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Resumen

En esta tesis de doctorado se estudian los fendmenos transitorios solares denominados
fulguraciones, los cuales consisten en la liberaciéon subita de grandes cantidades de e-
nergia (=~ 1033 ergios en =~ 102 s). Se utilizan observaciones en radio, en el rango que
va de las microondas a las ondas submilimétricas, imagenes en Ha y ultravioleta, mag-
netogramas fotosféricos y mediciones del flujo en rayos X blandos. Los datos en radio
permiten construir curvas espectrales que aportan informacién sobre la poblacién de
electrones acelerados que originan la radiacién en esas frecuencias por emision girosin-
crotrénica. Los magnetogramas fotosféricos se utilizan en el cdlculo de un modelo del
campo magnético a nivel coronal, en dicho calculo las imdgenes en ultravioleta permiten
determinar el parametro libre del modelo y las imagenes en Ha localizar las bases de los
arcos coronales que interactian, via reconexién magnética, originando la fulguracién. El
conocimiento de la topologia magnética, a partir del modelo, permite ajustar en forma
satisfactoria el espectro observado en el rango de radio con un modelo tedrico de emisiéon
girosincrotrénica de una fuente homogénea para todos los eventos analizados. Este tipo
de andlisis combinado de la topologia magnética junto con el espectro de emisién en ra-
dio es totalmente novedoso y permite obtener un modelo autoconsistente del fenémeno.
Ademsds, a partir de los datos en rayos X blandos y del ajuste espectral se verificaron
las hipétesis de un modelo de aceleracién de particulas por campos eléctricos continuos

en multiples hojas de corriente.

Palabras clave: Ondas submilimétricas - Explosiones solares en radio - Topologia

magnética - Aceleracién de particulas
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Physical characteristics and
magnetic topology of solar regions
originating suprathermal

electrons

Abstract

This PhD Thesis studies solar transient phenomena called solar flares, these events imply

033 ergs in ~ 102 s). We use radio

the sudden release of great amounts of energy (= 1
observations in the range that goes from microwaves to submillimeter waves, Ha and
UV images, photospheric magnetograms and soft X-rays flux measurements. Radio data
allow us to build spectra that give information about the accelerated electron population
that originates the emission at those frequencies by girosynchrotron. Photospheric mag-
netograms are used to compute a coronal magnetic field model, in these computations
UV images let us determine the free parameter of the model and Ha images let us local-
ized the footpoints of the coronal loops that interact, via magnetic reconnection, giving
place to the flare. The magnetic field topology, determined from the model, allow us
to fit the observed radio spectrum using a theoretical model with a single homogeneous
grosynchrotron source for all the studied events. This is the first time that this kind of
combined analysis, magnetic topology and radio spectrum, is done, from it we obtain a
self-consistent model for the phenomenon. Furthermore, from the soft X-ray data and
the spectral fitting we verified the hypothesis of an acceleration model by DC fields in

multiple current sheets.

Keywords: Submillimeter waves, solar bursts, magnetic topology, particle acceleration.
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Introduccion

Una fulguracién solar es un fenémeno transitorio que se da en las regiones activas
solares y en el cual se libera, en tiempos del orden de 10? s, una cantidad de energia
que llega hasta 1033 ergios. Esta energia es liberada en forma de radiacién, en todo el
espectro electromagnético, de aceleracion de particulas y de calentamiento del plasma.
Los detalles sobre los procesos que desencadenan la liberacién subita de esta enorme
cantidad de energia no han sido atin totalmente establecidos, pero hay suficiente eviden-
cia como para afirmar que el fenémeno estd intimamente ligado con la dindmica de las
estructuras magnéticas presentes en las regiones activas solares. Hoy en dia hay consenso
en cuanto a que la energia acumulada en el campo magnético de las regiones activas es la
que se libera durante una fulguracién, y que el proceso que desencadena esta liberacién
es el proceso de reconexién magnética; es por ello que diferentes modelos de reconexién
han sido propuestos para explicar el mecanismo de las fulguraciones [para una revisién
del tema ver Priest & Forbes, 2002].

Las fulguraciones han sido observadas por una amplia variedad de instrumentos,
desde los rayos X y - hasta las ondas de radio métricas. En el rango de las radiofre-
cuencias las fulguraciones generalmente se denominan explosiones (bursts). En el gran
rango de frecuencias mencionado han quedado regiones de varias décadas de longitud
de onda que no han sido observadas en forma sistematica hasta hace pocos afos. Una
de las regiones afectadas por esta vacancia observacional es el rango de ondas de radio
submilimétricas, el que convencionalmente se define entre las frecuencias de 100 GHz y
1000 GHz. Desde 1999 opera en el Complejo Astronémico El Leoncito (CASLEO) el
Telescopio Solar en ondas Submilimétricas (SST), fruto de un proyecto conjunto entre
instituciones de Brasil, Argentina y Suiza [Kaufmann et al., 2000]. Este instrumento
trabaja en las frecuencias de 212 GHz y 405 GHz.

