiente de Y:

ICEz) [81]—C8—S)k/T—— = e e z 1 eIC: ) 2
1

de donde '1'oresulta:

ez — ¿1

T. = et IC:‘)kln[[s]1(s)]
2 2



Con esta última se calcula la medida de emisión y. estimando el

volumen de la región emisora. a partir de las imágenes. se

obtiene un valor para la densidad de la zona.

El desarrollo presentado. hecho a modo de ejemplo, es

válido para el rango de energias en donde sólo tiene

importancia el continuo de bremsstrahlung. En el rango de

energias menores observado por el HXIS(3.5 keV < ¿'< 10 keV).

donde las temperaturas tipicas" son a 107 K. no sólo es

importante la emisión continua sino que hay emisión en lineas.

En este caso. asi como también en el rango de mayor energia, se

utilizan en la práctica los resultados del programa de

predicción de contaJes CCRPP- Van Beek et 31.. 1981; Mewe y

Gronenschild. 1981). Este programa tiene en cuenta (para un

plasma de caracteristicas solares y en un rango de temperatura

entre 5 106 y 500 106 K) todas las contribuciones posibles a la

emisión. convoluciona estos datos con el perfil instrumental y

predice el número de cuentas que. para una dada To e Y. se
deberian observar en las distintas bandas del HXIS. Teniendo

los datos observados. se procede en forma inversa y se

encuentra T6 e Y con las tablas del CRPP. En la Tabla 2.2 se
listan las cuentas por segundo predichas en Bl y BB para una

fuente puntual con Y = 10‘7cm'3 y 5 106K s T°< 500 1ocs K.



TABLA 2.2

Cuentas por segundo predichas en las bandas 1 y 5

- IC10 K)

5.

7.
10.
15.
19.
Nm

OC)O(DO(D0‘dH(DQ‘“F‘OF‘On)O

30.
41.
50.
50.
75.
86.
99.

151.

Bl
Ccts.

O.

O.

1.
3.
6.

10.
13.
18.
21.
24.
27.
28.
29.
32.
33.
33.
33.
32.

5-1

022
231

020
870
990
300
300
700
600
200
100
600
800
800
900
800
300
600

D Ccts.

1

32.
44.
se.

111.

154.
192.
217.
228.

050?.099

ú
BB

s_‘)

03
22
75
22
05

.80
OO

30
10

OO

00

OO

OO

OO

* Los números que no se listan están porinstrumental.
debajo del fondo

2.2.3.— Modelos de fuente para la emisión en rayos X duros

Comose dijo anteriormente.

de los rayos X duros (por eJ.

las observaciones en el rango

Hoyng eL al..1976; Dennis. 1985)

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

electrones acelerados en algún punto del "loop“.los que luego

se frenan por colisiones con las particulas del medio en la

región fuente. Sin embargo, la interpretación de las
observaciones sólo en base a este modelose enfrenta con varios

problemas.

Dado que para un electrón acelerado. la relación de la

energia radiada a la energia perdida (principalmente por
colisiones electrón-electrón) aumenta como función de la

profundidad. de la columna de plasma que atraviesa, la

eficiencia de radiación es mayor para el caso de blanco grueso

que para el de blanco delgado. Esta eficiencia. suponiendo

blanco grueso, para un electrón tipico de 25 keV es de 2 10-5;

por lo que la interpretación no térmica de las observaciones

exige la aceleración de un gran número de electrones

C: 103óelectrones s-Ï) y potencias muy altas en el haz

C: 1029 ergs sd) en los eventos más grandes (Hoyng et al.

1976; Lin y Hudson, 1976). La energia en electrones acelerados

comprende. de esta manera. una fracción importante de toda la

energia liberada durante la fulguración. no habiendo ningún

mecanismode liberación de energia que pueda explicar una razón

de energia en particulas aceleradas a energia en calentamiento

del plasma tan alta comola requerida en algunos casos (Smith.
1980).

Como se dijo anteriormente. el número de electrones
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aoacelerados por segundo puede alcanzar valores de 2 10 y. en

este caso, la corriente generada a lo largo de un "loop" de

área tipica (ag 1017 ent-2) daria lugar a un campo magnético

excesivamente alto C2 10a G) para la corona. Este problema se

soluciona postulando la existencia de una corriente de retorno

provista por los electrones del plasma ambiente que apantalla

l a cor r i ente del haz . La pr i mera. en una si tuaci ón

estacionaria. debe ser tal que permanezcaestable frente a la

generación de microinestabilidades Cver por eJ; Kaplan y

Tsytovi tch. 1973; Mannheimer. 19'77); es deci r:

v < f c C2. 26)
r e

donde vr y cn son la velocidad de la corriente de retorno y la
del sonido iónica respectivamente y f depende de la relación

To/ T.L en el "l oop" CFr i ed y Goul d . 1961 ; Ki ndel y Kennel .

1971). Los valores tipicos para f son:

20.0. T = T.
O l.

f = 8.0. T = 3 T,
O l.

2.7, T = 10 T_
O |.

Como. en una situación estacionaria. FCE) A-1 = n vr con n

y A la densidad y el área del "loop"; la condición de

estabilidad da un limite inferior para n que. si TJ; Ti.
resulta:

FCE D
C

n > 1/2 C2. 27)
0.5 CkTo/me) A



En el modelo térmico. la fuente emisora en rayos X duros

es una región de muy alta temperatura C2 5 108K) que se supone

ubicada en la parte superior del "loop". Si bien la expresión

(2.25) para ICs) en el caso isotermico no es una ley de

potencias. Emslie y Brown C1980) han demostrado que si la

temperatura no es uniforme en toda la fuente la expresión de

ICE) se aproxima a la forma (2.12).

En principio, este modeloes más eficiente que el anterior

en cuanto al aprovechamiento de la energia para la emisión de

rayos X. ya que todos los electrones en la fuente estan a una

temperatura similar y no hay perdidas de energia por colisiones

electrón-electrón. Kahler C1971 a, b) señaló) que. para este

tipo de fuente. las pérdidas por conducción serian 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. C1979) y Smith y Lilliequist C1979). Estos

aut0res señalaron que, comoconsecuencia del largo camino libre

medio de los electrones en la fuente. éstos comienzan a escapar

libremente hacia el plasma más frio de los alrededores. El

campo eléctrico producido por la separación de cargas puede

inducir una corriente- inversa de los electrones del plasma

ambiente (igual que en el caso no termico). Pero dado que

To» "Ti en el plasma corriente abajo f a 1 (ver expresión

(2.26)) y. como ce es un factor (nu/m°)hq menor que 1a
velocidad térmica electrónica. en estas condiciones el flujo de



los electrones de la fuente da lugar a la generación de ondas
iónico-acústicas. La frecuet ia de colisiones de los electrones

aumenta por la presencia de los plasmones y su camino libre

medio se reduce sustancialmente. frentes iónico acústicos

Cdesplazándose a a ce) confinan a los electrones de la fuente y

el flujo de calor se_limita a su valor anómalo CMannheimer.
1977; Smith y Lilliequist. 1979):

Q 2 n k T c (2.28)
0 Oan

Los electrones de más alta energia de la distribución

maxwelliana pueden escapar a través de los frentes (Emslie.

1981) y producir emisión en rayos X duros en la base de los

"loops" de acuerdo con las observaciones.

La Figura 2.4 esquematiza ambos modelos bajo la suposición

de que la fuente de liberación primaria de energia se encuentra

en la parte superior del arco; mientras que la 2.5 señala las

diferencias en la distribución espacial de la emisión en rayos

x duros que se desprende de cada uno de ellos. El modelo no

termico muestra una estructura inicial con bases mas brillantes

que el resto del "loop" y el termico. por el contrario. exhibe

inicialmente una región central más brillante que las bases.

Estas caracteristicas parecen en principio ofrecer una manera

de poder discriminar entre ambos casos; pero, tanto por

limitaciones instrumentales (Machado et a1., 1985) como por

consideraciones teóricas (Vlahos et al.. 1986), una distinción

tan marcada entre ambos es altamente improbable.
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Fi gur a. 2. 4. - Comparación entre el modelo no tel-mico y
térmico. Jïm.coresponde a 1a corriente de retorno y Jcflt
a la corriente critica por encima de la cual se genera
tur bul enci a. Reproduci do de Tandberg-Hanssen y Emsli e
C1988);

É É
N’T T

Figura 2.5.- Esquemade, 1a distribución espacial de la
emisión en rayos x duros de acuerdo a las predicciones de
cada modelo. N-T no térmico, T térmico.
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CAPITULO 3

FULGURACIONES DE Dos BANDAS

En este capitulo se analizarán las observaciones obtenidas

por el HXISpara 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 SMMcomo por los

programas de observación coordinados desde tierra. Con respecto

a la segunda, el banco de datos no es tan amplio y,

básicamenter se ha estudiado la evolución de los arcos
Cpost)fulguración.

Del análisis de estos eventos se presenta una explicación

posible a la fenomenologia observada en rayos X blandos y

duros, set estudia el balance de energia de las estructuras

identificadas durante la fase impulsiva y se nuestra que la
emision en rayos X duros. en distintas fases del evento. es

compatible con los dos modelos de fuente descriptos en el

Capitulo 2.

3.1.- La fulguracidh dinámica del 21 de mayo de 1980

3.1.1.“ Introduccióh

La fulguración del 21 de mayo de 1980 se desarrolló en la

región activa CAR)2456 Cnúmero de NOAA.Boulder) ubicada en la
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posición 813 015 del disco solar. Este evento fue clasificado

como de importancia BB en Ha y X1 en rayos x. En esta sección
se hará referencia a las observaciones analizadas en otros

trabajos que resultan relevantes para el estudio realizado.

Los datos del campo magnético de AR 2456 (Harvey. 1983 

Fig. 3.1 a y b) corresponden a magnetogramas longitudinales

obtenidos en el Kitt Peak National Observatory CKPNOD;en este

caso no se poseen observaciones confiables del campo magnético

transversal. Estos datos muestran que hacia las 20:20 TUdel 21

de mayo aparece flujo dipolar nuevo al SO de la linea de B = O

(comparar Fig. 3.1 a con 3.1 b).

Desde aproximadamente 2 dias antes del evento. Schadee et

al. C1983D'encuentran emisión en la Bl del campo grueso del

HXISa lo largo del canal del filamento de la región activa.

Esta emisión. que comienzaa ser estadísticamente significativa

en el campo fino hacia las 20:45 TU del 21 de mayo, muestra un

núcleo en una zona que se corresponde aproximadamente con el

nuevo dipolo Cver Fig. 3.1 c y d). Hoyng et al. C1981)

analizaron la evolución de este evento a partir de su fase

impulsiva; estos autores detectan por primera vez en esta

fulguración la presencia de abrillantamientos en rayos X duros

en las bases de los "loops".

Respecto a las observaciones en Ha, los datos de los
observatorios de Boulder y de Holloman muestran que dos horas
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Figura 3.1.- a) Magnetogramalongitudinal obtenido a las
16:25 TU del 21 de mayo de 1980, la zona más clara
corresponde a la polaridad positiva y la más oscura a la
negativa. b') Idem a) a las 20:20 TU, 1 señala el flujo
positivo nuevo y 2 el negativo. c) Imagen del campo fino
del HXIS obtenida en 81+82 entre las 20: 48: 03 TU y las
20:53:17 TU, los contorno;i corresponden al 90%, 75%. 50% y
85% del máximo C0.‘3 cts s D. d) Supex‘posición de b) y c).

¿’m un“ ,



antes del inicio de la fulguración aparece una torsión en el

filamento. aproximadamente en el mismo lugar en el que se

encuentra la región mas intensa en rayos X blandos (Harvey.

1983). Hacia las 20: 53 TU el filamento se parte en dos

secciones y a continuación varias zonas alcanzan su máxima

intensidad en Hol Ca:20:54:50 TU); éstas coinciden dentro de
2 8" con las más brillantes en rayos x duros del HXISCHoynget

al. , 1981). El filamento desaparece de las fotografias debido a

la presencia de los "loops" y de las bandas en emisión,

reapareciendo fragmentado en la misma posición una vez

finalizada la fulguración (ver Fig. 1 c de Mc Cabe et al.,
1986) .

Desde la 0:00 TU hasta las 6:00 TU del 22 de mayo el

fotómetro de luz zodiacal a bordo del Helios A detecta un

transitorio coronal en dirección a la fulguración (Jackson,

1985). Este último también es observado por el coronógrafo

NEL-Solwind a bordo del P78-1 CMCCabe et al. . 1986).

3.1.2. - Análisis espacio-temporal de la. emisio’n en rayos X

En esta sección se describirá la emisión observada por el

HXISen el periodo comprendido entre las 20:45 TU y las 21:35

TUdel 21 de mayo. A partir de este momentose hará referencia

a los datos de las bandas bajas del instrumento CBl. Ba o 83)

como rayos X blandos CRXB); mientras que rayos X duros CRXD)

corresponderá a las bandas al tas CB4. BB o BG. generalmente a
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la suma de estas dos últimas) o a la emisión observada por el

HEM en 85.

En la Figura 3.2 se muestra la curva de luz

correspondiente al HEM.En esta gráfica se identifica la

presencia de una fase impulsiva que comienza a las 20:55 TU y

comprende dos picos principales, uno a las a 20:55:44 TUy otro

a las 2 20:56:12 TU. Esta va seguida por una fase gradual larga

que se extiende a partir de las 20:57:10 TUy en la que también

se observan varios picos de emisión. Al periodo previo al

aumento impulsivo del HEMse lo considerará como la fase de

prefulguración. En la Figura 3.3 se muestran las curvas de luz

observadas por el HXRBS¡en distintos rangos de energia. El

comportamiento temporal general a bajas energias es similar al

detectado por el HEM. En la primera curva se han señalado

cuatro picos; los dos primeros se corresponden con los

mencionados arriba. mientras que el 3° y el 4o se observan a

las 20:57:37 y 20:59:35 TU. Sólo la fase impulsiva aparece bien

definida en la última curva; estos datos. facilitados por el

Dr. B. Dennis, señalan que el espectro en rayos )( duros se

suaviza con el tiempo Cel indice y aumenta).

En la Figura 3.4 a-e se muestra una serie de isofotas

obtenidas con 2 lO s de integración. A partir de las imágenes

se observa que:

a) Durante la fase de prefulguración la emisión en RXBse

concentra a lo largo del canal del filamento con un máximo en
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el pixel 350 CFig. 3.1 c). En este periodo la emisión en RXD

proviene de la núsma zona pero su intensidad no es

estadisticamente significativa. En esta fase el tiempo minimo

de integración para obtener una imagen confiable es de a 130 s.

b) Al inicio de la fase impulsiva la emisión en RXBse expande

hacia el N y el O. mientras que en RXDproviene de dos zonas

bien definidas extendiéndose hacia el N. Estas están ubicadas

en los pixels 350 y 412 y la extensión en el 370 CFig. 3.4 b).

c) En ambos picos del HEMla emisión en RXDse ubica en los

pixels mencionados arriba abarcando también a sus vecinos. Se

llamará A a la zona que comprende los pixels 330 y 350. B al

412 y (Z a. los pixels 370. 371 y 352 CFig. 3.4 c3. Nótese

también la presencia de emisión difusa en RXDrodeando a estas

tres zonas. En este momentoel máximoen RXBse encuentra entre

A y C.

d) Durante la fase gradual el máximo en RXBy RXDse ubica en

los pixels 368 y 384. Luego. ambos se corren en la dirección

S-SO hasta ubicarse en los pixels 367 y 383 CFig. 3.4 d y e).

La descripción hecha en base a los contornos se puede

seguir en las curvas de luz de los pixels individuales CFig.

3.5 y 3.6). En RXD. los picos de la fase impulsiva aparecen

bien marcados en los pixels de las zonas A. B y C; mientras que

el 3o y el 4o corresponden al momento de aumento y máximo de la

emisión en los pixels 368 y 384. El 398 se comporta

aproximadamente igual que éstos. pero dado que posee una
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721:31:09 L2.7cs’1

Figura 3.4.- Isofotas en Bl (columna izquierda) y BB+BB
(c201umna derecha). Los contornos corresponden a1 907.. 757..
50%, 257., 107. y 57. del brillo máximo; este valor se indica
en el margen superior derecho. El número de la izquierda
corresponde al tiempo promedio de cada integración. La
figura superior derecha muestra la numeración de los
pi xel s del HXIS. l a 11nea neutra l ongi Ludi nal y.
aproximadamente, la zona del flujo emergente.
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Figura 3.5.- Curvas de luz de pixels individuales en
85486. En cada gráfico se indica su numeración en el campo
instrumental. La escala vertical varia entre O y 10 cLs
s . La escala horizontal comienza a las 20:53 TU y cada
división equivale a 5 m. Estos gráficos fueron obtenidos
a partir de las imágenes indi viduales Cintegraciones de 2
5 s3y las barras graficadas corresponden al error
estadístico. Se han señalado los 4 picos marcados en la
cur va del HXRBS.
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ganancia anómala C= 1.04) que desplaza el limite de sus bandas

de energia hacia valores menores, es posible que su intensidad

en RXDse 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 dirección S-SO del campo

comienza a crecer y alcanza el máximo cada vez más tarde. Se

señala que para determinar los pixels que corresponden a cada

zona se tiene en cuenta. no sólo la evolución de las curvas de

luz y los contornos. sino también la de la temperatura y medida

de la emisión de los pixels individuales.

En estudios anteriores CHoynget al. .1981; Duijveman et

al. 1988) se encuentran abrillantamientos concentrados en RXD

en las zonas A, B y C. Sin embargo, no se los observa

simultaneamente; durante el primer pico del HEMaparecen A y B.

mientras que durante el segundo A y C (ver Fig. 4 de Hoyng et

al. 1981). En contraposición. de este análisis se puede

inferir que las tres zonas brillan en ambospicos dentro de los

5 s de integración con que fueron obtenidas las curvas de luz

individuales. De estas últimas resulta evidente que en los

pixels de la zona C los picos no son igualmente brillantes y

que. además. su intensidad es inferior a los de A y B. Este es

el motivo por el cual, dependiendo del intervalo de integración

empleado. la zona C no aparece simultáneamente con B. Por otra

parte, ambos picos se observan en B. En la Figura 3.7 a se

muestran contornos en RXDpara el mismo tiempo e intervalo de
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integración en el que Hoyng et al. (19813 observan a A y B;

mientras que en la 3.7 b se puede ver la misma imagen

deconvolucionada, en ésta aparece 1a zona C.