El estudio del espectro de emisién en el rango microondas-submilimétrico, durante
una fulguracién, puede dar informacién sobre las propiedades de la fuente emisora y
sobre los mecanismos responsables de la emisién. En el rango de frecuencias de radio
mencionado, el mecanismo dominante durante la etapa impulsiva de las fulguraciones es
la emisién girosincrotrénica incoherente [Bastian et al., 1998]. Este tipo de emisién gene-

ralmente es producido por una poblacién de electrones acelerados con una distribucién
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Introducién

energética que sigue una ley de potencias En ese caso es posible, en muchas ocasiones,
determinar las caracteristicas de dicha poblacién de electrones a partir del ajuste del
espectro observado con un espectro girosincrotrénico teérico producido por una fuente

homogénea [Ramaty, 1969].

Entre los mecanismos que producen la aceleracién de electrones a energias por encima,
de 100 keV son tres los que se han destacado, la aceleracién por campos eléctricos
cuasiestéticos de gran escala (DC fields) [Holman, 1985, Tsuneta, 1987, Takakura, 1988,
Benka & Holman, 1994], procesos de aceleracién estocdstica [Miller et al., 1997] y proce-
sos de aceleraciéon por ondas de choque [Somov & Kosugi, 1997, Tsuneta & Naito, 1998].
El primero de los mecanismos es el que ha recibido mucha més atencién. Usando obser-
vaciones en radio junto con observaciones en rayos X se puede determinar, a partir de la
teoria desarrollada por Holman [1985] y por Holman et al. [1989], el campo de Dreicer
[Dreicer, 1960]; es decir la intensidad del campo eléctrico a partir de la cual todos los
electrones son acelerados a energias supratérmicas, asi como también la energia critica

por encima de la cual un electrén es acelerado supratérmicamente.

Desde hace mds de una década el Michelson Doppler Imager (MDI) [Scherrer et al.,
1995] observa el campo magnético solar a nivel fotosférico con una aceptable resolucién
espacial. Este instrumento se encuentra a bordo del Solar and Heliospheric Observatory.
La intensidad del campo magnético en la direccién de la visual se determina midiendo
el desdoblamiento Zeeman de la linea de absorcién fotosférica de 6767.8 A del Ni I. Este
tipo de mediciones no son realizables a nivel coronal, donde las temperaturas son del or-
den de 10° K, y por lo tanto los elementos se encuentran totalmente ionizados, haciendo

imposible el uso del desdoblamiento Zeeman.

La componente del campo magnético en la direcciéon de la visual es una razonable
aproximacion del campo fotosférico radial cuando se consideran regiones cercanas al cen-
tro del disco solar. Entonces, es posible extrapolar el campo magnético coronal usando
los magnetogramas fotosféricos como condicién de contorno, suponiendo una configu-
racién libre de fuerzas lineal y usando un método con transformada rapida de Fourier
a partir de la formulacién de Alissandrakis [1981]. En este procedimiento queda un
parametro libre el cual se ajusta usando observaciones de arcos coronales. Kl codigo
utilizado toma en cuenta la transformacién de coordenadas de la regién activa al centro
del disco [Mandrini et al., 1996, Démoulin et al., 1997]. EI estudio morfolégico de los
magnetogramas permite identificar zonas de emergencia de flujo e interaccién de bipolos
y, con ayuda del modelo del campo coronal es posible determinar en forma aproximada
la configuracién magnética en la que puede darse el proceso de reconexién magnética
que da origen al fenémeno transitorio analizado. Los valores de intensidad del campo
magnético a lo largo de los arcos coronales inferidos del modelo pueden usarse para

restringir el rango de valores posibles que se utilizan en el ajuste tedrico del espectro
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girosincrotrénico en microondas, ya que esta emisién es sensible a la intensidad y o-

rientacién del campo magnético respecto del dngulo de observacion.

En este trabajo de tesis se analizan y modelan tres eventos: la fulguracién y eyeccién
de masa cromosférica del 28 de noviembre de 2001, la sucesién de fulguraciones del 20 de
diciembre de 2002 y la fulguracién del 30 de octubre de 2004. Los eventos fueron selec-
cionados del conjunto de eventos observados por el SST, el cual es considerado el instru-
mento base. Para el andlisis de se utilizan también datos en radio en el rango de las mi-
croondas que complementan los datos del SST. La complementacién espectral fue lograda
con las observaciones del Qwens Valley Solar Array (OVSA) [Hurford et al., 1984], del
Radio Solar Telescope Network (RSTN) [Guidice et al., 1981] y radiotelescopios de pa-

trullaje de la Universidad de Berna.

Una vez que se tiene una cobertura espectral adecuada pueden determinarse las
carecteristicas del espectro. Si bien las observaciones del SST aportan sélo dos frecuen-
cias al espectro, es importante notar que estos datos son en general altamente relevantes,
porque pertenecen a la parte épticamente delgada del espectro, mientras que los datos de
los otros radiotelescopios pertenecen al régimen 6pticamente grueso, en la mayoria de los
eventos observables en el rango submilimétrico. El poseer datos en la parte épticamente
delgada del espectro permite determinar, en forma mucho méas confiable que si se dispone
sOlo de datos de la parte épticamente gruesa, los pardmetros del haz de electrones ace-

lerados responsables de la emisién girosincrotrénica.

Con observaciones en rayos X del Geostationary Operational Environmental Satellite
(GOES) se determinan la temperatura y la medida de emisién. Con esto es posible
inferir la tasa de inyeccién de energia que, junto con el nimero de electrones acelerados
por unidad de tiempo obtenido del ajuste del espectro girosincrotrénico, nos permite
verificar cudles deben ser las caracteristicas de la regién de aceleracién de electrones,

segin el modelo de Holman.

Los magnetogramas del MDI se usan como condicién de contorno para el modelo de
campo magnético coronal. Para fijar el valor del pardmetro libre anteriormente men-
cionado, se hace uso de observaciones de arcos coronales del Extreme Ultraviolet Imaging
Telescope (EIT) [Delaboudiniére et al., 1995]. Los datos a nivel fotosférico del MDI son
comparados, a nivel morfolégico, con datos cromosféricos. En este trabajo todas las
observaciones cromosféricas se obtienen de las imigenes registradas por el Ha Solar
Telescope for Argentina (HASTA) [Ferndndez Borda et al., 2002].

El principal logro de este trabajo ha sido el de combinar el modelo de campo
magnético coronal, obtenido a partir de observaciones fotosféricas, cromosféricas, coro-

nales y el uso de un cédigo de extrapolacién robusto, junto con el andlisis espectral
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en radio. Es la primera vez que se utilizan de manera complementaria datos que en
general se usan para realizar estudios independientes. Este estudio combinado permitié
caracterizar la zona de aceleracién de particulas e inferir los parametros de la poblacién

supratérmica de electrones que origina la emisién observada en radio.

Este trabajo de tesis estd organizado de la siguiente manera:

En el Capitulo 1 se describen brevemente las principales caracteristicas del Sol y de
las fulguraciones solares. Se presentan las nociones bdsicas del modelo de campo libre
de fuerzas lineal, y se explica la forma en que se procede para realizar la extrapolaciéon

del campo magnético fotosférico a la corona.

En el Capitulo 2 se mencionan los mecanismos de emisién en radio, en general, y
los mecanismos relevantes durante fulguraciones en el rango milimétrico—submilimétrico.
En particular, se muestra la deduccién de expresiones correspondientes a la emisién giro-
sincrotrénica. También se incursiona en la teoria de aceleracién de particulas durante la

fase impulsiva de las fulguraciones.

En el Capitulo 3 se describe el radiotelescopio SST. Ademads se trata someramente

el tema, del procesamiento de datos del instrumento.

En el Capitulo 4 se analiza el evento del 28 de noviembre de 2001, en el Capitulo
5 el evento del 30 de octubre de 2004 y en el Capitulo 6 el evento del 20 de diciem-
bre de 2002. Como ya puede haberse advertido, el ordenamiento de los eventos no es
cronolégico, si no que responde al grado creciente de complejidad del espectro en radio

observado en cada uno de los mismos.
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Capitulo 1

Sol, fulguraciones y campo

magnético coronal

1.1 El Sol

El Sol es una estrella de la secuencia principal, tipo G2V. Se encuentra a una distancia
de la Tierra de aproximadamente 1.49x10'3 cm. A continuacién se muestran algunos

parametros solares caracteristicos

Masa, 1.99x10% g
Radio 6.69x10'%cm
Gravedad superficial 2.74x10*cm/s?
Temperatura superficial efectiva | 5785 K
Luminosidad 3.84x103 erg/s
Periodo de rotacién ecuatorial 26 dias

Tabla 1.1: Pardmetros relevantes del Sol.

Estd compuesto principalmente por hidrégeno, en aproximadamente un 90%, seguido
luego por helio en estado ionizado y elementos mas pesados en menor relacién. El Sol
basa principalmente su produccién de energia en los procesos nucleares que se generan
en su interior. Esta masa gaseosa se encuentra en estado estacionario gracias al balance
existente entre su propia atraccién gravitatoria y el gradiente de presiones alimentado
por la energia proveniente de la fusién termonuclear en su niicleo. Sin embargo, el Sol
dista mucho de ser un objeto inactivo, ya que en el ocurren un sinntimero de fenémenos,
con tiempos caracteristicos que van de algunos minutos (fulguraciones solares por ejem-

plo) a varios anos (variacién en distribucién y niimero de manchas durante el ciclo solar).
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1.1.1 Estructura solar

En el Sol se distinguen basicamente dos zonas bien diferenciadas, el interior solar y
la atmoésfera. La principal diferencia entre ambas zonas es que la atmésfera solar puede
ser estudiada por observacién directa, mientras que las caracteristicas del interior sélo

pueden ser inferidas en forma indirecta.

El interior

Para estudiar la estructura de un interior estelar se deben resolver un conjunto de
ecuaciones (que definen el llamado modelo standard). En el caso del Sol se maneja una

ecuacion de estado y cuatro ecuaciones diferenciales de primer orden

1. Ecuacion de estado
_ pkaT

pmp
donde P es la presion, T' la temperatura, p,, la densidad de masa, y es el peso

P

(1.1)

molecular del plasma solar, my la masa del 4tomo de hidrégeno y kp la constante

de Boltzmann. En el interior solar la presién puede ser aproximada muy bien

40T
C

por la ecuacién de un gas ideal. La presién de radiacién (P,qq = , donde o
es la constante de Stefan-Boltzmann), debido al flujo de fotones salientes, puede
ser despreciada en el caso solar, lo cual no seria posible en estrellas mucho mas

luminosas.