20:55:57 2.3 cs"

Figura 3.7.- a) Imagen en 85+Bó obtenida con :2 30 s de
integracion. Los contornos corresponden a los mismos
porcentajes del máximoque en la Fig. 3.4; este último se
indica. Junto con el tiempo promedio de la integración, en
la parte superior de la figura. b) La misma imagen

deconvoiucionada. Orientación 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 Cver

curvas del HXRBSD,los que dan lugar al efecto de transmisión a

lo largo del colimador. Con el objeto de establecer si la

emisión difusa está por encima de este fondo se estima su valor
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de la siguiente forma: se determdna en una integración 1a

cantidad de veces m que un pixel fuera de la zona de la

fulguración es transmitido a lo largo de las n imágenes

individuales consideradas. se multiplican las cuentas totales

en cada pixel por n/m y se promedian los valores asi obtenidos

sobre esta zona. El fondo instrumental durante los picos

impulsivos resulta ser de 2 0.4 cts s_1 pixeld. tudo que el

contorno que rodea a A. B y C en la Figura 3.4 c es mayor que

este valor en un 50%. se considera que esta emisión difusa es

real. Los datos en RXDdurante los picos impulsivos serán

corregidos teniendo en cuenta la contribución de este fondo.

3.1.3.- Interpretacioh de las observaciones

La fase de prefulguración descripta es consistente con el

modelo de circuitos de Martens y Kuin C1988). Este sugiere que

la energia liberada en la lámina de corriente formada por

debajo del filamento. puede dar lugar a una zona de emisión a

alturas coronales a lo largo del núsmo (ver Fig. 1.12) como

muestran los datos. Por otra parte. este modelo puede explicar

la presencia de la zona de emisión difusa que rodea a A. B y C

durante 1a fase impulsiva y que. de acuerdo con su geometria.

se debe al impacto de las particulas aceleradas en 1a lámina en

las bases de la arcada formada por debajo de esta. Sin embargo,

el modelo no predice la concentración de la emisión en RXDen

A. B y C; se puede argumentar que en A la intensidad es mayor

que en el resto de la zona ya que la curvatura dei filamento
favorece la incidencia de particulas en esa región. pero B y C
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no pueden deberse a este efecto.

Una explicación posible a la presencia de A, B y C en RXD.

sustentada también por las observaciones de campo magnético y

de Haldescriptas. es que debido a la interacción del dipolo
emergente (cuya posición coincide con A) con dos estructuras

magnéticas preexistentes CL1 y L2. ubicadas entre A. B y C) se

aceleran particulas las que 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 área 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

Cla de L2) respectivamente. Un modelo como el del flujo

emergente (Heyvaerts et al., 1977) o. en realidad. cualquier

otro que postule la interacción de estructuras magnéticas como

disparador de la fulguración estaria de acuerdo con estas
observaciones.

La evolución espacial en la dirección S-SO de la emisión

durante la fase gradual indica. dada la posición de la

fulguración en el disco solar. que esta se origina a alturas

coronales cada vez mayores. Este aspecto es consistente con los

modelos para fulguraciones de dos bandas, por ej. Kopp y

Pneuman C1976) y todos aquellos basados en su idea. Los datos

en Hu para este evento señalan. sin embargo. que sólo
desaparece una parte del filamento. Se puede considerar que

este se eleva como un todo dando origen a la evolución
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cromosférica de la fulguración (bandas en Ha) comopredicen los
modelos. mientras que la eyección de parte de su masa

explicaría la evolución 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 modificación de la

configuración magnética original al emerger el nuevo dipolo.

3.1.3.1 —La fase de prejulguraciofi y la emisióï difusa durante

la fase impulsiva.

Según el modelo de circuitos de Martens y Kuin C1988) para

fulguraciones de dos bandas, la lámina de corriente comienza a

desarrollarse varias horas antes de la fase impulsiva

explicando la presencia de una fase de prefulguración. Teniendo

en cuenta las observaciones descriptas se estimará si. en

órdenes de magnitud. la potencia liberada en esta fase durante

la fulguración del 21 de mayopuede provenir de la disipación

de la corriente C11) que circula en la lámina. Para este
cálculo se seguirá el trabajo de Martens C1988) y se tomarán

como valores aproximados para el ancho Ca) y el alto (Bb) de la

lámina los publicados por este autor para la fulguración del 16

de mayo de 1981. El único parámetro 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

obtendrá de observaciones del evento analizado en otros rangos

de energia.
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Dado que durante la fase de prefulguración la emisión

observada por el HXIS en RXDes débil. lo que limita la

significación estadistica del análisis directo. se comenzara
calculando el valor de la corriente a partir de la emisión

difusa durante la fase impulsiva. Luego, se inferirá su valor

durante la fase de prefulguración aplicando simples factores de
escala a los datos obtenidos por el HXRBS.Se trabajara con los

datos de BS donde el número de cuentas es más 'alto y. por

consiguiente, menorel error estadistico.

El número de cts su1 en BB para la zona difusa. que abarca

un total de 85 pixel. es de 9.5 durante el primer pico de la
fase impulsiva (20:55:44 TU). Con los factores de conversión de
la Tabla 2.1 se estima la intensidad en 19 keV Cvalor medio de

la energia en BB):

IC19 keV) = 54.15 fotones cm“2s" kev"

Haciendo la suposición de que esta emisión se debe a

bremsstrahlung no térmico por blanco grueso. se puede calcular

el numero de electrones acelerados por segundo necesario para

explicar esa intensidad. Para efectuar este calculo se debe dar

un valor para 7 y Ec. Dado que el valor de y que se puede
determinar con la intensidad en BBy BGes poco preciso. porque

se tienen sólo dos puntos para ajustarlo. se decide tomar

y = 4.4 de acuerdo con los datos del HXRBSa este tiempo. Como
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valor para Ec se tomará el limite inferior de la BBpor razones
puramente instrumentales. Luego. con la expresión (2.18):

FC16 keV) = 3.2 1036 electrones s-‘

Para calcular el valor de Il se seguirá el núsmo planteo
que Martens C1988). En este trabajo el autor parte de la

premisa básica de que, dado que la energia tipica (Ue) de los
electrones que producen la emisión en RXDdebe serucomparable

como minimo a la de los fotones que se están observando (por

ej. 19 keV), un electrón debe recorrer a lo largo de la lámina

una distancia (La) equivalente a la necesaria para adquirir esa
energia a expensas del campoeléctrico CE) presente y luego ser

expulsado; es decir:

U
l = —— (3.1)

donde e es la carga del electrón y se ha supuesto que la

energia inicial de este último es despreciable frente a la

final. Una vez hallado le. Martens propone, que Il se puede
determinar como el producto del número de particulas que

ingresa a la lámina por la carga e y un factor ¿OL-1. Este
último representa el hecho de que. a una seccion dada

transversal a la lámina. sólo puedencontribuir a la corriente

las particulas que hayan entrado a la misma dentro de una

longitud de aceleracion (te); las otras. o ya la han dejado o
entran por detrás de esa sección. Suponiendo que. por

conservación del número de particulas. debe ingresar a la
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lámina el mismo FC16keV) que debe salir de esta, Il será:

Il = Fc1s keV) e 1° L" (3.2)

Para estimar el valor de la longitud de aceleración es

necesario conocer E en la lamina. Según los modelos de

reconexión estacionaria Cver Vasyliunas, 19753 el E en la

región de difusión se puede estimar como:

donde c es la velocidad de la 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 expresión anterior es la ley de

Ohmplanteada en la región externa a la de difusión. donde se

supone conductividad infinita. y la geometria es similar a la

de la Figura 1.14 con X normal a É y E a lo largo de la lámina.

De acuerdo a la imagen del proceso de reconexión en las

fulguraciones dinámicas. los bordes precedentes de las bandas

en Holdefinen la intersección instantánea de las lineas de
campo (que convergen en la región de difusión) y 1a cromosfera

y. por otra parte. su separación creciente refleja el arrastre
del flujo magnético hacia la lámina. Forbes y Priest C1984) han

propuesto que una forma simple de estimar E. a partir de datos

observables. es:

109



donde v es la velocidad medida de separación de las bandas y
l‘

B es la componente normal del campo fotosférico en su limite
FI

precedente. Usando esta aproximación, independiente de

parámetros coronales pero completamente dependiente de un
1 a lasmodelo. Poletto y Kopp C1986) encuentran que E a 3 V cm

21:05 TU para esta fulguración. Se tomará este mismo valor a

distintos tiempos ya que no se poseen datos anteriores que

permitan una mejor estimación. El valor de E determinado para

la fase impulsiva de la fulguración del 16 de mayoes de

2 2 V cm-1 CMartens. 1988). Un campo eléctrico de esta

magnitud puede claramente acelerar particulas a muy altas

energias en distancias cortas; sobre todo si se tiene en cuenta

que resulta cinco órdenes de magnitud mayor que el campo
. —o -1 -5 -1 .

de Dreicer (ED: 8 10 no lnA T; = 2 10 V cnl en ausenCia
. . . . 6 ¿o —a

de reSlSlLlVldad anómala. para Ta 2 20 10 K. n°2 10 cm
y lnA a 20 valores tipicos de fulguración). Mediciones de

campos electricos coronales. a partir del ensanchamiento por

efecto Stark en las lineas de Paschen del H para protuberancias
ten erupción. dan valores entre 5-10 V cm_ CFoukal et al..

1987).

Finalmente. con los valores determinados para E y

FC16keV), las expresiones (3.1) y (3.2) resultan:

z = 6.3 1o3 cm
O

I = 6.5 102° statamp

110



con L = 1.5 10“) cm para la longitud de la lámina; valor que.

de acuerdo con las predicciones del modelo. corresponde al

largo del contorno en RXBCFig. 3.1 c3.

Una forma de verificar la posibilidad de que esta
corriente circule a alturas coronales es determinar e] valor

del campo magnético inducido. Integrando la ley de Amperesobre

una superficie transversal a la lámina se encuentra que:

Ef: C?! I¿)/Cc b). donde Bt es la componente del campo que
invierte su’signo al atravesar la lámina y se ha despreciado su

ancho frente a su alto Cver Fig. 1.14). Con 2 b = 8 10a cm para

la fase impulsiva Bi z 170 G; valor que. dentro de los errores
involucrados. está de acuerdo con los esperados a alturas

coronales. Nótese que si no se hubiese considerado el factor

L°Ld. Bt hubiese resultado seis órdenes de magnitud mayor que
el valor estimado. Por lo tanto. si el mecanismode aceleracion

es tal como el que supone Martens C1988) se solucionaria uno de

los problemas con los que se enfrentan los modelos que proponen

aceleración de particulas a lo largo de estas estructuras

CHoyng. 1977; Spicer. 1983). Esencialmente, el trabajo de

Martens se basa en una analogia entre la lámina de corriente de

su modelo y la cola geomagnetica donde el regimen de

reconexión es netamente no colisional CSpeiser, 1965; Lyons y

Williaus. 1984). Nótese que ¿o resulta mucho menor que el
10

camino libre medio electrónico (Ao: LÉ/CBn ni e4 lnA) 2 10

cm. para los mismos valores tipicos anteriores y n_z no);l.
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aunque. debido a fenómenos colectivos. este puede ser varios

órdenes de magnitud menor (Martens, 1988).

En la Tabla 3.1 se listan los valores de T e Y para la

estructura de la Figura 3.1 c en la fase de prefulguración.
Estos han sido calculados con el CRPPa partir del cociente del

número de cts en Bl y B3 y, a menos que se indique lo

contrario, siempre se usarán estas bandas para su cálculo. El

error en estos parámetros se deriva a partir' del error

estadístico instrumental. Se señala. además. que siempre se

listarán en las tablas los tiempos promedio de cada

integración; ésta es de 2 130 s en este caso. El valor de la

energia térmica (EMT, ver Tabla 3.1) se estima como:

sw: 3 k Tu.)v Yu) f’v” c333

donde V es el volumen de la zona observada y se ha supuesto que
za 3n z ¡1: n y T = TI: T. El valor de V a 1.6 10 cm se

determina a partir de los contornos. considerando que esta
estructura tiene simetría cilindrica con un radio mediode

2 5.8 10a cm y una longitud L. De los datos de la Tabla 3.1 se

determina la potencia minima que es necesario proveer a la

estructura para explicar las observaciones, es decir: ¿Bum/At,
donde At es el intervalo total considerado. Esta última resulta

ser a 4.1 1026 erg s-Ï
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TABLA 3.1

Temperatura, medida de emisión y energia térmica durante
1a fase de prefulguración

TU T Y
a 46 —3 2%”

C10 K) C10 cm D C10 erg)

20:49:29 22 i 2 1.9 t 0.3 1.6 i 0.4
20:51:42 20 i 1 i i 0.3
20:53:52 22 i 1 8 0 i 0.6 i 0 3

Resta ahora calcular el valor de 1a potencia disipada por

efecto Joule en la lámina, ésta será:

y .2 1P =nIL Lcebaa’L

donde n' es la resistividad e Ii la corriente en la lámina en

la fase de prefulguración. Para estimar Ii se recurrirá a los
datos del HXRBScuya sensibilidad es mayor que la del HXIS. De

la curva de luz en el rango de menor energia y por consiguiente

mejor significación estadistica de la Figura 3.3, se observa

que la intensidad detectada por este instrumento resulta

aproximadamente dos órdenes de magnitud menor a las 2 20:52 TU

(valor nedio del intervalo considerado) que durante el pico

impulsivo. Haciendo la suposición lógica de que esta variación

de intensidad se debe a una disminución proporcional de la
18corriente en la lámina, se estima I' 2 6.5 10 statamp comol

valor medio en esta fase. Dadas las caracteristicas no

113



colisionales de la lámina de corriente, el valor de 17' estará

determinado por el tiempo durante el cual las particulas

permanecen en ella más que por el tiempo efectivo de

colisiones; a esta resistividad se le llama inercial CSpeiser.

1970; Duijveman et al. . 1981) y se calcula como:

n’ = Cm VD/ Cn e2 1 3 25.6 10-“ s0 0 e

donde m9 es la masa del electrón y v° la velocidad para
electrones de 19 keV. El parámetro a se toma 2 10 cm (Martens.

1988.) y se estima Bb 2 10lacm, a partir de la relación entre la

corriente en la lámina y su semialto (expresión (1.14))

suponiendo que ko no varia significativamente entre el pico

impulsivo y este instante. Con los parámetros estimados: P; 2
13.5 1026 erg s“, este valor está en buen acuerdo con el

obtenido a partir de las observaciones.

La lámina de corriente debe contribuir a la intensidad

observada en rayos X duros. Sin embargo. durante la fase de

prefulguración la emisión detectada por el HXRBSen las bandas

de mayor energia es demasiado débil como para permitir una

determinación significativa de y. Esto sugiere que la potencia

en particulas aceleradas es a lo sumo comparable a AEur/At en
este periodo. En cambio. durante la fase impulsiva. este efecto

podria ser el más importante CMartens y Kuin, 1988; Martens.

19883. A partir del valor de FC16 keV) se puede estimar la

potencia PC16keV) en el haz de electrones usando la expresión



(2.19) y compararla con la potencia disipada por efecto Joule

en la fase impulsiva (PJ). Los valores encontrados son:

PC16 keV) 2 1.6 1029 erg s"1 y PJ 2 7.9 1029 erg sd. Es

decir. la lámina de corriente puede también proveer la potencia

correspondiente a la emisión observada en rayos X duros en la

zona difusa.

Antes de finalizar esta sección se puntualiza que una

estructura de las dimensiones de la lámina propuesta por el

modelo Ca a 10 cm. b a 10a cm y L = 1.5 101o cm) no puede ser

observada por el HXIS. Es decir. para valores tipicos de

T 2 20 10" K y n 2 1o‘° cm_a CMartens. 1988). la intensidad

emitida por la misma en Bi estaria por debajo del fondo

instrumental. La única forma de verificar su existencia es. por

lo tanto. a través de los efectos de la liberación 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

C1988) es aplicable a la fase de prefulguración y explica

también la presencia de la zona de emisión difusa de la

fulguración del 21 de mayo de 1980.
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3.1.3.2.- Balance de energía en las estructuras coronales

durante La fase impulsiva

En esta sección se analizará el balance de energia de las

estructuras coronales L1 y L2. El principal objetivo de este

estudio es evaluar el grado de participación 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 fijados

por las observaciones. la necesidad o no de una"fuente de

energia adicional para cerrar el balance. Este análisis se

restringe a la fase impulsiva durante la cual Se pueden

identificar L1. L2 y sus bases cromosféricas CA. B )/ C) con

suficiente precisión. Luego de este periodo la emisión que

domina el campoinstrumental es la que proviene de estructuras

a mayor altura.

En las Figuras 3.8 y 3.9 se muestran las curvas de luz en

RXBy RXDpara las distintas zonas en cts s_1 pixel.1 a efectos

de comparación. Nótese que en RXDlas zonas que dominan la

emisión durante la fase impulsiva son las bases; mientras que

durante la fase gradual ésta se centra en la región de los

'1oops". Se observa también que A es la zona más brillante.

comparada con B y C. si se integra su emisión a lo largo del

tiempo. Estas caracteristicas distintivas de A. sumadas al

hecho de que su ubicación coincide con la zona en donde emergió

el dipolo. confirman que A no es sólo la región base común de

L1 y L2 sino una estructura magnética menor. Otro aspecto que
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Figura 3.8.- Intensidad en función del tiempo en B1 para
la distintas zonas. Estas curvas fueron obtenidas con
i nLegraci ones de z 28 s para di sminuir el errorestadi sti co.

se quiere señalar es que. dada la orientación de L1 respecto de

la linea neutra de campo magnético longitudinal. se puede

inferir la existencia de un apartamiento respecto de una

configl.1ración potencial en la región donde se desarrolló la

fu].gur aci ón.
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Figura 3.9.- Idem Fig. 3.8 en 85+BB. En las zonas A. B y C
no se diferencian los dos picos impulsi vos debido al
intervalo de integración empleado.