2. Balance de fuerzas, por equilibrio hidrostatico

d}:h(j”) _ GM (:)zpm(r) , (1.2)

donde M (r) representa la masa dentro de la esfera de radio r y G es la constante

de gravitacién universal.

3. Distribucion de masa
dM(r

~—

e 4rr2 o (1) (1.3)
4. Flujo neto de energia térmica
dL(r
D) o) o) — ()] (1.4

aqui L(r) es el flujo de energia, ¢ es la tasa de energia nuclear producida por unidad

de masa y ¢, es la tasa de energia acarreada por los neutrinos.

5. Equilibrio radiativo

dT(r)\  _  3krpm(r)L(r)
( dr >ER__W ’ (1.5)

donde kg es la opacidad de Rosseland, que se encuentra tabulada como una funcién

de la temperatura y presion electrénicas.
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Los pardmetros p, €, €, y kg son conocidos en el rango relevante de condiciones
fisicas. Deben plantearse condiciones de contorno, en el centro y la superficie, para

poder resolver el sistema y determinar P(r), T'(r), L(r) y M(r).

El modelo aceptado hoy en dia para el interior solar es el modelo de capas, el cual

propone tres regiones bien diferenciadas

e Parte central: El niicleo donde se genera la energia.
e Interior radiativo: La energia es transportada principalmente por radiacién.

e Envoltura convectiva: La opacidad es demasiado alta para el transporte por ra-

diacién, el flujo de energia es debido a conveccién.

Nicleo En el nicleo se encuentra aproximadamente la mitad de la masa del Sol, en
un radio menor a 0.25 R, y alli ocurren las reacciones nucleares que son la fuente de la
energia solar. Existen dos fuentes posibles de energia que son la cadena protén-proton,
y el ciclo del carbono-nitrégeno-oxigeno. Se estima que el primero contribuye en un 98%

y el segundo en un 2% a la produccién total de energia.

Zona Radiativa Entre los 0.25 Rg y los 0.70 R se encuentra la zona radiativa, asi
llamada porque en esa region alrededor del 80% de la energia es transferida por radiacién.
Los rayos «y producidos por reacciones nucleares en el niicleo sufren gran nimero de in-
teracciones en su paso a través de la zona radiativa, estimindose que el tiempo que le
lleva a un fotén cruzar esta zona es del orden de los millones de anos. En realidad, no
puede decirse que los fotones que ingresan a la zona radiativa son los mismos que salen
porque en las sucesivas colisiones pierden energia y emergen, luego de atravesar la zona

convectiva, con frecuencias correspondientes al visible.

En la interfase entre la zona radiativa y la convectiva existe un cambio abrupto en
la composiciéon quimica entre las capas circundantes y se cree que en este lugar, llamado

tacoclina, se genera el campo magnético por medio de un efecto de dinamo.

Zona Convectiva La zona convectiva tiene una densidad de 2 x 107 g/cm?® y una
temperatura en su parte mas exterior de 6200 K. Se extiende desde una profundidad
de ~ 1.8 x 10° km hasta la superficie visible, que es la fotésfera. La temperatura en
la regién mds interior de la zona convectiva es de unos 5 x 10° K, por lo que existe
un enorme gradiente de temperatura en esta zona. Este gradiente es el que explica la
ineficiencia del transporte de energia por radiacién y la mayor eficiencia por medio de un
mecanismo de inestabilidad convectiva. Grandes burbujas de plasma suben y bajan en la
zona, convectiva transportando energia hacia la fotésfera. Este movimiento se manifiesta

en la base de la fotésfera en forma de estructura granular.
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La atmodsfera

La atmoésfera, o dicho de otra manera, la regién de transicién entre el interior estelar
y el medio interplanetario, es la capa del Sol que se puede observar directamente. La
atmésfera se divide convencionalmente en cuatro zonas de distintas caracteristicas. Ellas
son, desde adentro hacia afuera, la fotésfera, la cromésfera, la region de transicién y la

corona.

Macroscépicamente hablando, en las cuatro zonas que constituyen la atmésfera so-
lar se cumple la condicién de congelamiento entre el campo magnético y el plasma
(ver apartado 1.3.1), las lineas de campo y el plasma se mueven en forma solidaria.
Dependiendo del estrato atmosférico que se considere, dentro de la condicién de conge-
lamiento, la dindmica es dominada por el plasma o por el campo magnético, quedando
determinada esta situacién por la importancia relativa de los términos de presién ter-
modindmica y presién magnética en la ecuacién de movimiento del plasma (ver detalle en
el apartado 1.3.2). Resumiendo, puede decirse que en la fotésfera la dindmica es domi-
nada por el plasma, mientras que en las otras zonas de la atmdsfera el campo magnético

es el que domina.

Fotésfera Es una delgada capa de aproximadamente 500 km de espesor. En esta
regién se emite la mayor parte de la radiacién en el espectro visible e infrarrojo, tanto
en el continuo como en las lineas espectrales. Dado que el flujo de energia es constante,
la temperatura media desciende a medida que la altura aumenta, variando desde 6200 K
hasta 4400 K.

La superficie presenta un patrén de estructuras granulares de forma poligonal que son
una manifestacién de los movimientos en la zona inmediata inferior, la zona convectiva.
El didmetro tipico de estas celdas es de aproximadamente 700 hasta 1400 km, con una
vida media del orden de decenas de minutos, una velocidad de conveccién de alrededor

de 2 km/s y fluctuaciones de temperatura de més de 100 K.