En las Figuras 3.10. 3.11. 3.12 y 3.13 se muestra la

evolución temporal de la temperatura y medida de emisión de las

zonas A. B. C y L1+L2. Estas curvas fueron obtenidas con el



mismo paso de integración que las anteriores. Se hace notar

que. si bien la topología de la emisión en RXDindica la

existencia de L1 y L2 como independientes, no se pueden

di s Lingui r en el campo del i nstr umento 1os pi xel s que

5 I-I I ‘r ‘I T I I I l I V Ï T I I I I I I I l Ï I I I I I

l. — _.

: ESTRUCTLRA A

3 _ Y(48) _

2 — _
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i .
1 y- —

t u

. I 4 .

0 I-I I l I 1

30 - ESTRUCTLRA A —

Z 1 (e)

20 - —
n 4

10 — —

n 4

0 I I l 1 1 n l l n l n n l l l n n l 4 l l 1 1 n n I 1

20 ¿8 2100 21:12 21 2L 21:36 TU

Fi gur-a 3. 10. - Temperatura en uni dades de 106K Ccur va
inferior) y medida de emisión en unidades de lO cm
(curva superior) para la estructura A.
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BASE B

Yl4m

30 —

20 

Figura 3.11.- Idem Fig. 3.10 para B.

corresponden a cada uno de ellos por separado. Se considerará.

entonces . que sus parámetros geométricos son di sti nLos de

acuerdo a las imágenes y se les asignará los mismos parámetros

fisicos. En la Tabla 3.2 se lisLan los valores para las áreas.



longitudes y volúmenes asignados a cada zona. El valor de la

longitud de L1 y L2 es la de un arco semicircular de radio

igual a la separación entre los puntos medios de los contornos

que definen sus bases y su área es la media entre las

BASE C

Y (48)

30

20

0 FIJ l l l I l l l l I I l l I I l I l l l l l l l l l.

ZOZLB 21100 21112 21221. 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 imágenes en 85+BGy a A, dado que lo

que observase

asigna un valor de L1 pixel)?

no es sólo la base común de los arcos, se le

indican con
más

20 bI I I I Ï ' V l I I I I I l I I I I I l I I I Ï I I I

15 - ESTRUCTURAS L1 YL2 —

' Y(48|

10 — —

5 - _
;.

L 1

l l 4

0 _l I l I I I V I : I I I I l I T Ï I I I I I I I : I ;

. 4

30 — ESTRUCTLRAS L1 Y L2 —

. 0.. .
' Tt6)

20 — 

. 4

10 h- 

I 42|...14¿.....1....114....1.
20.LB 21:00 21:12 21:21. 21:36 TU

Figura 3.13 - Idem Fig. 3.10 para L1+L2. Se
puntos l os val or es de LemperaLur a de l a r egi Ón
CalienLe en los "loops".
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En cuanto a la longitud de A. B y C. que corresponde a su

profundidad hacia la cromósfera. se adopta el valor propuesto

por De Jager C1986) Cver Tabla 3.2). Con estos parámetros se

pueden evaiuar las densidades (tomando n.= nf: n) para cada
zona a partir de la curva de medida de emisión. Estos valores

derivados se listan en la Tabla 3.3. se señala que para la base

A se ha tomado Y igual al valor medio de la medida de emisión

por pixel de B y C.

TABLA 3.2

Parámetros geométricos para las distintas estructuras

Longi tud Area Vol umen

1-1 4.5 1o°cm 3.3 10"an 1.5 1027cm3
L2 2.a 1o°cm 5.1 10‘7cm2 1.1 1027cm3
A 2. 9 lOacm 3. 4 10‘7cmz 1.0 1026cma

2.9 1o°cm 3.4 10‘7cm2 1.o 1026cma
c 2.9 10°cm 5.7 10‘7cm2 1.9 1026cm3

Las observaciones de esta fulguración 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 a1., 1984, 1985). Este corrimiento se

interpreta CAntonucci et al.. 1982; Antonucci y Dennis. 1983)

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 fuiguración

se transfiere a ia cromósfera. ya sea por conducción a partir



TABLA 3.3

Densidades para las distintas estructuras y valores para la
veloeidad de evaporación

ïU nA nB nC nL1+L2 v
c1o‘°cm’3) c1o7cm s")

.0

O

NN*‘H<3OF"‘Om¿hmwCDD*‘ñO(flw

20:56:12
20:56:41

’“O[Umm'flñ

fl

9.0.0.0.0PHN
QQ‘Jmm(Dhw

mo 01m ob

.‘¡P’ÏJÑÑP’Q’P’P’P’P’WFWÏ‘PP

womompwmmqmm WWF‘ÉDF’WPWÑÑÑQ’SÏ’PF‘P’WÏ‘PP mwmawuwomooxlwmmmpmmm P’P’P’P’P’ÑTJNÑÑWWÑQ’ÑWP’WPP moumwonqnmapmwomommp P’P’P’P’P’P’P’P’P’QWPPPP’NÏ’P

Np O mmm

N"4m

de una fuente de alta temperatura o por colisiones de

electrones acelerados con el plasma ambiente. dando lugar a un

flujo de nmterial llamado evaporación cromosférica (Neupert.

1968; Hudson. 1973; Sturrock. 1973). En la ecuación de balance

de energia para las estructuras L1 y L2 se tendrán en cuenta,

entonces. términos de pérdidas conductlvas y radiativas y una

fuente de energia neta que corresponde al flujo de nmterial
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cromosférico por las bases de los arcos. Se considerará en el

cálculo que en todos los casos T°= 1k: T y que el plasma está
confinado por el campomagnético a las estructuras L1 y L2. las

pérdidas conductivas transversales al campono serán tenidas en

cuenta ya que resultan despreciables. Las aproximaciones que se

harán para estimar cada uno de los términos de la ecuación de

balance de energia son las usuales en la literatura (Machado.

1983; Antonucci et al.. 1984). La ecuación resultante. una vez

integrada en el volumen de los arcos, es:

I.

_ f _ —

AE”: ft CPEV PC PR“) dt [erg] (3.4)
O

donde to y tf son el tiempo inicial y final en que se evalúa la
integral y los demás términos se detallan a continuación:

PC representa las perdidas conductivas cuya expresión.
usando la conductividad térmica clasica CSpitzer. 1962). se
reduce a:

Pc: 1.1 1o" T5/2—2%—A lerg s") (3.5)

donde EAT/Les el gradiente termico estimado como el cociente

entre la diferencia de temperatura de la zona más caliente de

L1 y L2 (ver Fig 3.13) y las bases CA. B o C según corresponda)

y una longitud CL/a) caracteristica para la variación de T

igual a la nútad del largo de LJ <3L2. T es la temperatura

media y A es el área de cada arco. La expresión (3.5) es válida

siempre y cuando A°« L/a; Schvarts et al. C1981) han demostrado
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que para RoHs/2)"1 2 10-2 el flujo de calor se reduce a
aproximadamente la mitad de su valor clásico. Luego, para

estimar PC, se ha calculado Ao para cada estructura )/ a cada
tiempo y se ha corregido el coeficiente de conductividad

térmica clásico de acuerdo a los factores tabulados por

Campbell C1983).

Fïad representa la energia perdida por unidad de tiempo
debido a emisión de fotones por un plasma ópticamente delgado a

la temperatura T y su expresión es:

PR“: Y MT) [erg s") (3.6)

la función QCT)ha sido tabulada por numerosos autores (Cox y

Tucker. 1979; Mc Whirter et a1.. 1975; Raymond et al.. 1976;

Rosner et a1.. 1978; Summers y Mc Whirter. 19793 y en el rango

10?K < T < 5 107K se la puede aproximar como:

ÓCT) 2 1.5 10_">'I""V2 erg cma s_1CSummers y Mc Whirter. 1979).

PEVrepresenta el flujo de energia a través de las bases
de las estructuras y está dado por:

P =5k nTv' A [erg s") (3.7)

donde los parámetros n y T corresponden al material que está

ascendiendo. Se considerara que éste proviene de A. B y C y por

lo tanto n, T y A serán la densidad, la temperatura y el área

de cada base según corresponda. v es la velocidad de ascenso

que se determina a partir de:
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(.n A +n A +n A) v' =ïu+un [5-1] (3.8)
A ¡A a a c c At

AN(L1+L2)es laAtdonde AA. AB y AC son las areas de las bases y
pendiente de la curva del número de electrones Co iones) CN) en

L1+LF_.>en función del tiempo CFig. 3.14) en el intervalo en que

se evalúa el balance de energia. Esta pendiente resulta

2 6.2 1035 sd. La ecuación (3.8) supone implícitamente 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 zonas con lineas de campo

abiertas por donde puedan escapar las particulas. En la sexta
207....¡'.r.er. ..,¡1+r.

N (37)

ESTRUCTURAS Ll Y L2

l ..l ...l
O I l l n n I l n A l n I A l I

20:51. 20:57 21:00 21=03 TU

Figura 3.14. - Variación temporgl del número de electronesCN) en L1+L2 en unidades de 10 .



columna de la Tabla 3.3 se pueden ver los valores de v'

obtenidos. Podrian haberse usado las velocidades de evaporación

deLerminadas por Antonucci et 31.; sin embargo. dado que estas

mediciones corresponden a la máximaseparación de la linea del

CaXIXy su satélite. se estima que sus valores son extremos
superiores mientras que los hallados aqui corresponderian a
valores medios. Estos autores estiman una velocidad de

evaporación máximade a 3.6 107 cm s_1 en esta fulguración.

En la 'rabla 3.4 se listan los valores de E . P At.tor ¡:v

PnadAty PCAta distintos tiempos, donde At es el intervalo de
cada integracion. Se estima que la mayor fuente de error

proviene de las incertezas en la determinación de los

parámetros geométricos derivados de las imágenes y del

desconocimiento de la profundidad cromosferica de las bases.

Sin embargo. se ha encontrado que variando las áreas y las

longitudes dentro de ciertos limites razonables las

conclusiones del balance de energia no se modifican.

TABLA 3.4

Evolucion de los distintos términos de la ecuación de balance
de energia

TU E P At P At P At
tor EV C Rod

29 27(10 org) (10 org) (10 org) (10 org)
20:55:16 2.0 0.2 2.9 0.2
20:55:44 3.3 2.2 2.0 0.5
20:56:18 4.7 2.3 2.7 1.1
20:55:41 6.5 2.3 1.2 2.1
20:57:09 8.7 2.4 2.0 3.0
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De los valores de la tabla anterior se tiene que

AEur= 6.7 1Cfiperg a lo largo de la fase impulsiva; mientras

que la energia que ingresa por evaporación es EEV=11.4 lozperg

y la perdida por conducción es Ec: 10.8 1029 erg, resultando
despreciables las pérdidas radiativas. Es decir, para cerrar la
ecuación de balance hace falta incluir una fuente de energia

1adicional que proporcione 4.4 1027 erg s- a lo largo del

periodo analizado.

Según Hoyng et al. C1981) y DuiJveman et al. C1982)

existen suficientes evidencias a favor de una interpretacion no
térmica de la intensidad observada en RXDdurante esta fase.

Sus argumentos se basan. fundamentalmente, en la simultaneidad
del abrillantamiento de Axy B (dentro de a 5 s) y en la

relacion entre el brillo promediode los "loops" y las bases C:

0.4. ver Fig. 3.9). Teniendo en cuenta lo anterior. se

considerará la posibilidad de que un haz de electrones deposite

en L1 y L2 la potencia necesaria para cerrar la ecuación (3.4).

Para este análisis se usará el programa descripto en el

Capitulo 2 de esta Tesis (Machadoet al.. 1985). El cálculo se

limdtará al periodo abarcado por los dos picos de la fase

impulsiva (20:55:44 TU y 20:56:12 TU) durante los cuales la

emisión en RXDes más intensa. Se considera que la región de

aceleración se encuentra en A donde. por interacción con L1 y

L2, podria haberse formado una lamina de corriente. Como se

dijo 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 RXDque proviene de cada "loop" por separado. Se

los ¡"e-presenta. entonces, por un solo arco de densidad igual a

la promedio en los dos picos mencionados (Tabla 3.3). longitud

y área igual a la de L1. Por las mismas razones mencionadas en

la Sección 3.1.3.1 se usan los datos en BB, encontrándose que:

IBC19 keV) = 5.3. IcC19 keV) = 10.9, ILciiEZkeV) = 17.8.

resultando I'TglglkeV) = 34.0. donde todos estos valores están
expresados en fotones cm-2 keV_1. Como valor para y se toman

los determinados a partir de las observaciones del HXRBS.estos

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 Elc y y. en esta última FCEc) y PCECDcorresponden a
los parámetros para blanco grueso dados por las expresiones

(2.18) y (2.19) y a la potencia depositada por el haz a
lo largo de L1+L2 para cada valor de Ec. De esta tabla se

observa que para cualquier valor de y y Ec= 25 keV, PM“.2
estaria de acuerdo con la potencia necesaria para cerrar el

balance de energia en los "loops". Sin embargo, la combinación

de estos parámetros que mejor ajusta la relación de intensidad

observada, %—Ï— a 0.5. es Ec: 25 keV y y: 4.5; para este
caso el programa predice una razón de 0.4 en buen acuerdo con

las observaciones. La propagación del haz, según el modelo no

termico. depende de la estabilidad de la corriente de retorno.

Reempl azando en l a ec uaci ón C2. 27) F‘CECD por el val or

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

Parámetros derivados a partir de la emisión en RXD

y = 3.5

E FCE D PCE D P (Ec)c c c L1+L2

CkeV) c10353") (lozaerg s") c1oz°erg s")

10 55.40 12.40 11.50
15 13.40 4.50 3 58
20 4.90 2.19 1.27
25 2.24 1.28 O 37

y = 4.0

10 101.00 21.60 20.60
15 20.00 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 7.75
20 7.80 3.21 2.17
25 2.86 1.47 0.50

por la temperatura de los "loops". se encuentra que
. o —a 10 -3n 2 9.8 10 cul . Dado que n a 1.7 10 cm , promediada en los

dos picos impulsivos. la corriente de retorno resulta estable.
Se puede concluir, entonces. que un haz de las cracterlstlcas

determinadas puede proveer a los "loops" la energia necesaria

para balancear (3.4) si fuese continuamente inyectado a lo

largo de toda la fase impulsiva.

En el análisis desarrollado se ha supuesto que el

mecanismode liberación de energia calienta una región en los

arcos. a partir de la cual se establece el flujo de calor hacia

las bases y, además. acelera particulas. En el estudio de 1a
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fulguración del 14 de Julio de 1980. Machado et al. C1985)

encontraron que considerando sólo un haz de electrones podian

explicar la formación de una región brillante y de alta

temperatura en los "loops". Esta mismaposibilidad se investigó

para la fulguración del 21 de mayo. En este caso la energia

minima que deben tener los electrones para llegar a la

cromósfera es z 19 keV. calculada a partir de la expresión

(2.8) con la densidad de columna dada por los datos. Los

resultados del programa muestran que la potencia depositada por

el haz no presenta un máximoen alguna región intermedia de los

arcos para ninguno de los y dados por el HXRBSy Ec< 20 keV.

Por otra parte. valores de ECS15 keV podrian dar lugar a una

corriente de retorno inestable y EIC:10 keV implicaría que
todos los electrones contenidos en los “loops” deberian ser

acelerados en un intervalo menor que la duración de uno de los

picos impulsivos. Es decir. para la fulguración estudiada. la

distribución térmica en los "loops" no es sólo resultado de la

deposiyión de energia de un haz de electrones. Esta última

representa. según los resultados del balance. un 35% como

máximode la energia entregada a los arcos.

Para una serie de fulguraclones entre las que estaba

incluida la analizada, Antonucci et al. C1984) postularon que

la evaporación cromosférica se debia fundamentalmente a la

energia depositada en esa región por electrones acelerados. Los

resultados del balance de energia muestran que EEV es

comparable a EC y. por lo tanto. no se puede proponer que sólo
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uno de los procesos (calentamiento o aceleración) es el

responsable de la evaporación cromosférica. Un haz de

electrones con EC: 25 keV y y = 4.5 entrega a las bases B y C
2 13.6 10m) erg a lo largo de la fase impulsiva (ver Tabla

3.5). Si se suma a ITglglkeV) la contribución a la emisión en

¡exo observada en A CIACIQ keV) = 12.0 fotones cm'z keV") se
encuentra que la potencia total en un haz de esas caracteristi

cas es a: 2 102° erg s_1 (expresión (2.19)); restando a este

valor PLgEfigresulta que la energia entregada a la cromósfera a
lo largo de la fase impulsiva es de a- 20.8 1029 erg. Este

último valor es obviamente un limite superior, ya que se ha

hecho el cálculo en el momento en que la emisión en RXDes más

intensa y se han extendido los resultados a toda la fase

impulsiva; aun asi la energia perdida por conduccion resulta

del mismo orden de magnitud. Estudiando en detalle las

implicaciones de la suposición de Antonucci et al. se encuentra

que. en forma implícita. requiere del mecanismode liberación

de energia una eficiencia en aceleración (calculada como el

cociente entre la energia en electrones y la sumade esta y la

energia en. calentamiento) cercana al 100%. mientras que los

resultados obtenidos aqui implican que esta puede alcanzar un

valor de z 70% como máximo.

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 40 106 K y 80 106 K (Machado et

al.‘ 1982; Machado. 1983). La temperatura y larga duración de
estas zonas contrasta con las caracteristicas tk; las fuentes

propuestas por el modelo térmico (Capitulo 2) para explicar los

picos impulsivos en RXD.

Durante la fase gradual de la fulguración del 21 de nmyo

se observa que la región de emisión en RXDse ubica en dos

pixels permaneciendo en esa zona a 10 min y desplazandose luego

hacia el S-SO (ver Fig. 3.4). No hay evidencias de emisión en

las bases de los arcos y la posición 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 emisión de la zona
-3 -3oscilan entre 23 10° K —18 ioó K y 3 1o“ cm - 6 10“ cm

respectivamente. 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 cuentas en BS y B6 que se puede explicar suponiendo

la existencia de una fuente a mayor temperatura. Los parámetros

fisicos 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 encuentra hasta 2 21:11 TU. sólo a lc: largo del

intervalo listado en esta tabla los errores en los parámetros

fisicos derivados permanecen por debajo del 40%.



TABLA 3.6

Parámetros fisicos para la componentede alta temperatura

TU Te Y EterÓ 46 '3 23
(10 K) (10 cm ) (no org)

20:59:10 53 3 3
21 : OO: 18 45 4

21 : O] : 23 49 4 4

21: OE: 30 39 11 5

21 O3 40 40 7 4

Resultados similares a los anteriores fueron interpretados

por Duijveman (1983) en términos de la presencia de una fuente

estacionaria con Ta z 45 106 K. Otra posibilidad, investigada
aqui, es que la zona observada sea el resultado de la formación

continua de regiones de muyalta temperatura al estilo de las

postuladas por el modelo térmico. Estas al enfriarse y

expandirse con velocidad ca serian vistas por el HXIScomo una
zona más extensa y fria. La posibilidad anterior se basa
fundamentalmente en dos hechos: a) Si la emisión en RXD

observada por el HXRBSalrededor de las 21:00 TU se interpreta

comode origen térmico, esta deberia provenir de un plasma con

TO: 550 1oó K e Y :2 2.6 1o“ cm’3 (Dennis. 1987).

b) El tiempo de enfriamiento característico CT) de los

electrones de una fuente como la propuesta por el modelo

térmico. suponiendo sólo pérdidas conductivas. se puede estimar

como:
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donde no. V y A son la densidad, el volumen y el área de la

zona y C23QcmA) corresponde a perdidas conductivas totales
(ver expresión (2.28)). Usando como valores tipicos del modelo

To z 5'00 106 K, n‘b 2-. 101° cmna e Y a: 10“ cm-3 y considerando

que la fuente tiene sus tres dimensiones espaciales iguales,

T 2 0.4 s. Este tiempo es mucho menor que la minima resolución

temporal del HXIS C2 1.5 s). por lo que una zona de estas

caracteristicas dificilmente podria ser observada por este
instrumento a esa temperatura y medida de emisión.

En la cuarta columnade la Tabla 3.6 se listan los valores

de la energia termica de los electrones de la zona observada

por el HXIS, el volumen asignado a la región es 4 1026 cm3 y

corresponde a una estructura de dos pixels de largo por uno de

profundidadfen la dirección de la visual. Por otra parte, la
energia termica de una fuente comola del modelo térmico es

Eler a 1027 erg. Si se postula que el contenido de energia de
la región observada proviene de la formación de estas fuentes,

es necesario que haya simultáneamente varias decenas de estas

para explicar las observaciones. La presencia simultanea de

fuentes de muy corta duración fue postulada por Brown et al.

C1980) para explicar. mediante el modelo térmico. la variedad

de espectros observados a lo largo de los picos impulsivos. La

Tabla 3.6 muestra que EMTpermanece aproximadamente constante
durante el tiempo considerado lmplicando que debe

suministrársele continuamente energia a la zona para mantenerla

a esa temperatura.
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Desde el punto de vista teórico, una estructura térmica

inhomogeneay continua comola propuesta es lo que se esperaria

a partir del desarrollo de la inestabilidad de "tearing" Cver
Brown et al. 1980) en la lámina det corriente ubicada por

encima de los arcos (post3fulguración. Esta última. de acuerdo

con los modelos para eventos de dos bandas. se regeneraria

continuamente por reconexión de las lineas de campo abiertas

debido a la erupción del filamento. Los datos sugieren.

teniendo en cuenta el efecto de proyección sobre el disco. que

la fuente observada en esa zona durante z 10 min es el

resultado de la liberación de energia en esta lámina y su

desplazamiento en la dirección S-SO (correspondiente a un
crecimiento radial de los arcos) indica el desarrollo en altura

del proceso. Esta evolución se verá más claramente en la

fulguración analizada a continuación.

3.2.- La fulguracidh dinámica del G de noviembre de 1980

3.2.1.- Introducción

Este evento se desarrollo en AR 2779, ubicada en la

posicion 813 E65 del disco solar. Según los datos del GOES

(1-8 A) se inició a las 14:44 TU y alcanzó su máximo a las

15 26 TU con una importancia X1. En Hu se la clasificó como IB
— EN.

Esta fulguración. ubicada cerca del limbo solar E,



desarrolló un sistema importante de "loops" en emisión en Hel

que se obServaron ascendiendo desde una altura proyectada de

25000 km hasta 55000 km a lo largo de 90 min CSvestka et al..

1987). Estos datos provienen de fotografias obtenidas en el Big

Bear Solar Observatory y. en éstas. las bandas en Ha aparecen
muydébiles y poco extendidas.

En la Figura 5.2 Cver Capitulo 5) se muestra la ubicación

de la fulguración en un magnetogramalongitudinal de la región

activa obtenido en el Marshall Space Fligth Center CMSFC).en

éste se la ha designado con las letras FDB.

3.2.2.- Análisis de las observaciones y evolucidh de los

pardhetros físicos de Las estructuras coronales.

En la Figura 3.15 se muestra la curva de luz en RXDpara

todo el campodel HXISdurante el lapso que abarca este evento.

Las dos interrupciones en los datos corresponden al pasaje por

la Anomalia Sudamericana y a la noche del satélite

respectivamente. Comose puede ver sólo se poseen datos en la

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

La Figura 3.16 a-c muestra una serie de isofotas obtenidas

durante el segundo tramo de la fase gradual. En los contornos

en RXBse observa una extensión en la dirección SE que es más

notable en las bandas de alta energia. Esta dirección coincide

con la de crecimiento de los "loops" en Ha (ver Fig. 3.17 y
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Figura 3.15.- Curva de luz en BS+BBpara todo el campo
i nstrumental.

Fig. 1 de Svestka et a]... 1987) y se infiere. entonces. que

la emisión de esta zona proviene de la parte superior de los

arcos Cposthul guraci ón. El núcleo de emisi ón en RXB

corresponde 'a un abrillantamiento restringido a una zona de 1a

región activa a1 que se hara referencia en el Capitulo 5, en

este momentosu intensidad es mayor que la de 1a fui guración de

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

Dada la presencia continua y simultánea de

abrillantamientos menores en la región 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 fulguración que

se analiza. Con este fin se procedió a analizar el

comportamiento de la temperatura y medida de emisión de todos

l os pi xel s de l a zona E del campo i nstr umental . Se

identificaron. de esta manera. cinco regiones CL1. 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%. 50%. 25%. 10%, 5% y 2% .gel máximo indicado _?continuación: a) Bl - 31.98 cLs s . b) B3 - 1.17 cts s
y c) B4 - 0.27 cts s_. Estas imágenes fueron obtenidas
con 90 s de integración, lo que equivale a un tiempo real
de 180 s ya que para esta fecha uno de los
microprocesadores del HXIShabia dejado de funcionar.
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L5) cuyos parámetros fisicos varian en forma independiente. La

ubicación de estas zonas respecto a los "loops" en Ha (de
acuerdo al alineamiento de Svestka et 31.. 1987) se puede ver

en la Figura 3.17. Estas regiones. teniendo en cuenta su

posicion y la dirección 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 lela más cercana a la cromósfera.

Figura 3.17.— Ubicación de las regiones identificadas
respecto de los arcos en Ha observados a las 16:28 TU por
Svestka et 31.. 1987.

En la Figura 3.18 se muestra la evolución de la

temperatura para las cinco regiones identi ficadas. No se han

graficado las barras de error para no confundir el dibujo pero

se señala que este es < 30%en los casos extremos Cpor eJ. para

las estructuras más altas en la fase de prefulguración) y < 10%
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en los otros casos. La Figura 3.19 muestra la evolución de T

para L1. L2 y L3 en la fase de prefulguración; mientras que en

la 3.20 se puede ver la variación de la energia termica

(considerando ne: nt = n y To: '1'i = T) obtenida a partir de
C3.3) 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 dirección de la visual igual a un

pixel, resultando: V a 7.8 1026 cm_s.
Q
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Figura 3.18.- Temperatura en función del tiempo para:
D L1. X L2. + L3, 9 L4 y O L5. Este parámetro se

expresa en unidades de 10 K.
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Figura 3 19.- Idem Fig.3.18 para: U L1. X L2 y + L3
en la fase de prefulguración.
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Figura 3.20_- Energia térmica en función del tiempo para
las estructuras identificadas. Los simbolos se
corresponden con los de la Fig. 3.18. Este parámetro semexpresa en unidades de 10 erg.
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3.2.3. - Interpretación de las observaciones

La evolución termica de las estructuras identificadas

muestra dos comportamientos claramente distintos en la fase de

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

Antes del inicio de la fase impulsiva se observa (Fig.

3.19) que la zona de mayor temperatura se desplaza hacia la

corona exterior. indicando la formación de "loops" a mayores

alturas por reconexión de las lineas de campo magnético

abiertas. El único modelo que predice una evolución similar a

la observada en este periodo es el modelo de circuitos de

Martens y Kuin C1988). Nótese que durante esta fase las zonas

más altas CL3. L4 y L5) se encuentran a temperaturas CFig.

3.18) muy por encima de la media coronal (2 2 106 K) lo que

también e's consistente con las predicciones del modelo

anterior. Esta región corresponde a la ubicada por encima de la

lámina de corriente ya formada. La potencia minima que es

necesario proveer a esta zona para explicar las observaciones
AEter

OS At 1.5 1026 erg s-l, obtenida a partir de la

temperatura y medida de emisión media en esta fase y el volumen

correspondiente a la región considerada. Este valor es una

medida de la potencia que debe disiparse en la lámina de

corriente y resulta del mismoorden que el encontrado para la

fulguración analizada anteriormente. Se señala que esta es la

primera vez que se observa un comportamiento térmico similar al

descripto en una fulguración dinámica.

144



Durante la fase gradual se observa un enfriamiento

paulatino de las estructuras CFig. 3.18). Las zonas más bajas

alcanzan el máximode temperatura y se enfrian antes que las

más altas. Este comportamiento es consistente con la imagen de

formación )r enfriamiento de los arcos Cposthulguración como

señalan los modelos Cpor eJ. Kopp y Pneuman. 1976). Por otra

parte. la energia termica decrece en las estructuras mas bajas

y aumenta en las más altas; observándose 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 emisión con
el volumen determinado. De esta tabla se ve claramente el

aumento paulatino de n en las zonas mas altas. debido al

ingreso de material cromosférico, y la disminución por

enfriamiento y caida del material evaporado en las más bajas.

El comportamiento térmico descripto en este párrafo ha sido

corroborado por el estudio multiespectral de Svestka et al.
C1987).

En la Figura 3.21 a-c se muestran mapas de temperatura de

todo el campo durante la fase gradual. Teniendo en cuenta la

dirección de crecimiento de los "loops", se determina la

distancia entre las bases de los arcos en Ha y 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 16 106 K y
20 10ó K. En base a estos datos se obtiene la velocidad de
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TABLA 3.7

Densidad en función del tiempo para las distintas
estructuras coronales

TU L1 L2 L3 L4 L5

c10‘°cm’°> a4 ae

14:45:51 1.5 1.7 1.3 ——
49:o1 1.3 1.5 1.4 ——
52:08 1.3 1.4 1.4 ——- ——
55:15 1.3 1.2 1.1 0.5
53:22 1.5 0.9 1.1 0.7 ——

15: 40:32 5.2 5.5 3.5 0.9 xv0.5
43:40 6.1 6.5 3.3 1.2 0.5
45:47 5.o 5.5 3.9 1.3 0.7
49:53 5.5 6.7 4.1 1.5 0.7
53:05 5.5 6.8 4.3 1.5 0.9

16:24:03 1.5 4.-1 4.5 2.8 1.4
27:17 1.7 3.7 4.4 2.9 1.7
30:29 1.4 3.3 4.3 3.1 1.8
33:25 1.3 2.9 4.3 3.1 2.o

ü Los valores que no se listan no resultan significativos

crecimiento de los "loops" que resulta: va: 12 km s_1—18 km s-1

Cpara la isoterma de 16 106 K y 20 106 K respectivamente) y v a

5 kmsü'Cpara ambas isotermas) en los intervalos de tiempo que

separan los mapas a - b y b - c. La disminución en esta

velocidad es una caracteristica observacional de estos eventos

(Svestka. 1976 a) y no una predicción de los modelos. Según

estos últimos CPneuman,19813. los valores determinados están

relacionados con la velocidad de reconexión )r su variación.
suponiendo reconexión estacionaria. estaria de acuerdo con una

disminución del campomagnético coronal con la altura.
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Figura 3.81.- Isotermas calculadas a los siguientes
tiempos: a) 15:40 TU. b) 15:52 TU y ¿:3 16:28 TU. c‘Las
Lemperaturas graficadas son: C-.-) 20 10 K. C-—D16 10 K yc-—-> 13 10°K.

aoooo , 41 I

60000 - _.

40000 - —

l l20000
¡5:30 16:00 16:30 TU

Figura 3.22.- Altura en función del tiempo para la región
con temperatura 16 10° K cx> y ao 10“ K (+3.



CAPITULO 4

FULGURAC|ONES COMPACTAS

En este capitulo se estudiará una serie de fulguraciones

compactas o confinadas que tuvieron lugar en la misma región

activa CAR2779). Teniendo en cuenta las observaciones del HXIS

y su relación con la intensidad y grado de deformación respecto

de la potencialidad del campomagnético de la región’activa. se

determinará cual es el escenario basico en el que se desarrolla

una fulguración. cuál es la región en donde se libera la mayor

parte de la energia y se analizará el balance energético de las
estructuras coronales identificadas.

Se partirá de la premisa (Machadoet al.. 198?) de que la

emisión observada en a: Z 16 keV durante estas fulguraciones

esta relacionada intrinsecamente con el proceso de liberacion

de energia, independientemente de que esta emisión sea de

origen termico, no termico o una combinación de ambas. Es
z

decir, se identifica la conversión 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 más altas durante un evento son las necesarias para

explicar las observaciones durante la presencia de rayos X

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

1980

En esta seccion se analizarán tres fulguraciones que

presentan caracteristicas morfológicas similares. En la Tabla

4.1 se listan los tiempos de comienzo. maxima y fin de la

emision observada por el GOES.la posición en el disco solar y

la clasificación en rayos X y Ha para cada uno de estos
eventos. Este trabajo completa el desarrollado por Machadoet
al. C1987). En éste último se estudia basicamente la relación

entre la nmrfologia en rayos X )/ el campo magnético de la

region activa para una serie de fulguraciones entre las que se

encuentran las estudiadas aqui. En esta seccion se analizará en

detalle el grado de participación de las estructuras

individuales en la liberación de energia y el balance

energetico de las mismas. A continuación se mencionaran algunos

de los resultados de estos autores necesarios para la

comprensión de este trabajo.

TABLA 4.1

Fulguraciones del 11 y 12 de noviembre

Fecha TU Posición Clasificacion
(rayos X/ Ha)

11 nov. 1980 20:52-20:54-BlzaO 512 05 M2 / lB
12 nov. 1980 02:42-02:51-03207 513 06 M1 / lB
12 nov. 1980 11:00-11:07-11:16 SHE CHO C8 / —
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4.1.1.- Las observaciones en rayos X y su relación con el campo

magnético de ¿a region activa

En la Figura 4.1 se puede ver la evolución del campo

magnético global de AR2779 en magnetogramas longitudinales y

transversales obtenidos en el MSFCCfacilitados por el Dr. J.

B. Smith Jr.). La mayor parte de los eventos analizados en esta

Tesis se desarrollaron en esta región entre los dias 6 y 12 de

noviembre de 1980. No se obtuvieron medicioneS' del campo

magnético de AE 2779 durante el dia 6. fecha en que la región

activa se encontraba cerca del limbo solar. ya que no son

confiables debido a deformaciones por efectos de visión lateraL

Nótese que la región de polaridad positiva aparece partida en

la dirección E (grafico central) respecto de la configuracion

primaria, evolucionando a la situación en la que tuvieron lugar

las fulguraciones analizadas aqui (ver último magnetograma).

La Figura 4.2 a muestra el campomagnético longitudinal de

AE2779 rotado 90° respecto de la figura anterior. de acuerdo

con la orientación de los gráficos en Machadoet al. C1987). Se

observa que la región activa está compuesta por dos manchas

principales y una región de polaridad invertida entre ambas. En

la Figura 4.8 c se esquematizan las conexiones posibles de las

lineas de campomagnético a través de las lineas longitudinales

neutras. denominadas A. B y C CFig. 4.8 b). mas una estructura

mayor D que conecta las manchas precedente y siguiente. Esta

configuración deberia tener un punto de campo magnético nulo o
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Figura 4.1.“ Evolución del campo magnético de A22779.
Magnetograma longitudinal obtenido el 7’ de noviembre de
1980. la polaridad positiva se indica con trazo lleno y la
negativa con linea de gúiones Cfigura superior).
Superposición de magnetogramaslongitudinal y transversal
del 8 de nov. (figura central) y del 11 de nov. de 1980
(figura inferior“. Nótese que la zona de mayor “shear”
observado es la linea neutra que se ha designado como A en
la Fig. 4.8.



Figura 4.2.- ;a) Magnetograma longitudinal de A12217179
obtenido el 11 nov. 1980. nótese que éste ha sido rotado
90° respecto de la figura anterior. b) Diagrama de las
lineas neutras de a) señalando las polaridades y las
manchas principales de la región activa. c) Esquemade la
configuración del campocoronal.



punto x por encima de A. este se ha encerrado en un circulo 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 ángulo maximode “shear”. definido

por Hagyard et al. C1984) como la diferencia angular entre ia

dirección transversal observada _v la potencial del campo

calculada con mediciones longitudinales. supera los 70°

En l a F’igur a 4. 3 se muestr an l as cur vas de iïuz en RXB y

RXD para el campo total abarcado por cada ful gur ación. La

duración de la fase impuisi va se señala entre barras y se

caracteriza por presentar el espectro mas duro en los datos del

1000 600
10 A a 1U b 200

2 J c
3.3 55 ,i
22 30keV 1

I"|
' l
| |.- . ||

l

|
\
\
\
I
l
Ü

l 1‘ ‘ _
l n n l lv"! 1 PNA -4 L 1 1 l 1 Lll/ ¡“1*

2011.5 20:55 TU 02:64 03:00 TU 11'01 11:09 TU

Figura 4.3. - Curvas de luz observadas por el HEMClinea de
trazos) y en Bl Clinea llena). Los números de la partesuperior del eje vertical corresponden a las cts s en
EXB(arriba) y en EXDCabajo). El tiempo de integración
empleado es de 2 18 s en las fulguraciones del 11 nov. (a)
_vel 12 nov. 11:00 TU Cc) y de 2 33 s en la del 12 nov.
Cb) 02:42 TU. siendo el tiempo real que separa los datos
el doble del indicado.
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HXEBS(Dennis. 1987) para los tres eventos. En estas curvas la

fase gradual aparece bien definida sólo en la fulguracion del

11 y también se observa. aunque mas debil. en los datos

del HXRBSen los otros dos eventos.