Cromosfera Alejandose del centro solar, inmediatamente después de la fotésfera se
encuentra la cromoésfera. Presenta una temperatura que varia desde 4400 K, a una altura
de 500 km, hasta 8500 K a una altura de 2200 km.

La cromdésfera es transparente en el continuo visible pero se puede observar en otras
longitudes de onda, ondas de radio a partir de los 100 pum, las lineas resonantes de Hg,
y las lineas H y K del Ca II (ya que la cromésfera es épticamente gruesa en ellas), el
UV (debido a que la radiacién fotosférica de fondo en esas longitudes de onda es débil)
y por ultimo, otras lineas de 4tomos neutros e ionizados mas débiles sélo observables en

el limbo. La forma predominante de transporte de energia es hidrodindmica, mediante
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la propagacion de ondas mecanicas, sonoras y también magnetosénicas.

Regién de Transicién A una altura de unos 2200 km, y con un espesor de unas de-
cenas de kilémetros, se encuentra la regién de transicién, donde la temperatura se eleva

bruscamente de 8500 K en la cromésfera hasta 10° K en la base de la corona.

En esta regién la energia se transmite principalmente por conduccién. Este trans-
porte conductivo es obviamente hacia el interior solar, en sentido opuesto al gradiente
de temperaturas en la region. Es una zona marcadamente inhomogénea debido a que la

estructura térmica de la regiéon depende de la estructura del campo magnético.

Corona De una densidad muy baja y con temperaturas que son del orden de 10% K,
la corona es la dltima regién de la atmdsfera solar la cual se extiende hacia el espacio
interplanetario. Debido a su alta temperatura alberga especies altamente ionizadas. Al
igual que en la cromdésfera, en esta regién el material se distribuye siguiendo las lineas

de campo magnético.

Los mecanismos de calentamiento inherentes a esta regiéon son hasta hoy tema de
debate en la Fisica Solar (ver Mandrini et al. [2000], Gémez et al. [2000]).

1.1.2 Estructuras tipicas

Los campos magnéticos que se originan en el interior del Sol, influyen sobre la
fotésfera, cromésfera y corona, produciendo cambios en la estructura fisica promedio de
las mismas. A continuacién se describen algunas de las estructuras magnéticas tipicas

de cada regién de la atmdsfera.

Manchas solares Estas estructuras caracteristicas se encuentran a nivel fotosférico,
tienen un centro llamado umbra, que es una regién mas fria que la media fotosférica. Kl
campo magnético y la temperatura tienen valores de 2000 a 3000 G y 3700 K, respec-
tivamente. Alrededor de la umbra se extiende una regién denominada penumbra que
consta de filamentos dispuestos en forma radial siguiendo las lineas de campo. Apare-
cen normalmente de a pares y, a lo largo de su vida, se desplazan separdndose hasta
~ 150000 km. El nimero de manchas observado tiene una variacién periédica de aproxi-
madamente 11 anos, lo que define el llamado ciclo solar. En época de méximo es posible
observar 100 o mds manchas en forma simultidnea. El sentido de polaridad es opuesto
para los pares de manchas del hemisferio norte y sur y cambia cada periodo, por lo
que luego de alrededor 22 anos las polaridades de las manchas precedentes y siguientes
de cada hemisferio vuelven a ser las mismas. Una concentracién de manchas es lo que

en general se define como una regiéon activa. Las regiones activas suelen distribuirse
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en latitudes muy definidas, entre el ecuador y los 40° de latitud en ambos hemisferios

(cinturones de actividad).

Faculas Corresponden a la zona de la regién activa que se extiende alrededor de las

manchas observada a nivel fotosférico. Se las ve brillantes en el continuo.

Plages Tienen un tiempo de vida méas largo que las manchas y se extienden alrededor

de las mismas. Son areas cromosféricas brillantes.

Arcos magnéticos Son estructuras en donde el plasma sigue las lineas de campo
magnético toroidal. Tienen aproximadamente 10* a 10° km de extensién y sus extremos

estan anclados en regiones de polaridad magnética opuesta.

Generalmente se ubican por encima de las manchas solares fotosféricas y las ficulas.
Son observables en un amplio rango del espectro electromagnético, en la corona se los

observa en rayos X y en el EUV. Si los arcos son cromosféricos se observan en Ha.

Protuberancias Son estructuras en donde el material es mas frio que en el entorno y
estan sostenidas por el campo magnético en la baja corona. Contra el disco solar apare-
cen mas oscuras que el fondo brillante, recibiendo entonces el nombre de filamentos. Si
son observadas por encima del limbo, se ven brillantes contra el fondo oscuro del cielo.

Su tiempo de vida puede oscilar entre horas y meses.

Existen dos tipos de protuberancias: las llamadas quiescentes que pueden observarse
en el Sol por largos periodos de tiempo (es decir, son altamente estables) y las protube-
rancias activas, con alta probabilidades de eyectarse, dando lugar a una eyeccién coronal

de masa.

Agujero coronal En ciertas dreas del Sol la emisién coronal se ve reducida significa-
tivamente, las lineas de campo continian en forma radial hacia afuera y esto hace que
el plasma caliente de la corona pueda fluir hacia el espacio mds facilmente, dejando un
déficit de material. A estas estructuras se les ha dado el nombre de agujeros coronales y

son particularmente comunes en los polos, pudiéndose apreciar durante todo el ciclo solar.

En estas regiones de lineas de campo “abiertas”, la corona no estd en equilibrio
hidrostatico, sino que experimenta una expansiéon que se manifiesta como viento solar.
En particular, la mayor parte del material solar que escapa al medio interplanetario lo
hace a lo largo de las lineas de campo “abiertas” de dichos agujeros, dando lugar al

llamado viento solar rapido.
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1.2 Las fulguraciones solares

Las fulguraciones son fendmenos transitorios de liberacién de energia que estan asocia-
dos con la interaccién de estructuras magnéticas independientes (ver por ejemplo Man-
drini et al. [1997], y referencias alli citadas). El rango de emisién de las fulguraciones
es muy amplio, desde decenas de MeV, siendo la linea v de 0.002 A la de menor lon-
gitud de onda detectada, hasta longitudes de onda del orden de 10 km (30 kHz). Esta
radiacion puede ser emision del continuo en algunas partes del espectro, de lineas en
otras o una combinacién de ambas. La energia total liberada durante estos fenémenos

0% erg en una subfulguracién y < 10%? erg en los eventos

oscila entre alrededor de 1
mayores. Simultdneamente al abrillantamiento en todo el espectro electromagnético, se
puede observar la eyeccion de particulas a altas energias y de plasmoides en el viento

solar.

1.2.1 Aspectos observacionales

Histéricamente hablando, en longitudes de onda épticas las fulguraciones se obser-
varon frecuentemente en Ha, linea que se forma en la baja cromésfera. A esta frecuencia
es comun observar dos fases de evolucién bésicas. En primer lugar, la fase impulsiva,
la que tipicamente dura unos pocos minutos y durante la cual la intensidad y el area
emisora se incrementan rapidamente. Luego se tiene la fase gradual, en la que se pro-
duce una lenta declinacién de la intensidad que generalmente se extiende por alrededor

de una hora.

La fulguracion, y por ende la liberacién de energia, muy probablemente se inicien en
una regién de mayor temperatura, por encima de la regién relativamente fria en la que
se genera la linea Ha. De hecho el abrillantamiento en Ha es una respuesta secundaria
a la conversién de energia magnética en calor y aceleracion de particulas a un nivel at-
mosférico mds alto, en la parte coronal de los arcos de las regiones activas. Esta regiéon
coronal puede ser calentada a decenas de millones de grados. Mas representativa de las
variaciones de las condiciones de esta region es la emisiéon en rayos X. La emision en
rayos X blandos (< 10 keV) muestra a veces una fase de prefulguracién, cuya duracién
es del orden de los minutos precediendo al inicio de la fulguracién, que se manifiesta
en un incremento rapido de la emisién térmica del plasma coronal. En microondas y
rayos X duros (> 10 keV) suele observarse una fase impulsiva, causada por electrones
altamente acelerados, en que la emisién aumenta en forma abrupta. Después de la fase
impulsiva algunos eventos particularmente energéticos muestran una segunda compo-
nente en rayos X duros debida a una segunda fase de aceleracion de particulas. En otros
eventos la fase impulsiva puede tener lugar luego de que ha comenzado el incremento
de emisién en Ha o incluso se dan casos en que la fase impulsiva estd ausente. En este
altimo caso, donde hay poca aceleracién de particulas, los eventos son conocidos como

fulguraciones térmicas. Finalmente tiene lugar la fase gradual, la que, de observarse en
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microondas, estd asociada con emisién por bremsstrahlung térmico.

Excepto cuando la fulguracién ocurre dentro de una regiéon de campo magnético ce-
rrada, la emisién en rayos X duros es acompainada por explosiones en radio Tipo III, lo
que indica la presencia en la corona de haces de electrones acelerados hasta un tercio de
la velocidad de la luz. Las fulguraciones mas importantes pueden eyectar material hacia
la corona superior y el medio interplanetario originando una onda de choque. A medida
que la onda viaja a través de la corona se excitan ciertas oscilaciones del plasma que dan
lugar a una emisién de radio fluctuante llamada de Tipo II. Parte de los electrones ace-
lerados durante la fulguracién pueden quedar atrapados por detras del frente de choque
en el campo magnético por encima de la regién activa, produciendo (por radiacién giro-
sincrotrénica) un continuo de radio llamado emisién de Tipo IV. Esta emisién métrica
puede permanecer estacionaria, si los electrones se encuentran en zonas con lineas de
campo cerradas, o verse en movimiento si éstos se encuentran en la nube de plasma que

asciende.

Existen diferentes tipos de clasificacién de las fulguraciones dependiendo de la lon-
gitud de onda en la que se observa (ver Apéndice C). De acuerdo a su morfologia
las fulguraciones suelen separarse en dos clases, las pequenas o localizadas y las exten-
sas o de dos bandas [Pallavicini et al., 1977]. La diferencia principal entre éstas radica
en la forma en la que evoluciona la regién de emisién, mas que la extension fisica de
las mismas. En este aspecto Svestka [1986] distingue entre fulguraciones confinadas o
dindmicas. Estas ultimas han sido llamadas eyectivas por Machado et al. [1988] remar-
cando la diferencia entre las que se desarrollan en regiones localizadas y las asociadas

con eyeccién de material al medio interplanetario.