Las Figuras 4.4. 4.5 y 4.6 muestran una serie de contornos

en EXEpara ias tres fulguraciones analizadas donde se han

graficado las lineas neutras A y B de ia region activa

(comparar con Fig. 4.2 b). En estas imagenes se puede

identificar la presencia de una zona pequeña y muyintensa a la

que Se ha denominado F1 en los tres casos. Esta esta rodeada

por dos regiones: una que se extiende hacia el NOCF3) y otra.

mucho mas alargada. que se encuentra al E-NE CFE). F1 abarca 2

pixels del campo fino del HXIS. mientras que FE comprende

aproximadamente EO pixels y F3 entre 10 y 15 dependiendo del

evento. De la superposición del campo instrumental con las

lineas neutras se desprende que las tres zonas identificadas

corresponden a tres arcos independientes. F1. la zona de campo

magnético con mayor "shear". es ei sitio donde se observa

el nuCleo en RXB al inicio de ia fulguración. Esta emisión

se expande hacia F2 y F3 en estrecha relación con el

desarrollo de la fase impulsiva sugiriendo la interacción
entre los distintos dipolos. Este comportamiento resulta

mas evidente en las curvas de luz en Bi que se nmestran

junto a las de energia termica. a efectos de comparacion.

en las Figuras 4.10 a. 4.11 a y 4.12 a para cada

fulguración. En estos graficos se observa que la evolución
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temporal de la intensidad es completamente distinta para cada
una de las estructuras. La curva de luz de F1 aumenta más

rápido y también decae antes que la de F2 y F3. aproximadamente

dentro del periodo que abarca la fase impulsiva; mientras que

las de F2 y F3 muestran una pendiente más suave en esta fase y

continúan brillando a lo largo de la fase graduaL siendo F2

siempre la más intensa. Obsérvese la presencia de "shear" en el

magnetograma transversal del 11 de noviembre CFig. 4.1) en la

linea neutra B sobre la que se extiende F2.

20:56:42 21:05:43
Figura 4.4.- Isofotas en Bl+BEpara la fulguracion del 11
nov. Los contornos corresponden al 90%. 75%. 50%. 25%. 10x
y 5% del máximo; este se indica dentro del campo del HXIS.
El número debajo de cada imagen corresponde al TU. Se han
señalado las lineas neutras A y B según la Fig. 4.2 b.



02:46:37

02:52:42 03 09:02 D

Figura 4.5.- Idem Fig 4.4 para la fulguración del 12 nov.
02:42 TU.

En EXD. el dipolo F1 es la estructura más importante en

brillo superficial hacia el inicio de la fase impulsiva.

observándose intensidad apreciable también en este periodo.

Entrando en esta fase el núcleo en este rango se ubica en F2 y

permanecealli durante la fase gradual. Esta caracteristica se

puede ver en la Figura 4.7 para el eventc» del 11 nov. En

ninguna de las tres fulguraciones se observa emisión en EMDen

los extremos mas alejados de F1 para los dipolos F2 y F3; es

decir. no se pueden identificar en el campo instrumental las
otras bases de estas estructuras.
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11:08:66 11:18:56 D

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

El dipolo global de la región activa. la estructura D de

la Figura 4.2 c. se abrillanta lentamente en los tres casos. En

las Figuras 4.8 y 4.9 se puede ver una sucesión de contornos

del campo grueso que muestran el aumento relativo de la

intensidad en esta zona en los eventos del 11 nov. y 12 nov.

02:42 TU. La ubicación de D en la fulguración del 12 nov.

11:00 TUse indica en la última imagen de la Figura 4.6. El



2.0cs'1

20: 53:00 20:5¿123

F2

21:02:22

Figura 4.7.- Isofotas en BB+BBpara la fulguracion del 11
nov. Los contornos corresponden al 90%. 75%. 50%. 25% y
10% del máximo. este se indica dentro del campo del HXIS.
El número debajo de cada imagen corresponde al TU.

abrillantamiento en rayos X de esta region es una evidencia en

favor de JAi liberacion de energia por reconexion del campo

magnetico en un punto X como el señalado en la Figura 4.2 c e

indica que el fenómenono se restringe a dipolos localizados de

la región activa sino que tiene acceso a estructuras de mayor
escala.



- -l

99.46" | 120cs ‘ ¿.4 cs

0
020:51:49 21:04:27 21:62:68

Figura 4.8.- Isofotas en BI+BB del campo grueso que
muestran la formación de una estructura mayor CE)en la
Fig. 4.2 c) que abarca a la región activa. Los contornos
corresponden al 90%. 75%. 50%. 25%. 10%. 5% )/ 2.5% del
máximoque se indica en el extremo superior derecho. El TU
se señala debajo de cada imagen.

20.051 63.6cs" 24.1cs"

02:64:56 ° 02:50:05 03:10:33

Figura 4.9.- Idem Fig. 4.8 para la fulguracion del 12 nov.
02:42 TU.
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4.1. 2.- Balance de energía en Las estructuras coroneles

En la: Figuras 4.10 a-d. 4. 11 a-d y 4. 12 a-d se muestran

las cur vas de luz en Bl. la variación temporal de la energl a

TTF Y V l I I I I I ll I I I I l v | I-1om 1_0_I I I I I I I I I I I I I I ' V V l I l ' .O.S

I(3.5— 5.5 keV) j Z Eter (30) j

150- { aoo así {0.1.

¿ 600 0.6} {0.3
100 - I I 2

- { 1.00 0.1.} {0.2

so l 2 2
— ¡ 200 0.2- —0.1

C ' En b
L :'- l l

o g o 1 n 1 1 1 l 1 1 l l | n n n n n 1

2021.8 20:54 21:00 21:06 TU 20:48 20:54 21:00 21:06 TU

h y—v*v I n I y l y I 1 I I w n y y I 1 I y . . I v v I I l I I I I I l V r Y I v I I v T .

- T(6) - ' Y (48) Í
30 _ - 3 - —'12.5

. . r :

- —;10.0

_ 2 1

—: 7.5

. —j 5.o
.—1 1 .

1 2

1 - 2.5
J .

_ c . d j
o l n . . . l 1 n . . . l A . LL! l 1 1 L o n l l LLLL n l l n n l 1 l l 1 4 '

2021.8 20:51. 21:00 21:06 TU 20:48 20:51. 21:00 21:06 TU

Fi gura 4.10. - Ful guraci ón del 11 nov. 80: 58 TU. a)
Intensidad Ccts 3- 3 en función del tiempo para F1 C 3.
FE.C-'-) y F3 C--—). El eje vertical izquierdo corresponde
a F1 y F3 y elgoderecho a F2. b) Energia térmica. enunidades de 10 erg. en función del tiempo. El eje
vertical izquierdo corresponde a F2 yóF'3 y el derecho a
F1. c) Temperatura en unifiiáades_de 10 K. d) Medida deemisión en unidades de 10 cm . ejes verticales igual
que en a).
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200.¡.....¡..... {1,001_o.¡.....¡.....¡
[(35-55 keV) a Eter(30) bi

o-nl.1.1.l.4 Aa. C l AA
ZLB 300 TU 218 390 TU

Figura 4.11.- Fulguración del 12 nov. 02:42 TU. a). b). c
y d) Idem Flg. 4.10 a. b. c y d.

térmica. de la temperatura y medida de emisión para F1. F2 y F3

en cada fulguración analizada. Las curvas de El se calcularonor
27 3‘tomando un volumen CV 10 CB]- igual para todas las

estructuras. al solo efecto de comparar la evolucion temporal

de esta variable. Los valores de V. determinados a partir de
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se listan enlas longitudes y áreas derivadas de las imágenes.

la Tabla 4.2 para F2 y F3 en cada evento. El valor real

estimado de EN"_es. entonces. el producto del dado en las
figuras por la raíz cuadrada de los números listados en la

¿o jewj .. ¡. .. 1.4ÏT .v .werT 150 0.4 j41¡ .. . .1 vfi—TfiT_¡v 020
I(3.5-5.5keV) a _' Eter130) b ,

: {125 ;
30' .‘N. . 0.3’

. j \ . .

. / \ :100 .

20h -j 75 0.2

I 3 E

_ - 1 50 1.

10- I 01h J
L -. 25 - .
. x . .

GL.....I ...l¿4_.44LA0 L4.l.....l¿.2 .l...oo
11:00 11:06 11:12 TU 11:00 11:06 11:12 TU

r! I I I V l I I V I I l I I l T Ï [ji 0.8 Ï I I I V l I I Í Í I l I V ' l I I Í ‘3'0

r T16) c » Y(¿8) d 5

3°? Í Z ïZS
' 06: E
Í - 12.0

20v Z 3
z 04‘ 115

_ . - -'1.o10- - ' '
. . 0.2- 2’ ' .

0 . . . n n 1 l l 1 1 l 1 l l 1| n l l J ¡ l n n 1 1 l l l IJJ 1 ll

“200 “106 11:12 'TU 11 00 11:06 11:12 TU

Fulguración del 12 nov. 11:00 TU. a) Idem
correspondiendo el eje vertical izquierdo a

b) y c) Idem Fig.
igual

Figura 4.12.
Fjg. 4.10 a.
F1 y el derecho a F2 y F3 en este caso.
4.10 b y c. d) Idem Fig. 4.10 d con ejes verticales
que en a).
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tercera columna de esta tabla. A la estructura F1. el dipolo

ubicado en la región base común de F2 y F3. se le asigna un
26 3 . 3 . Fvolumen de 2.6 10 cm equivalente a C1 pixel D ; Siendo 0.o

el factor por el que se deben multiplicar las curvas de Eu" en
este caso.

TABLA 4.2

Parámetros geométricos para F2 y F3

Longitud Area .IVolumen
c10°cno C1017cn33 C1027cm3)

11 Nov. 20:52 TU
F2 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 1.5
F3 5.9 3.4 2 O

Comose puede ver de las Figuras 4.10 b. 4.11 b y 4.12 b.

m92%) alcanza su máximo y comienza a decaer poco antes del
final de la fase impulsiva. Las pendientes de estas curvas son

pronunciadas a ambos lados del máximo. este comportamiento es

consistente con la evolución que presenta la emisión en EXEen

esta estructura CFig. 4.10 a . 4.11 a y 4.12 a). En el caso de
dEtor

dtF2 iv F3. las figuras anteriores muestran que toma su

valor máximodurante el pico impulsivo. Sin embargo. luego de

este aumento inicial. la evolución en F2 es distinta a la de

F3. Este hecho resulta particularmente evidente en el caso de
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la fulguracion del 11 nov. y del 12 nov. 11:00 TU donde se

observa que Egg?) continúa aumentando hasta :2 5 min despues del

pico impulsivo. mientras que EEE?) alcanza su valor máximo
durante este pico. Este comportamiento es menos notorio en el

evento del 12 nov. 08:42 TU debido. probablemente. al nivel

considerable de actividad antes de la fase impulsiva (De Jager

y Boelee. 1984; Cheng et 3.1.. 1985); sin embargo se puede

observar una evolucion similar a la descripta CFig. 4.12 b).

Las observaciones de estas fulguraciones Cver Mandrini et

al.. 1989) muestran que: el dipolo F2 es el núcleo de la fase

impulsiva y gradual de la emision en EXD. su El“ muestra una
evolucion temporal de acuerdo con el desarrollo de esta

emision. es el de mayor energia termica 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 conclusion de que la liberacion de energia mas

importante tiene lugar dentro de esta estructura en las tres

I‘ulguraciones. Por otra parte. .la inestabilidad que da lugar al

desarrollo del evento parece iniciarse en la zona de F1 donde

se observa la emisión en rayos X mas importante en la fase de

pl'efulguración. Este dipolo se encuentra en una zona con

"shear" intenso y su emision en RXD y Eoevvson importantes
hacia el inicio de la fase impulsiva sugiriendo que parte

de la energia se libera también en esta región. Mientras que
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F3. en contraposición a F1 y F2. se encuentra en una zona con

poco shear y no presenta emisión apreciable en EXDlo que

indica que este dipolo recibe la mayor parte de su energia a
partir de la interacción con los otros. De los resultados

anteriores se infiere que la liberación de energia tiene lugar
preferentemente dentro de estructuras dipolares más que en la

interfase entre ellas. Esta energia puede almacenarse en los

arcos a través de la evolucion. en escalas temporales del orden

de los dias. del campode la región activa y luego liberarse

por reconexiones en pequeña escala (Van Hoven. 1976; Spicer.

1977 a. b; Parker. 1987). Sin embargo. la interacción entre

distintos dipolos. sugiriendo la formación de una lamina de

corriente externa. es esencial en el“disparo"de la fulguracion

y‘ producción de particulas aceleradas a altas energias como
indican las observaciones del HEMy del HXEBS.Machado et al.

C1987) llaman activas a aquellas estructuras que muestran

evidencias de liberación de energia interna apreciable y
pasivas a las que no lo hacen. En términos de esta

denominación. F1 y F2 son dipolos activos y F3 es pasivo.

Desde el punto de vista teórico. el punto X de la Figura

4.2 c se puede generalizar en tres dimensiones como un

separador Cpor ej. Syrovatskil. 1972. 1982) a lo largo del cual

se desarrolla una lámina de corriente y la energia liberada en

esta podria dar lugar al abrillantamiento de estructuras

mayores como D en esa figura. A partir de los datos del HXISse

han obseryado estructuras globales de este tipo. denominadas
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arcos coronales gigantes, durante 1a fase tardia de las

fulouraciones de dos bandas CSvestka et al.. 1982 a. b; Svestka

1984 a. b; Hick y Svestka. 1985. 1987). Sin embargo. se ha

considerado Cver las núsmas referencias) que estas zonas se

forman como resultado de estos eventos y no son arcos

preexistentes que se abrillantan debido a una expansión del

fenomeno. Los resultados preliminares de un trabajo basado en

el analisis presentado en el Capitulo 3 CMandrini y Machado.
1989). señalan que la segunda posibilidad es la más viable. Las

observaciones de fenómenos similares en fulguraciones de

distinto tipo Cconfinadas y dinámicas) demuestran el carácter

global de la liberación de energia en las estructuras

magnéticas de una región activa.

A continuación se analizará el balance de energia en F2 y

F3 a lo largo del periodo que abarca la emisión en RXD. La

ecuación de balance planteada es similar a (3.4). Es decir. se

tienen en cuenta términos de perdida de energia solo por

conducción. ya que las perdidas radiativas han resultado

despreciables. y de ganancia por ingreso del material

cromosférico evaporado. En todos los calculos que se

desarrollan se supone que n 2 n.= n y T = TÍ: T. Los valores de
0 l. 0 L

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

se listan en las Tablas 4.3. 4.4 y 4.5.

Las pérdidas conductivas se calculan a partir de la
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expresión (3.5). 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". ATse estima. entonces. comola diferencia entre este

valor medio y la temperatura de F1. Los valores obtenidos a

partir de la expresion clásica se corrigen de acuerdo con los

factores tabulados por Campbell C1983} y se supone que esta

perdida de energia se produce a través de las dos bases cromos

fericas de F2 y F3. Es decir. se asigna a las bases no identi

ficadas en forma directa los mismosparámetros fisicos que a F1,

TABLA 4.3

Densidadespara las distintas estructuras y valores para la
velocidad de evaporación en la fulguración

del 11 de nov. 20:52 TU

TU “Fl. F2 “FS v '

c10‘°an’) C10 cm s 3

20 52:09 4.o 2.4 1.1 1.1
20:52:47 5.3 3.2 1.3 0.7
20 53:24 5.1 3.2 1.5 0.5
20:54:02 10.0 3.9 2.o 0.5
20:54:39 11.0 4.2 2.4 o 4
20:55:17 10.1 4.7 2.9 0.2
20:55:54 5.5 4.9 3.1 0 2
20:55:31 7.5 5.5 3.0 0.3
20 57:09 5.7 5.5 3.1 0.3
20:57:45 5.1 5.o 3.1 0.3
20:58:23 5.3 6.2 3.1 0.4
20:59:00 5.4 5.7 3.3 0.4
20 59:38 5.5 5.9 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 fulguración del 12 Nov. 02:42 TU

‘I vo
1J nFi nFZ “FB

c10‘°cm'93 C107cm s ‘3

02:48:08 4.7 24 1.3 1.0
02: 49:14 9.4 2 6 2.1 0.5
02:50: 19 12. B 3. 5 2. e o. 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 fulguración del 12 Nov. 11:00 TU

T" nF1 an nF3 x”
c10‘°cnf’) C107cm s_1)

11:02:51: 3.5 1 4 0.9 1.4
11:03:23 4.9 2 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 energía por unidad de tiempo que ingresa por las bases

de los "loops" se calcula con la expresión C3.7). donde n y T

son la densidad y temperatura de F1. y se suma una contribución

equivalente a traves de las otras bases de F2 y F3. La

velocidad con que asciende el material se estima a partir de la

siguiente expresión:

= AN(F2) + AN(F3)
F1 F1 At At
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AN<F2> l AN<F3)donde los valores de At 3 At se calculan a partir de
la pendiente de las curvas de NCt) para cada estructura en el

inLesvalc: considerado CFig. 4.13. 4.14 )! 4.153. Eesultando.
A. r .‘o \ v- _ _¿LL : a 103"S1 M = 8.3 1014s 1 para la

A! At

f‘ulguración del 11 nev. si se considera sólo la fase impulsiva

c20:52;09 TU a 20:54:39 TU) y ——AN;Ï""= 1.4 1035 —"x.

¿T—4—O durante la fase gradual (20:55:17 TU a 21:00:15 TU)
Para el evento del 12 nov. 02:42 TU estos

AN(F2>"ÉL-
val or es son:

1.6 1035 3-1 y -ÉEÉEíL = 1.4 1035 5-1. ñlentras que

para e] del 12 nov. 11:00 TUresultan: % = 1.9 1035s" Y

AN<F3> 35 —1 . .
At = 1.5 lO s . Nótese la simalitud en la evoluc1ón

temporal de N y Eur en F2 y F3 en las tres fulguraciones. La

20

N (37)

20:46 20:54 21:00 21:06 TU

Figura 4.13.- Variación temporal del número de sgectrones
CN) en F2 C + 3 y F3 C x D en unidades de 10 ' para la
fulguración del 11 nov. 20:52 TU.
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k N (37)

o . . . l . . . . . l . . . . . I . . . . .

221.2 2:48 2:51. 3:00 TU

Figura 4.14.- Idem Fig. 4.13 para la fulguración del 12
nov. 02:42 TU.

100 v - I v I ' T ' ' ' l ' ' ' ' ' I

15 - 

L

50 - _

N (37)25 - 

. . . . . l . . l . . l . . . . 4
“200 “203 “:06 1k09 TU

Figura 4.15.- Idem Fig. 4.13 para la fulguración del 12
nov. 11:00 TU.
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ecuación (4.13 supone,implícitamente,que el plasma evaporado
asciende por las bases cromosféricas de F2 y F3 en F1 y que una

contribución equivalente proviene de las otras bases

redistribuyéndose luego en los "loops". Los valores de v’
obtenidos se llsLan en la cuarta columnade 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 evaporación es. según los datos del BCS. de

150 km s-i CAnLonuccl et al., 1984); no hay valores publicados

para las otras dos fulguraciones.

TABLA 4.6

Evolución de los distintos terminos de la ecuacion de balance
de energia para la fulguración del 11 nov. 20:52 TU

TU 20523 EEE?) PEVAL PCAL

c1oz°erga

20:52 o9 4.4 1.4 1.5 0.4
20:52:47 5.5 2.o 1.5 0.5
20:53:24 6.8 2.5 1.5 1.2
20:54:02 7.5 3.o 1.5 1.3
20:54:39 3.4 3.7 1.5 1.5
20:55:17 9.1 3.9 0.7 1.o
20:55:54 9.7 4.o 0.7 1.o
20:55 31 10.2 4.0 o 7 0.8
20:57:09 10.5 4.o 0.7 0.5
20:57:45 10.8 4.o 0.7 0.5
20:53:23 11.0 4.1 o 7 0.5
20 59:00 11.3 4.o 0.7 0.7
20:59:38 11.3 4.o 0.7 0.9
21:00:15 11.3 4.o 0.5 0.5



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

Eur para F2 y F3 por separado y FEV At y PC At sumando las

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

error provienen de las incertezas en las areas y longitudes

estimadas; sin embargo. se hace notar que determinando v' a

partir de (4.1) la ecuación de balance de energia resulta

independiente de la densidad y parámetros geométricos de F1.

TABLA 4.7

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

TU EE E?) EcL5:3) PEVAL PCAL

c102°ergD

02 48:08 3.5 1.6 2.4 0.4
02: 49; 14 5.1 3. 2 a. 4 a. e
02: 50; 19 6. 8 3.8 a. 3 a. 6
02:51:24 7.7 4.5 2.3 2.0
02:52:30 7.6 4.4 1.9 2.0

TABLA 4.8

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

TU EEE?) EEE?) PEVAt PcAt

ClozpergD

11:02:51 1.? 1.4 2.1
11:03:23 2.2 1.3 1.5
11:03:55 2.6 1.5
11:04:33 2.6 1.4



Los resultados finales del balance de energia se resumen

en la Tabla 4.9. Para la fulguración del 11 nov. se muestran

los calculos para la fase impulsiva. la fase gradual y la
duración total del HEMdetallados en ese orden.

TABLA 4.9

Resumendel balance de energia para las fulguraciones
analizadas

Fecha AE: E E
tor EV C

c102°erga

11 nov. 2o: 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 5.5 5.7

En las tres fulguraciones analizadas es necesario incluir

una fuente de energia adicional que suministre alrededor de

102? erg s_1 a lo largo del intervalo de tiempo total

considerado. La distribucion espacial de la emisión en RXDen

estos eventos no permite establecer cual es su origen; es

decir. no se puede determinar si esta es primordialmente

termica o no térmica o en que proporción se dan ambos casos. No

es posible,entonce% un analisis similar al de la fulguración
del El de mayo. Si durante la fase impulsiva. toda la energia

necesaria para cerrar la ecuación de balance se debiese a la
depositada en los arcos por particulas aceleradas esta



representaría entre un 35% y un 40% como núximo. dependiendo

del evento. de la energia entregada a los "loops". Por otra

parte. los valores de EEVy ECresultan comparables en las tres
fulguraciones lo que señala. nuevamente. que no se puede postu

lar que la evaporación cromosferica se deba sólo a la energia

depositada en esa zona por particulas aceleradas. Ademas. los

calculos de Fisher et al. C1985) señalan que si la evaporación

del material se debiese sólo a la deposición de energia de un

haz de particulas en la cromósfera. se produciría hn fenómeno

llamado evaporación explosiva y se deberia observar al plasma
. . a —1ascendiendo a veloc1dades de 2 10 km s lo que no ocurre.

De los resultados correspondientes a la fase gradual de la

fulguración del 11 nov. (Tablas 4.6 y 4.93 se ve que

prácticamente toda la energia se libera en FE. En este periodo

4.595?) = 2.9 102° erg. Egg) = 6.2 102° erg (el total listado
zo

.e) y EFCFBD= 4.1 10 erg. Dado que el flLJo de

material cromosferico se debe a la energia liberada a alturas

coronales y teniendo en cuenta que la emisión en EMDse

concentra en este dipolo. sumando EEVa la energia necesaria
para cerrar la ecuación de balance en esta fase se puede

estimar la potencia minima que debe liberarse en F2 para

explicar las observaciones; esta resulta 2 2 1027 erg s-Ï En

las otras dos fulguraciones no es posible hacer esta

diferenciación; sin embargo. el comportamiento de EEE?) indica
que la mayor parte de la energia se libera dentro de esta
estructura.



4.2.- La fulguración confinada del 6 de noviembre de 1980

Este evento se desarrolló en AR 2779 en la posición 813

E65. La fulguración se inicio alrededor del las 17:25 TUsegún

los datos del GOESy fue clasificada como de importancia M4en

rayos X y 2N en Ha. La descripcion que se hace a continuacion
tiene por objeto señalar semejanzas en la topologia y aspectos.

distintivos en la emision observada en rayos x duros respecto

de los eventos analizados en la seccion anterior". y resulta

importante a los efectos del analisis de una serie de

microfulguraciones que se desarrolla en el capitulo siguiente.

4.2.1.- Análisis de las observaciones en rayos X y su relación
con otros datos

En la Figura 4.16 a-b se muestran las curvas de luz

correspondientes al campototal abarcado por la fulguración en

EXB y RXD. En la curva en RXBse observa la presencia de una

fase de prefulguración, menos evidente en EMD,de 2 8 min. En

los datos del HEMse distinguen una serie de picos que se

identifican como la fase impulsiva del evento. Los tiempos

correspondientes a cada uno de estos son: 17:26:37 TU.

17:27:15 TU. 17:27:43 TUy 17:28:20 TU. La fase gradual aparece

muy debil a continuación. En la Figura 4.17 se han graficado

las curvas de luz observadas por el HXEBSen dos rangos de

energia. los picos en la primera de ellas coinciden

aproximadamente con los del HEM.Nótese que sólo el último de



CUENTASPD“SEGUIm

. . ._ d.'. .

17‘13 17.24 17.20 17-36 TU

Figura 4.16.- Curvas de luz correspondientes a todo el
campo abarcado por la fulguración. a) Bl. b) HEMen BB.
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Figura 4.17.- Curvas de luz observadas por el HXRBSen
distintos rangos de energia.
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éstos 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 más duro hacia la finalización de la fase

impulsiva.

Las caracteristicas morfológicas de la fulguración se

pueden ver en la evolución de los contornos en la Figura 4.18.
Estos muestran que: a) durante la fase de Fwefulguración la

emisión en RXBse concentra en una región pequeña hacia el NO

del campo a la que se denotará como a presentando una extensión

menos intensa en la dirección opuesta. El núcleo en RXDtambién

se encuentra en B. b) Durante la fase impulsiva la emisión en

RXBy RXDse extiende rápidamente. en acuerdo con el desarrollo

de esta fase, en la dirección SOsobre una zona a la que se de

nominará C; los máximos en ambos rangos de energia siguen estan

do en B y aparece un pequeño núcleo CD) más débil en el extre

mo SO de C. c3 Durante el decaimiento en RXBy la fase gradual

en RXDla morfología 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 más impulsivo en B. Por otra parte. del analisis de

las curvas de luz en RXDobtenidas 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;

este aparece con 2 1 min de retraso respecto del de B (ver Fig.



m
17:2L=É 7 11.0347

3.1cs"17-27'33 ¡7:27:33 q

1'31}?17:33:00

Figura 4.18.- Isofotas a distintos tiempos en Bl (columna
BS+BB(columna derecha). Los contornos

10% y 57. del máximo que
izquierda.) y en
corresponden al 907.,75‘A. 50%. 85%.
se indica en el extremo superior derecho de cada imagen.
Las imágenes en RXDhan sido deconvolucionadas.
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Figura 4.19.- Intensidad en función del tiempo en BS+BB
para las estructuras B y D. La curva correspondiente a D
ha sido multiplicada por 5.

A partir del análisis de observaciones en Halobtenidas en
el KPNO,Svestka C1986) llega a la conclusión de que esta

fulguración se desarrolla en un sólo arco coronal del cual B y

D son bases. Sin embargoestas bases presentan caracteristicas

muy diferentes; B es la zona de mayor brillo superficial de

todas las identificadas, tanto en RXBcomo 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

concl ui r que esta zona es una estr uctur a magnética

independiente. Para confirmar este hecho se muestra la

superposición entre una fotografia (facilitada por la Dra. S.

Martin) en la linea D3 del HeI CK 5876 A) y el contorno en RXD
de las 17:27:33 TU Cver Fig. 4.20). En ésta B aparece bien

9 .definida como una estructura de a 5 10 km con dos nucleos

1'79



brillantes. El hecho de que la linea D9 aparezca en emisión
indica que la zona donde se origina es de muyalta densidad

Cn > .101acm_3. Avrett et 31., 1986) en la cromósfera. Por otra

parte. del alineamiento del magnetogramasuperior de la Figura

4.1 y el campo del HXIS (ver Fig. 5.2) se encuentra que B se

ubica próximo a la linea de B": O lo que está de acuerdo con
las conclusiones anteriores. La estructura C se extiende a lo

largo de la linea neutra indicando la existencia de "shear"
“H > H, . . A . I,‘

. ¿y .
Figura 4.10. —Superposición de la imagen del HXIS en 85+86
obtenida a las 17:27:33 TUcon una fotografia en la linea
A5876 A del HeI correspondiente a las 17:26:30 TU.

magnético en la zona. Hay que señalar que esta orientación de

C, prácticamente paralelo a la linea neutra, puede deberse en

parte a deformaciones por visión lateral como se mencionó

anteriormente. Sin embargo, magnetogramastransversales obtenie
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dos en dias posteriores CFig. 4.13 muestran "shear" intenso en

B y. en menor grado. en la linea neutra donde se extiende C.

De este análisis se concluye que este evento no se

restringe a una sola estructura coronal. sino que es el

resultado de la interacción de dos "loops". El más pequeño CB)

o la interfase entre este y C es la zona donde se inicia la

liberación primaria de energia; luego la interacción de B con C

es la que induce el desarrollo observado. nótese que a

excepción del primero se observa una sucesión de picos

impulsivos en D. Los datos del HXEBSindican que la presencia

de particulas aceleradas a las masaltas energias. en la lamina

de corriente que probablemente se forme en la interfase entre

los dipolos. puede darse en cualquier momento 3/ no sólo al

principio de la fase impulsiva. De estas observaciones se

infiere ademas que B es un dipolo activo de acuerdo con la

denominación de Machado et al. C1987).

Los resultados del analisis conjunto de estos cuatro

eventos compactos señalan que éstos se desarrollan en más de

una estructura. En general. se ha observado un pequeño dipolo y

uno o "es arcos adyacentes en una zona de la región activa

donde tanto la intensidad como el "shear" del campo magnético

son importantes. La interacción entre dipolos es esencial en el

“disiaro" de la fulguración y parece inducir la liberación de

la energia almacenada en las estructuras no potenciales
individuales.
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CAPITULO 5

MICROF'ULGURAClONES EN UNA REGION ACTIVA COMPLEJA

Las microfulguraciones. formas de actividad mucho menos

intensas que las fulguraciones. se observan frecuente y

simultaneamente en las regiones activas. Estos fenómenos fueron

detectados por primera vez en los datos del HXIS SSchadee et
a1.. 19833. En este trabajo CMandrini et 31.. 1989) se muestra

que lante fulguraciones como microfulguraciones comparten

caracleristicas morfológicas y fenomenológicas comunes

indicando que son inducidas por los mismos procesos básicos.

Por otra parte. del análisis global de la energia liberada

en esto; eventos menores se encuentra que éstos pueden ser una

componente importante para e] calentamiento de la corona

5.1.“ Fulguraciones y microfulguraciones en AR2779

5.1.5.- Analisis de Las observaciones en rayos X

En la Figura 5.1 se grafica la intensidad observada 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 1980 en AR 779. Los gráficos en esta figura se refieren a

varias zonas de la region activa que se han señalado en la

Figura 5.2. En esta última se muestra el campo del HXIS

(izquierda) expandido en la dirección E - O para corregir las

diferencias por visión lateral entre el dia 6. fecha de las

observaciones en rayos X. y el dia 7 de noviembre. fecha del

magnetograma longitudinal que se muestra a la derecha. En la

Figura 5.1 se ha omitido la contribución de la fulguración de

dos bandas analizada en el Capitulo 3 que se extendió en la

dÍFPLCiÓh SE del campo instrumental. su posicion se ha

designado con las letras FDBen la Figura 5.2 Cver tambien Fig.

5.3 d _Ve).

La gran cantidad de abrillantamientos que ocurrieron en
esta fecha muestran intensidades máximas de varias decenas de

cts s" (Fid. 5.1). En la escala de intensidad detectada por el

HXIS una fulguracion de tamaño pequeño a medio (tipo B o C)

produce entre varios cientos a mil cts 5-1. mientras que

fulguraciones de tipc» M y X alcanzan intensidades pico por

encima de este último valor. Se ve. sin embargo, que a pesar de

su bajo brillo las temperaturas de las zonas abarcadas

por estos eventos se encuentran entre 107 K y 8 lO7 K.

caracteristicas de fulguraciones de mayor importancia. Los
47 —3valores de Y fluctúan entre 2 104a cm-a hasta < lO cm

en los eventos más débiles. Las densidades medias
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tiempo para los distintos abrillantamientos ubicados en la
Fig. 5.2. Las letras f1 señalan las fulguraciones.



Figura 5.2.- Magnetograma longitudinal de A“ 2779
Lderecha). A la izquierda se muestra sobre el campo del
HXISla posición de los núcleos de las regiones brillantes
A v B. de la fulguración de dos bandas CFDB) y.
aproximadamente.la de los otros abrlllantamientos.

varian. estimando el volumen a partir de la extensión de cada
. . . 1o -3abrlllantamlento en las lnúgenes. entre :2 5 10 cm en las

1o —aestructuras más compactas hasta 2 10 cm en las de nmyor

escala.
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La Figura 5.3 ¡nuestra un conjunto de contornos en RXB

donde se puede apreciar la morfología de los distintos

abrillantamientos. Los tres gráficos de la segunda fila CFig.
5.3 d. e y f) muestran fulguraciones en desarrollo. En los dos

primeros se puede ver la evolucion del sistema de "loops" en

crecimiento en la etapa temprana y tardía de la fulguracion de

dos bandas. notese el brillo apreciable en A al mismo tiempo.

La Figura 5.3 f. por otra parte. corresponde a los contornos de

la fulguracion confinada analizada en el Capitulo 4 (ver

Seccion 4.2). El aspecto que se quiere resaltar aqui es el

patrón recurrente de actividad que muestran las imágenes en

rayos X. En particular las zonas A y B. ubicadas a lo largo de

la linea neutra que rodea la región de polaridad positiva

intermedia CFig. 5.2) donde se observa intenso “shear” CFig.

4.1). son los centros de emisión continua de variada

intensidad. En la mayoria de los casos. un abrillantamiento en

estas zonas va acompañado de un aumento de brillo en alguna

ubicación cercana de la región activa. Ademas. se hace notar

que la forma de las regiones en emision se conserva a pesar de

las diferencias en intensidad. El ejemplo más notable es aquel

en donde aparecen las zonas B y C como se puede ver comparando

los contornos de la Figura 5.3 f. imagen de la fulguración. con

los de la Figura 5.3 c. 5.3 h y 5.3 i. Es decir. aun cuando la

relacion de brillo es 2 100 entre la fulguracion y las

microfulguraciones la morfología global de dos dipolos en
emision no se altera.
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el tiempo de cada imagen (ángulo superior izquierdo) y el
brillo máximoCángulo superior derecho).
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Finalmente. sei señala que la única zona que no mostro

actividad posterior es aquella en la que se produjo la

fulguiación de dos bandas. En todas las imágenes de la Figura

5.3 {principalmente las 5.3 g, 5.3 h y 5.3 iD la emision que

proviene de la zona hacia donde evolucionaron los arcos

Cpostqulguracion representa el decaimiento del evento y no un
abrillantamiento nuevo.

5.1.E.— Interpretacion de las observaciones

El análisis de las fulguraciones del Capitulo 4 indica que
la simultaneidad del abrillantamiento de distintas estructuras

dipolares durante la fase impulsiva se debe a la interacción

entre éstas. Por otra parte. la evolución distintiva de la

energia termica de arcos independientes y la ubicación de
la zona de emision en RXD en la estructura más

energetica. sugiere que la mayor parte de la energia

disipada se almacena y libera dentro de los arcos. La semejanza

entre la emision en rayos X observada durante las fulguraciones

y las microfulguraciones apunta a que ambos fenómenos son

inducidos por los mismos procesos básicos. Es decir. la

interacción entre estructuras cercanas dispara el evento y da

lugar a la liberacion de la energia almacenada. La posibilidad

de una fenomenologia común entre fulguraciones y

micrefulguraciones fue discutida por Lin et al. C1984) y Athay

C1984) y las observaciones descriptas aqui son las primeras que

muestran este hecho. Por otra parte. el lugar donde se
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desarrolló la fulguración de dos bandas resulta conspicuo en

cuanto 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 abrillantamientos señalaria también que la

energia liberada en estos proviene de la almacenada previamente

en el campo.