Las fulguraciones de dos bandas se ven en Ha como dos extensas bandas brillantes
las cuales se hallan una a cada lado de la linea de inversién de polaridad magnética, a lo
largo de esta linea suele encontrarse un filamento. Respecto a la configuracién de arcos
coronales de la regién activa, por lo general, las bandas en Ha se encuentran conectadas
por una arcada dispuesta en forma aproximadamente perpendicular a la orientacién del
filamento. Al evolucionar la fulguracién se observa la separacién de las bandas, de modo
que se hallan conectadas por arcos cada vez mds altos en la corona. En ocasiones se
produce la erupcién del filamento o protuberancia. Durante la etapa gradual suele obser-
varse la aparicién de arcos llamados erréneamente de postfulguracion, ya que en realidad
son los arcos de donde proviene la emisién. Si bien el abrillantamiento cromosférico se
halla distribuido en las bandas a veces es posible identificar puntos en donde la emisién
en Ha se hace mas intensa; estos corresponderian a las zonas en donde se deposita la
energia de los haces de particulas aceleradas durante el proceso de liberacion de energia.

Dichos puntos reciben el nombre de nicleos (kernels).
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1.2.2 Liberacién de energia

El proceso fisico por el cual se cree que se produce la liberacién de energia durante
las fulguraciones es el de reconexiéon magnética. Desde un punto de vista tedrico, la
reconexioén del campo ocurre en escalas espaciales mucho menores que la minima reso-
lucién espacial de la instrumentacién actual [Birn & Priest, 2007]. Sin embargo, existe
gran cantidad de observaciones coherentes con la existencia de reconexiéon magnética
durante las fulguraciones [Machado et al., 1988, Schmieder et al., 1991, Hanaoka, 1996,
Liu et al., 1998, Bagald et al., 2000, Goff et al., 2007, Cristiani et al., 2007a] . En los
ultimos anos se ha desarrollado una linea de investigacion que se basa en el cilculo de
la topologia del campo magnético y la comparacién de la misma con la ubicacién de los
abrillantamientos producto de las fulguraciones (ver los trabajos de revisién de Mandrini
et al. [1997], Démoulin [2007], Mandrini [2007]). Los resultados de estos trabajos mues-
tran que la reconexion del campo magnético es el mecanismo de liberacion de energia

mis factible durante las fulguraciones.

Actualmente no es posible predecir con total certeza qué regiones activas van a dar
lugar a fulguraciones, pero se han identificado una serie de caracteristicas comunes a las
regiones en las que se ha observado dicho fendmeno. Las fulguraciones son muy comunes
en regiones activas de gran complejidad [Gaizauskas et al., 1998, Sammis et al., 2000,
Gopalswamy et al., 2005]. También suelen estar asociadas a la existencia de flujo magné-
tico emergente, especialmente cuando se produce interaccién con el flujo preexistente en
la regién [Démoulin et al., 1994, Mandrini et al., 1996, Wang et al., 2004]. Una carac-
teristica usual del campo magnético en las regiones que producen fulguraciones es el de-
nominado cizallamiento o shear [Hagyard et al., 1984, Lu et al., 1993, Chen et al., 1994,
Moon et al., 1999, Cui et al., 2007]. Puede observarse en los magnetogramas fotosféricos
vectoriales, en proximidades de la linea neutra, que la orientacién de la componente
transversal del campo magnético forma con aquélla un dngulo distinto de 90°, a esto se
le llama shear del campo. La presencia de shear indica que el campo magnético de la
regién dispone de cierta cantidad de energia libre almacenada en forma de corrientes,

susceptible de ser liberada en condiciones adecuadas.

El proceso por el cual se almacena energia magnética por deformacion de las lineas
de campo estd relacionado con las propiedades de los plasmas astrofisicos. Como el
plasma y el campo estdn congelados, las lineas de campo son ficilmente deformables
al estar obligadas a seguir el movimiento del fluido, pero debido a la baja difusién, la
energia adicional puede permanecer en la deformacién de las estructuras magnéticas sin
ser liberada. La liberacién de la energia almacenada ocurrird en las zonas en donde
el campo magnético pueda reconectarse. FEstas condiciones se presentan en las lla-
madas hojas neutras, es decir, en las superficies que separan estructuras magnéticas

cuyos campos magnéticos tienen direcciones opuestas. En estas zonas la conectividad
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del campo magnético es discontinua, constituyendo lo que topolégicamente se llama
una separatriz del campo (ver el trabajo de revisién de Longcope [2005]). Sin em-
bargo, en los 1ltimos anos se ha propuesto que el campo puede reconectarse en zonas
en las que la conectividad es cuasidiscontinua ampliando la variedad de topologias
en las que se puede dar al proceso [Priest & Démoulin, 1995, Démoulin et al., 1996,
Titov et al., 2002, Aulanier et al., 2006].