Antiochos C1987) ha investigado el efecto de los

movimientosfotosfericos de las bases de estructuras magnéticas

en las regiones activas, concluyendo que la reconexión del

campo puede actuar como un catalizador para iniciar la

formación de laminas de corriente donde se disiparia la energia

almacenada. Este autor especula que este proceso puede dar

lugar al calentamiento de la corona a partir del desarrollo de

pequeños eventos transitorios similares a las

microfulguraciones y. en los casos extremos. a las

fulguraciones como proponen Moore y La Bonte C1980) y Machado y

Moore C1987), La semejanza entre fulguraciones y

micrnrulguraciones parecen estar de acuerdo con esta idea.

Por último. si se compara la intensidad producida por cada

uno de estos eventos con la debida a una fulguraciún tipo M

(como la del 6 nov. 17:25 TU) en la escala del HXIS. se

encuentra que en estos abrillantamientos se liberan en total
2?entre 10 v 1028 erg. Promediando sobre la cantidad de eventos

presenLes a lo largo de las 12 horas de observación se infiere
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que los datos implican una disipación de 2 1026 erg s—{ Esta

potencia es suficiente para calentar la corona en las regiones
activas. como fuera señalado por Lin et al. C1984).



CAPITULO 6

CONCLUSIONES

El análisis 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 maneraen la que se induce la liberación

de energia en estos fenómenos. En este trabajo se han combinado

los datos del HXIS. que son los de mejor resolución 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

fenómeno que comprende desde los eventos mas energéticos. las

fulguraciones de dos bandas. hasta los menos intensos pero más

frecuentes. las microfulguraciones. En esta linea. los

resultados encontrados se pueden dividir en aquellos

relacionados con eventos o aspectos particulares y los

vinculados con el fenómeno en general.

Del análisis de las fulguraciones dinamicas (Capitulo 3).

se ha encontrado que la evolución termica de regiones a

distintas aLturas en la corona es compatible con la formacion

de arcos cerrados por reconexión del campomagnético durante la

fase de prefulguración. Este tipo de comportamiento. de acuerdo

con los modelos clásicos. 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

fulguración C2 107 K) en regiones coronales por encima de los

arcos donde empieza a desarrollarse el evento. Las dos

caracteristicas descriptas son predichas por el modelo de

circuitos de Martens y Kuin C1988). De la aplicación de este

último se encuentra que. dentro de ciertas aproximaciones.

puede explicar la potencia minima necesaria para mantener la

estructura coronal observada en la fase de prefulguración.

La evolución durante la fase gradual. que se ve con mayor

claridad en el evento del 6 nov. de 1980. es compatible con el

modelo clásico de Kopp y Pneuman C1976). Se ha encontrado un

aumento en la densidad de los arcos que se debe a la

evaporación del material cromosférico. Esto señala que este

fenómeno puede continuar luego de la fase impulsiva y que. en

contraposición a suposiciones hechas por otros autores. en este

caso se debe en mayor parte a la deposición de energia por

conducción a partir de la zona mas caliente en la parte

superior de los arcos.
De la determinación de la velocidad de crecimiento de los

"loops" se observa que esta disminuye con la altura. Este

hecho. corroborado observacionalmente a partir de los datos del

Skylab. se interpreta CPneuman. 1981) como debido a una

disminución de la velocidad de reconexión. Esta última.

suponiendo que el mecanismoes estacionario. está relacionada

con la velocidad de Alfven en el medio y su evolución señalaria

una disminución 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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aproximación la teoria mas simple permite explicar aspectos

fenomenológicos basicos de estos eventos. Sin embargo. se

encuentra aqui que. si se interpretan las observaciones en RXD

en la fase gradual de la fulguracion del 21 de mayoen términos

del modelo termico, éstas requieren la formación continua de

varias zonas a nmy alta temperatura CTo 2 500 106 K). Esta
distribución termica podria darse a partir del desarrollo de

una inestabilidad del tipo "tearing" en la lámina de corriente

(ubicada por encima de los arcos Cposthulguración) con la

consecuente formacion de numerosas regiones de difusión. Esto

señala que el proceso real no es tan sencillo comoproponen los

modelos clásiCos. Estos hechos muestran que las observaciones

no son decisivas para determinar las caracteristicas del

mecanismo de reconexión. Esta aparente ambigüedad en los datos

se debe. básicamente. al hecho de que la liberación de energia

ocurre en escalas que están órdenes de nmgnitud por debajo de

la minima resolución espacial observada y, entonces. sólo se

ven sus efectos no pudiendo descartarse varias explicaciones
posibles.

Del analisis del balance de energia en las esmeiuras

coronales durante la fase impulsiva (Capitulo 3 5/ 4) se ha

encontrada: que en todos los casos es necesario incluir una

fuente de energia adicional para cerrar la ecuación planteada.
En un caso se determinó. teniendo en cuenta la distribución

espacial de la emisión 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 emisión _v no permiten un análisis

similar. Lo que si se desprende de este análisis es que la

energia perdida por conducción desde la corona hacia la

cromósfera es comparable a la que ingresa por evaporación del

material cromosférico y, por lo tanto. no puede postularse que

este fenómeno se deba sólo a la deposición de energia en esa
zona por electrones acelerados como fuera planteado por otros
autores.

La determinación del origen (térmico o no térmico) de la

emisión en rayos X duros es importante. ya que permite conocer

la eficiencia relativa entre calentamiento y aceleración. De
esta forma. impone restricciones a los mecanismosde liberación

de energia que se pueden proponer en estos fenómenos. El

analisis desarrollado muestra que. aun a partir de los datos

con mejor resolución 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 parámetros fisicos

observados no se ajusten a los predichos por el nusmo. Esta

discusión señala. también. la necesidad de contar con

observaciones con resolución espacial y temporal del orden de

las requeridas por los procesos fisicos involucrados. La

resolución espacial deberia 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 la

resolución temporal en las imagenes deberia permitir observar

la expansión de regiones de alta temperatura a velocidades del

orden de 103 km s_1. como las postuladas por el modelo termico
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bajo la condición de conductividad anómala. También se

necesitan espectros totales simultáneos (similares a los del
HXRBS)capaces de mostrar variaciones que ocurran en escalas de

los milisegundos. comparables al "tiempo de vuelo" de un

electrón desde el sitio de aceleración hasta que es frenado en

las capas más densas de la cromósfera. Sin embargo. a pesar de

las limitaciones reconocidas en los datos se pueden establecer
valores extremos para la eficiencia en aceleración del

mecanismo de liberación de energia. En el caso de la

fulguración del 21 de mayo. se estimó un valor máximo de 2 70%.

Los resultados del balance de energia para las tres

fulguraciones compactas del Capitulo 4. asi como también la

distribución espacial de la emisión en rayos x duros en estos

eventos. estarian de acuerdo con este valor como limite

superior.

A partir del análisis de la emisión en rayos X para cuatro

eventos confinados (Capitulo 4) y considerando su relación con

el campo magnético de la región activa. se infiere que la

geometria básica en la que se desarrollaron estas fulguraciones

está dada por más 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 simultáneo de los arcos intervinientes Señala

la interacción entre éstos. Esta produce el "disparo" de la

fulguración. En la interfase entre estructuras puede

desarrollarse un lámina de corriente en la que se acelerarian

las particulas necesarias para explicar los picos impulsivos en
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rayos X duros. Sin embargo. las observaciones señalan que la

mayor parte de la energia disipada en estas fulguraciones se

libera dentro de las estructuras individuales y no en el sitio
de interacción. Esto último se demuestra cuantitativamente en

tres de los casos analizados.

Ciro aspecto interesante que se desprende del análisis de

la emisión en rayos X duros del evento del 6 nov. 17:25 TU es

que. en contraposición a lo que se observa en la generalidad de

las fulguraciones compactas. su espectro resulta más duro hacia

el final de la fase impulsiva. Esto señala que la presencia de

particulas aceleradas a las más altas energias puede darse en

cualquier momentodurante este periodo.

La imagen presentada para las fulguraciones compactas.

señalada originalmente por Machado et al. C1987). se puede

extender tanto a las fulguraciones de dos bandas como a las

microfulguraciones. En el primer caso se ha visto que en la

fulguración dinámica del 21 de mayo(Capitulo 3) la interacción

entre el dipolo emergente y dos estructuras preexistentes.

ubicadas en una zona donde hay evidencias de "shear" magnético.

"dispara" la fulguración e induce la liberación de la energia

previamente almacenada.

El hecho de que las microfulguraciones muestren una

morfología similar a las fulguraciones señala que estos eventos
también se desarrollan en mas de una estructura. El

abrillantamiento simultáneo de estos dipolos indica.

nuevamente. que la reconexión del campo en la interfase es el
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ingrediente fundamental para iniciar la liberación de 1a

energia almacenada. Este último aspecto plantea los siguientes

problemas desde el punto de vista teorico: si fulguraciones y

microfulguraciones son originadas por los mismos procesos

basicos. por que no se observan siempre microfulguraciones en

las que se libera continuamente la energia almacenada. o bajo

qué condiciones se puede acumular la energia hasta dar lugar a

una fulguración. Se señala que este es el primer trabajo en el

que se observa que eventos de tan variada intensidad comparten

una fenomenologia común. Por último. del análisis global de la

energia liberada por las microfulguraciones. se ha encontrado

que éstas pueden ser una componente importante 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 (mn?se lo observa con resolución espacial (3 temporal

cada vez mayor o en distintas longitudes de onda.

En las primeras epocas se consideró a la atmósfera solar

comouna estructura estatica con simetría plano paralela. cuya

capa superior se expandia dando lugar al viento solar. Se

suponla que su fuente de calentamiento provenla principalmente

de la disipación de ondas acústicas y que su campo magnético.

fuera de las "anchas solares. era muy débil (de unos pocos

gauss). Sin embargo. las observaciones obtenidas desde tierra

con instrumentos de alta resolución indican que la fotósfera

posee 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 comouna región

muy compleja y dinámica. formada por millares de estructuras

magnéticas en forma de arcos ("loops") donde el plasma coronal

esta confinado a alta temperatura. Actualmente. se piensa que

el calentamiento coronal es de origen magnético. ya sea a

traves de la disipación de ondas o directamente de corrientes.

y se ha observado que el viento solar fluye primordialmente por

regiones (agujeros coronales) donde las lineas de campo estan

abiertas. De todo lo anterior se desprende que muchos de los

fenómenos solares están dominados y existen gracias a la

presencia del campo magnético.
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A.1.—Características globales

Ei Sol es en realidad una eereila ordinaria denLro de las

a 10u eereiias de secuencia principal de nuestra galaxia. Su

Lipo espectral es 62V y su magnitud absoluLa es 4.8. Sus

propiedades fisicas globales. enumeradas a continuación. son

las normales para estrellas de su tipo:

EDAD: 4.5 10° años

MASA: no: 1.99 1o33 g

RADIO: Ro: 6.96 10“) cm
DENSIDAD MEDIA: 1.4 g cm

GEAVEDADSUPERFICIAL: go: 2.74 10‘ cm s'

RADIACION EMITIDA o LUMINOSIDAD: La: 3. 86 1033 erg s"
TASA DE PERDIDA DE MASA: 1o“Z g s"
TEMPERATURA EFECTIVA: 5?85 K

-3

2

Tradicionalmente se habla del Sol comoquieto o activo. El
Sol quieto se puede visualizar como una esfera de plasma cuyas

propiedades varian radiaimente. en primera aproximación. y cuyo

campo magnético global es despreciable. E1 Sol activo Liene que

ver con fenómenos transitorios. como por ej.: manchas solares.

proLuberancias y fuiguraciones; éstos aparecen superpuestos a

la atmosfera quieta y las observaciones indican que su

fenomenologia está determinada por las variaciones del campo

magnético local.

En la Figura A.1 se representan esquematicamente las

distintas regiones del Sol en función del radio.

199



Corona/'-"'"\.
/ Cromósfera

' 2

Fotosfem\500é, I»
Zona Convectlva / \500

/ 4/»\\

Zona Rodiativa

OSBRO

Liberación de

Enelgía Nuclear

Odio0
1,. ’0\ l\P
‘Jo\

\\ /
\ O,\

Figura A.1.- Estructura global del Sol. El espesor de la
fotósfera y la cromosfera no están en escala. Se indican
los distintos modosde transporte de energia.

A.2.- El Sol quieto

A.2.1.- El interior

El interior se divide en tres regiones: el núcleo. 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.- El núcleo

Las fuentes de energia solar son fundamentalmente los

ciclos protón-protón (98%) y C-N-O (BZD. Al cabo de cada uno de

ellos. cuatro núcleos de H se transforman en uno de He actuando

otros núcleos comocatalizadores. La siguiente reaccion resume
el resultado de estas cadenas:

41H + ‘He + 2e‘” + 2p + 26.7 MeV CA.1)

Durante los años 50. se reconoció la importancia de la

detección de los neutrinos solares comoprueba de la teoria del

interior estelar y evidencia directa del papel que jugaban las
reacciones termonucleares en la producción de energia (Davis.

1955; Cameron. 1958 y Fowler. 1958). Se llevó a cabo el

Experimento de los Neutrinos Solares del 37Cl (Davis. 1964;

Davis et al.. 1968) en el que se detectaron sólo 1/3 de los

predichos por la teoria (Davis et al.. 1983). A partir de estos

resultados se propusieron numerosos mecanismos cuyo fin era

disminuir ila temperatura del núcleo. lo que implicaba una

reduccion del flujo de neutrinos; sin embargo. ninguno de estos

ofrece una solución completa al problema (Rexburgh. 1981).

En los últimos años se ha comenzadoa utilizar el analisis

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 la fisica solar: la

heliosismologia. Los datos mas recientes obtenidos en este

campo corresponden al Active Cavity Radiometer Irradiation

201



Monitor CACEIM; Willson. 1979). uno de los instrumentos

lanzados a bordo del satélite Solar MaximumMission CSMM)en

1980. El analisis preliminar de estas observaciones CWillson.

19873 parece estar de acuerdo con las predicciones de los

modelos de interior que suponen la presencia de particulas

masivas en interacción debil. La dispersión elástica de éstas

con los núcleos de H y He contribuiria en parte al transporte

de energia. lo que darla lugar a una distribución termica que

resolveria el problema de los neutrinos solares GGilliland et
al. 1986).

A.2.1.2.- La zona radiativa y la zona convectiva

El núcleo se extiende hasta 2 0.25 Ro. a continuación y

hasta < 0.9 Eu se encuentra la zona radiativa. Un modelo
clasico del interior solar CSchwarzchild. 1958) supone que este

se encuentra en equilibrio térmico e hidrostatico y que

parámetros como la presión Cp). la densidad Cp) y la

temperatura CT) son sólo función del radio Cr). La ecuación de

balance de energia por debajo de la zona convectiva se puede

escribir, bajo estas condiciones. como:

———[ r2 xr ———] + p a = O CA.2)

donde g es la cantidad de energia por unidad de tiempo generada

a partir de las reacciones nucleares y xr es la conductividad
radiativa que. en función de la opacidad C5. resistencia del

plasmaa transportar la energia radiativa). resulta:



a = ____;___ CA.3)

siendo o: la constante de Stefan-Boltzmann.

A .altas temperaturas la opacidad es lo suficientemente

baja como para que. aun siendo el gradiente térmico pequeño.

toda la energia producida en el núcleo se pueda transportar por

radiación. Sin embargo. hacia el exterior de la zona radiativa
la opacidad comienza a aumentar ya que los núcleos y los

electrones se recombinan formando iones que pueden absorber los

fotones emitidos. Esto produce una disminución de xr y por lo
tanto, de acuerdo a CA.2), el gradiente termico debe aumentar.

Cerca de 0.86 R0 la temperatura disminuye tan rápido 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

fotosiera. la radiación puede escapar directamente; la opacidad

V el gradiente termico disminuyen y el nmterial vuelve a ser
convectivamente estable.

La convección se manifiesta en la superficie a traves de

la granulación. mesogranulación. supergranulación y celdas

gigantes. Los tres primeros tipos de estructuras parecen estar

relacionados con la ionización del H y del He. ya que sus

escalas espaciales son comparables a las profundidades en que

tienen lucar estos procesos. La existencia de las celdas

gigantes no está 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 convectiva).

A.8.2." La atmósfera

La atmosfera solar visible se divide en tres regiones: la

fotosrera. la cromósfera y. luego de una región de transición

muy angosta C2 300 km). la corona.

cromosfera corona

CD

I
transición

fotósfera

logT

h (103m)
Figura A.2.- Temperatura en función de la altura (h) en la
atmosfera solar CAthay. 1976).

Antes de 1940 se pensaba que la temperatura disminula a

medida que uno se alejaba de la superficie solar. pero se ha

llegado a la conclusión de que. despues de caer a un valor de

2 4300 K (en el minimo de temperatura). comienza a subir

lentamente a lo largo de la cromósfera y luego abruptamente en

la región de transición hasta alcanzar unos pocos núllones de
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grados en la zona coronal (Figura A.2). En la corona externa la

temperatura vuelve a disminuir gradualmente hasta un valor de

105 K a i UA. Este apartamiento del equilibrio radiativo

experimentado por la atmosfera. indica la existencia de

procesos de disipación de energia no radiativa que se
mencionarán más adelante.

A2.2.l.- La jotósfera

A.2.2.1.1.- Movimientosfotosféricos

La fotosfera se puede definir como la region. de 2 500 km

de espesor. que se extiende desde el punto en que T = 1 para

X5000 A CT. profundidad óptica) hasta el minimo de temperatura.
3Su densidad media es 2 10" cnr y emite la mayor parte de la

radiación solar.

Esta region no está uniformemente iluminada ni es perfec

tamente estatica. En una fotografia de alta resolucion aparece

cubierta por guijarros de forma irregular )r en una pelicula
estas manchas brillantes se ven en continuo movimiento. Esta

estructura granular o granulación corresponde a la parte

superior de las celdas convectivas. El centro de l”) gránulo

aparece brillante ya que está compuesto por plasma caliente que

asciende C2 0.4 km sq). fluye horizontalmente C2 0.25 km sq)

y luego. ya frio. cae por su borde externo. Su diametro tipico

es de 700 a 1500 km y su tiempo de vida medio de 8 min.
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A parte del campo de velocidad granular hay otros de mayor

escala Cmesogranulacion y supergranulción) y otros movimientos

comolas oscilaciones. Las propiedades de la mesogranulación no

son bien conocidas. su tamaño tipico es de 5000 a 10000 km y la
. . . . '1veloCidad media (tanto horizontal como vertical) es de BOm s

En la supergranulacion. que fue estudiada en detalle por
. -1Leighton et al. {1962). el material sube a :2 0.1 km s . se

-1mueve horizontalmente a velocidades de a 0.4 km s y luego
-1.kms r'Las celdasmdesciende por los bordes de la celda a 2 O.

supergranulares son de forma irregular y sus diámetros oscilan

entre 20000 y 54000 km. las mas grandes se encuentran cerca de

las regiones activas. En la fotósfera no muestran casi

variación de brillo. si bien sus bordes son más notables en

algunas lineas espectrales y delinean la llamada red
fotosferica.

La fotósfera muestra oscilaciones ascendentes y' descen

dentes en regiones con un diámetro del orden de los 10000 km.

Estas oscilaciones se detectan comocorrimientos Doppler en las

lineas fotosféricas y su periodo medio es de 5 min. Estos

movimientos no parecen estar relacionados con la granulacion.

sino que probablemente son el resultado de ondas acústicas

generadas en la zona convectiva y atrapadas en una cavidad por

debajo del minimo de temperatura (Ulrich, 1970, Deubner. 1975).

A.2.2.l.2.- El campomagnético fotosférico

El campo magnético fotosferico está formado por pequeños

elementos organizados en estructuras de mayor escala. éstas se
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deSCriben a continuación:

a) Manchas solares.- Representan grandes concentraciones de

flujo magnético y se describirán en la Sección A.3.2. Estas

zonas podrian actuar como fuentes de ondas de Alfvén. las que

calentarlan la atmósfera superior.

b) Facula.- Es la región que rodea a las manchas solares. Su

campo magnético medio es de unos pocos cientos de gauss.

estando el flujo concentrado en elementos llamados nudos

magnéticos o microporos de z 1 a 2 k6 ubicados en lbs bordes de

las celdas supergranulares.

c) Grandes áreas unipolaros.- Se extienden a lo largo de varios
cientos de miles de kilómetros. tanto en latitud como en

longitud. Contienen primordialmente elementos de una sola

polaridad y tienen un periodo de vida largo (un año o más). Por

encima de algunas de estas regiones se encuentran los agujeros

coronales.

d) Campos en la supergranulaclón.— La mayor parte del flujo

magnético fotosferioo C: 90%) fuera de las regiones activas

está concentrado en los bordes de la supergranulación.

generalmente en la conjunción de tres celdas. Este campo está

formado por tubos de flujo que tienden a ubicarse entre

gránulos. Poseen una intensidad entre 1 y 2 kG y tamaños

característicos de 100 a 300 km.

e) Regiones efimeras.- Son pequeñas regiones bipolares de flujo

magneLico emergente nuevo. La velocidad promedio con que se las
1ve aparecer es de 1.8 a 2.8 km 3-. En la corona se las ve como

puntos brillantes en rayos X (sección A.2.2.33.



A.2.2.2.- La cromósfera

La cromósfera 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 supergránulos

(probablemente a la largo de las lineas de campo magnético) y

alcanzan velocidades de 20 a 30 km s—Ï Las espiculas tienen

una vida media de 5 a 10 min. diámetros entre 500 y 1200 km.

longitudes máximas de 10000 a 20000 km. temperaturas entre 1 y

2 104 K y densidades electrónicas (no) entre 10“) v 10u CHF?

En el disco. en Ha CABBBBA). se observan estructuras alargadas
oscuras y brillantes con dimensiones de 1“ x 10" C1" = 1 seg de

arco = 726 kmen el centro del disco solar) llamadas fibrillas.

A medida que se asciende en la atmósfera. el campo

magnético por encima de los bordes de los supergránulos se va

abriendo. La red fotosférica se diluye al aumentar la

temperatura hasta que a alturas coronales desaparece por

compieto.

Los primeros modelos de la atmósfera solar consideraban a

las ondas acústicas comola fuente que podia proveer la energia

necesaria para calentar la cromósfera y la corona. Estas ondas

de baja amplitud. cuyo origen está 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 atmósfera
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superior. Hasta hace relativamente poco tiempo esta descripción

clásica CBiermann. 1946; Sthwarzschild. 1948; Schatzman. 1949)

era aceptada universalmente. Sin embargo. el análisis de las

observaciones del OSO8 CAthay y White. 1977) muestra que este

tipo de calentamiento es efectivo sólo en la baja cromósfera.

Estos últimos autores. Junto con Mein et al. C1980) y Mein y

Schmieder C1981). han encontrado que el flujo de energia

acústico C104erg cm-2sfló es insuficiente casi en dos ordenes

de magnitud para explicar las pérdidas radiativas-de la alta

cromosfera y aproximadamente en uno teniendo en cuenta la

radiación EUVCextremo ultravioleta) y X de la corona.

A.2.2.3.— La corona

La corona se puede ver en luz blanca durante los eclipses

comoun halo tenue. Su aspecto global varia con el ciclo solar.

cerca del máximo aparecen estructuras lineales llamadas

"streamers" en todas direcciones; alrededor del minimo. los

"streamers" se ven sólo en el ecuador y en los polos aparecen

las llamadas plumas polares. En la corona interna quieta ne es
o -sdel orden de 10 cm . mientras que en las estructuras

mencionadas anteriormente es 5 a 20 veces mayor.

La emisión coronal en el continuo de rayos x. observada

desde satel i tes . cor r esponde a bremsstrahl ung ter mico en un

plasna con T 2 lOó K (Figura A.4). Con el desarrollo de

detectores de buena resolución en este rango que comenzaron a

volar durante los 60 y. fundamentalmente. en base a las
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observaciones obtenidas por el Skylab. la concepción de la

corona cambió notablemente. Originalmente se suponía que esta

zona estaba formada por un plasma uniforme con ciertas

inhomogeneidades pasajeras. Sin embargo. los datos mostraron la

existencia de estructuras de morfología y tamaño diverso como

un fenómenonatural. A partir del analisis de la distribución

del campo magnético coronal deducida de magnetogramas

longitudinales (de campomagnético en la línea de la visual)

fotosréricos. bajo la suposición de que este es eeencialmente

potencial. se encontró que las estructuras magnéticas

inferidas y las observadas en rayos X coincidían notablemente

tanto espacial comotemporalmente CPoletto et al., 1975; Vaiana

y Rosner. 1978). Los valores coronales típicos de densidad.

temperatura y campo magnético (10-100 G) dan como resultado un

valor para el parámetro {3 <<1 (fi, razón de la presión del

plasma a la presión magnética) por lo que en esta region el

campo es capaz de confinar y así. dominar la dinamica del

plasma explicando la vinculación 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

está abierto formando los agujeros coronales. zonas oscuras de

muy baja densidad a estas temperaturas. y aquellas donde el

campo estaïcerrado dando lugar a núllares de "loops". Tambien

aparecen pequeñas estructuras muyintensas dispersas por todo

el disco. llamadas puntos brillantes en rayos X.

Los "loops" coronales (que también se observan en el EUV)

se pueden dividir. de acuerdo a la situación en que se los
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z su». . bw-hñ‘.

Figura A.4.— Imagen en rayos X de la corona obtenida por
el Skylab el 28 de mayo de 19'73. Se muestran: 1) un
agujero coronal. 23 una región activa y 33 un puntobrillante.

observa. en varios tipos: de región quieta. de región activa.

de interconección. CposLDfulguración y de fuiguración

confinada. Los "loops" de interconeccion unen regiones activas

diferentes y" sus bases se encuentran en las zonas de campo

magnético intenso cerca de los bordes de las mismas.

Los puntos brillantes en rayos X tienen diámetros tipicos

de 82000 km. Aparecen casi 1500 de estas estructuras por dia y

su tiempo de vida medio es de 8 h. Estos puntos son la

manifestación coronal de las regiones efímeras 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 CSección A.3.1).

Actualmente, y en base a lo dicho al principio de esta

sección. se considera que el campo magnético Juega un rol
fundamental en el calentamiento tanto de la alta cromósfera

como de la corona. Este problema aún no ha _recibido una

respuesta satisfactoria desde el punto de vista teórico. En

general. se piensa que el calentamiento proviene de la

disipación de los movimientos mecanicos generados en la zona

convectiva subfotosférica CB» 1). Estos desplazan al azar las

lineas de campomagnético en las bases de los "loops" coronales

entregandole asi energia al campo. Si el tiempo característico
de la convección (estimado como el cociente entre el tamaño

tipico de la granulación y la velocidad media del campo

granular) es mayor que el tiempo de Alfven (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 disipación de éstas. por efecto

Joule. podria ser la causa del calentamiento de la corona. Este

mismo proceso. pero en escalas espaciales mayores. se propuso

originalmente para explicar el almacenamiento de energia en la

etapa previa a una fulguración Cver Capitulo I). su por el

contrario los movimientos convectivos son mas rapidos.

resultando la relación inversa entre los tiempos

característicos. se excitan oscilaciones MHDCmagnetohidrodina

micas). La disipación de estas ondas podria también calentar el

plasma coronal. Estas son las dos ideas que actualmente estan

en discusión enfrentándose ambas con el problema de que el
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tiempo caracteristico para la disipación de la energia es
demasiado largo y se necesitan entonces. mecanismos de

disipación anómalos. Dentro de la linea que trata de explicar

el calentamiento de la corona en base a la disipación de ondas

MHE)se puede citar a: Rae y" Roberts C1982). Ionson C1982.

1985). Hollweg C1982). Heyvaerts y Priest C1983) y Mariska y

Hollweg C1985); mientras que en la otra linea se encuentran los

trabajos de: Parker C1981 a.b; 1983 a.b3. Browning. et al.

C1986). Heyvaerts y Priest C1984). van Ballegooijún C1986) y

Gómez y Ferro Fontán C1988).

A.3.— El Sol activo

Cuandose observa la fotósfera y la atmósfera superior se

descubre una estructura sorprendente que se manifiesta de

diversas formas y ¡cambia continuamente. Por ejemplo. en una

fotografia, en HÚllas regiones activas aparecen como zonas
brillantes a lo largo del ecuador solar. entre Ï 30° de

latitud. En general. dentro de una región activa ya

desarrollada se observan las manchassolares y cerca de ellas

se produce ocasionalmente una fulguración solar. Tambien

aparecen cintas delgadas y oscuras llamadas filamentos Co

protuberancias). Las formas de actividad mencionadas no son

fenómenos de distinto origen. sino que representan las

diferentes formas en que el plasma responde a la evolución del

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

La vida de una región activa ha sido descripta por Svestka

C1976 b). Cuando emerge flujo magnético nuevo la atmósfera se

calienta y se observan los puntos brillantes en rayos X. La

mayor parte de éstos desaparece en menos de un dia pero si

continúa emergiendo flujo cerca del ecuador solar puede

formarse una región activa. Estas zonas son bipolares y. al

principio. se observa una pequeña zona brillante? en Ha Cla
“plage"). Luego de aproximadamente un dia. la región bipolar

consiste en un par de manchas unidas por un sistema de arcos

oscuros (llamados sistema de filamentos arqueados). Estos son

bastante bajos c: 5000 km) y su longitud es 2 30000 km. Se

elevan a a 10 kms.ú y cerca de sus bases se ve caer el plasma

a 2 50 km s_{ Ya que el Sol (visto desde la Tierra) rota de

Este CE) a Oeste CO). la porción O de una región activa se

llama parte precedente y usualmente contiene una mancha llamada

p o precedente. La mancha principal en la zona E se llama f o

siguiente y suele ser más difusa. Despues de 3 C) 4 dias la

región activa ya está bien desarrollada y la "plage" en Hel
puede tener un ancho de 200000 km. A nivel fotosférico se ve un

grupo de manchas rodeado por una fácula; múentras que. en la

corona. se ve un aumento de intensidad en rayos X que

corresponde a los "loops" de región activa La región continúa

creciendo y alcanza su maximaactividad en 10 a 15 dias. Si el

desarrollo es tipico. casi todas las manchas excepto la

precedente han desaparecido al cabo de una rotación C2 26 dias

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



mas lento y esta dado por la dispersión del flujo magnético.

Cuando la región es bastante Joven se puede formar un

filamento; éste se encuentra sobre la linea de inversión del

campomagnético entre ambas polaridades (linea neutra del campo

magnético en la dirección longitudinal. B" = 0). La "plage".
cuyo brillo va disminuyendo. desaparece al cabo de z 4

rotaciones. En rayos X. el núcleo de la región activa Cformado

por "loops" brillantes) decae y se observa una estructura

simple y difusa que une ambas polaridades. El remanente de una

región activa a menudoesta caracterizado por la presencia de

un filamento frio embebido en una arcada de "loops" calientes.

Este último posee movimientos de rotación diferenciales y se

estira transformándose en un inmenso filamento inactivo que

migra hacia uno de los polos. A veces puede entrar en erupción

e ir acompañado por una fulguración de dos bandas. Estos

eventos mayores se producen cerca del máximode actividad de la

región 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 manchassolares

El periodo de mayor actividad de una región activa esta

caracterizado por la presencia de manchasa nivel fotosférico.

La formación de una mancha se explica a continuación: el fluJo

magnético aparece. en principio. en el centro de una celda

supergranular y se ve en Ha como un sistema de filamentos
arqueados (Sección 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 union de tres celdas donde puede llegar a

aparecer un poro. Los poros son más oscuros que la fotósfera

circundante y tienen campos magnéticos con una intensidad de

a: 1.5 kG. Estos pueden desarrollarse y. por acumulación de

flujo. formar una mancha. Estas aparecen normalmente de a pares

y se desplazan separandose hasta 2 150000 km.

Una mancha muestra dos zonas caracteristicas? la umbra y

la penumbra. La umbra es la región mas oscura. su temperatura

es de 3700 K (casi 2100 K menos que la fotósfera que la rodea)

y tiene un diámetro de 10000 a 20000 km (0.4 del diámetro

total). En su centro el campo magnético esta orientado

verticalmente y tiene una intensidad de a a 3 kG decreciendo

gradualmente hacia sus bordes hasta 2 1 a 1.5 kG en la

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 número de manchas observado tiene una variación

periódica de aproximadamente 11 años. a este comportamiento se

le llama ciclo solar. En epoca de maximose pueden observar al

mismo tiempo hasta 100 o mas manchas en el hemisferio visible.
El sentido de polaridad es opuesto para los pares de manchas

del hemisferio Norte CN) y Sur CS) y cambia cada periodo. de

manera que después de 22 años 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 limbo

aparecen comoestructuras brillantes. mientras qu: en el disco

se las ve como cintas delgadas y oscuras (filamentos). El

modelo clásico de Kippenhahn y Schlüter C1957) supone que el

material denso de las protuberancias es mantenido a alturas

coronales por el campo magnético equilibrando la fuerza de

gravedad.

Haydos tipos básicos de protuberancias cuyas caracteris

ticas han sido descriptas en detalle por Tandberg-Hanssen

C1974) y Jensen et al. C1979). Estos son:

a) Protuberancias quietas.- Son estructuras muy estables que

pueden verse durante meses. Comienzan su vida como un pequeño

filamento en una región activa ubicado a lo largo de Bu = 0
(canal del filamento). A medida que la región activa se

dispersa la protuberancia va creciendo tanto en espesor comoen

longitud. durante este proceso migra lentamente hacia la zona

polar más cercana. Valores tipicos de los parámetros de estas

estructuras son: no = 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 dinámicas 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 más alta que

la de las protuberancias quietas.

Las protuberancias quietas y de regiones activas pueden

activarse y mostrar varios tipos de movimientos.4Por ejemplo.

una protuberancia puede agrandarse y oscurecerse (si se la ve
sobre el disco) o volverse más brillante (cuando se la ve en el

limbo). Simultáneamente se observa un aumento de los

movimientos turbulentos Chelicoidales) 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 erupción.

Cuando un filamento de región activa o una protuberancia

quieta ha superado cierta altura C2 50000 km) puede volverse

inestable y entrar en erupción. En ese momento parte del

material asciende y escapa del Sol. mientras que el resto cae
hacia la cromósfera. En dos tercios de los casos la

protuberancia vuelve a formarse en el mismo lugar y con

aproximadamente la misma forma. A la erupción de un filamento

quieto ya evolucionado se le llama desaparición brusca. esta

acompañada por un abrillantamdento en rayos x y ocasionalmente

por una fulguración de dos bandas. La erupción de una

protuberancia puede ser producida por la aparición de una

región de flujo emergente o por una fulguración distante. En el
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caso de un filamento de región activa la erupción es rápida y

dura media hora o menos; mientras el material está ascendiendo

generalmente comienza una fulguración de dos bandas y. en este

caso. el filamento se reconstruye en unas pocas horas.

La erupción de una protuberancia a veces está acompañada

por un transitorio coronal o eyección de masa (ver MacQueen.

1980). El material eyectado proviene de la baja corona Cencima

del filamento) observándose también. a partir de Los datos del

SMM.la presencia de plasma más frio probablemente del interior

de la protuberancia. El material se acelera por debajo de los 2

Ro y luego C2 a 6 Ro) mantiene una velocidad constante o en
leve aumento; el rango es muy amplio siendo la media entre 2 y

6 R. de 47o km s". La energia cinética de un transitorio
c0ronal equivale aproximadamentea la energia total radiada por

una fulguración grande C2 1032 erg).

A.3.4.- Las fulguraciones solares

Son los fenómenos solares mas notables. Pueden aparecer

como abrillantamientos simples y localizados hasta eventos

extremadamente complejos: los más violentos del sistema solar

(ver Capitulo I).
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