1.3 Modelado del campo magnético coronal

Para el estudio de una variedad de fendmenos solares (fulguraciones, eyecciones coro-
nales y cromosféricas de masa, etc.) es necesario tener una idea aproximada de la intensi-
dad y configuracién del campo magnético en la corona y cromésfera solares. Mediciones
del campo magnético solar son posibles a nivel fotosférico por medio de la determinacién
del desdoblamiento Zeeman de la linea de absorcién fotosférica de 6767.8 A del Ni I. Sin
embargo, esta técnica no es aplicable a estratos superiores de la atmésfera solar; en la
corona las temperaturas son del orden de 10° K lo que provoca la ionizacién total de los
elementos alli presentes, impidiendo la utilizaciéon del desdoblamiento Zeeman como una

herramienta para inferir la intensidad del campo magnético.

Debido a lo expresado en el parrafo anterior es que se han desarrollado diferentes
técnicas de extrapolacion del campo magnético a nivel coronal. La idea bésica de esta ex-
trapolacion es resolver un problema de condiciones de contorno utilizando los valores me-
didos del campo magnético a nivel fotosférico como condicién de contorno y resolviendo
las ecuaciones de Maxwell (1.6) a (1.9) en la aproximacién magnetohidrostitica. Las
ecuaciones de Maxwell, en unidades gaussianas, para los vectores campo eléctrico E y

campo magnético B son

10B
E=--2 1.
V x Tl (1.6)
10E A4n
B=-"—4+— 1.
V x cat+ CJ , (1.7)
V-E=4np , (1.8)
V.-B=0 , (1.9)

donde p es la densidad de carga y J es la densidad de corriente. En estas ecuaciones se
encuentra implicita la ecuacién de continuidad, la cual se obtiene tomando la divergencia
de la Ecuacién (1.7)

Op

- -J =0 . 1.10
8t+v J (1.10)

1.3.1 Ecuaciones de la Magnetohidrodindmica

En la aproximacién MHD el comportamiento del plasma es gobernado por una forma

simplificada de las ecuaciones de Maxwell, junto con la ley de Ohm, una ecuacién de
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estado, la ecuacién de continuidad, la ecuacién de movimiento y de energia. Es de
suma utilidad, como podra verse mas adelante, eliminar el campo eléctrico combinando
las ecuaciones de Maxwell y la ley de Ohm, de forma de obtener una tnica ecuacién de
evolucién, conocida como la ecuacién de inducciéon magnética. Esta ecuacién relaciona la
velocidad del plasma (v) a la induccién magnética (B), la cual en el contexto astrofisico

es denominada campo magnético.

Ecuaciones del electromagnetismo y ley de Ohm

La ecuacién de Maxwell (1.7) muestra que el campo magnético puede ser producido
por corrientes o por un campo eléctrico variando en el tiempo, mientras que las ecuaciones
(1.6) y (1.8) implican que cargas eléctricas o campos magnéticos variando en el tiempo
pueden dar origen a campos eléctricos. Una suposicién fundamental de la MHD es que

las variaciones electromagnéticas son no relativistas o cuasiestacionarias, es decir
Ww<e ,

donde V) = Ly/ty es una velocidad caracteristica del plasma, y Ly y to son la longitud
y el tiempo tipico del sistema, respectivamente. Ademads se supone que

Ey By

Lo = cto
siendo Fy y By valores tipicos de intensidad de E y B, de forma tal que los dos lados de

la ecuacién de Maxwell (1.6) son del mismo orden de magnitud. Esta condicién permite

comparar la importancia relativa de los términos en la Ecuacién (1.7)

1

C

OE| Ey ByLy V$By V&
. Po 00__0_0~_g|v><B|<<|V><B|

ot | ety 2t T2 Ly ¢

La relacién que se obtuvo arriba implica que el término correspondiente a la variacién
temporal del campo eléctrico (la corriente de desplazamiento) en la Ecuacién (1.7) puede
ser despreciado. Resultado de esto es que la ecuacién de continuidad de la carga toma
la forma

V- J=0 , (1.11)

lo cual fisicamente implica que las acumulaciones locales e instantdneas de carga son
despreciables y que las corrientes eléctricas tienen lineas cerradas. Otra consecuencia es
que la razén de la energia eléctrica a la magnética es del orden de Vi?/c?, es decir, mucho

menor que la unidad.

Una caracteristica de muchos procesos en la atmésfera solar es que el plasma es
eléctricamente neutro, de otra forma, los campos eléctricos resultantes serian enormes.
En la practica, un desbalance local de carga produce un campo eléctrico el cual es apan-
tallado por la distribucion de cargas mas alld de una distancia caracteristica denominada
longitud de Debye, Ap = [kpT/(4wne?)]'/2. Esta cantidad es una medida de la distancia
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sobre la cual el nimero de cargas negativas puede desviarse apreciablamente del niimero
de cargas positivas (y viceversa). De hecho, puede definirse un plasma como el gas io-

nizado para el cual Ap es mucho menor que otras escalas de longitud de interés.

Un plasma moviéndose a una velocidad no relativista en la presencia de un campo
magnético estd sujeto a un campo eléctrico v X B sumado al campo eléctrico E que
actuaria sobre el material en reposo. La ley de Ohm asegura que la densidad de corriente
es proporcional al campo eléctrico total (en un sistema de referencia moviéndose con el

plasma), y esto puede escribirse como
1
J=o(E+—va) , (1.12)
c

donde o es la conductividad eléctrica.

Teniendo en cuenta la ley de Ohm, es conveniente eliminar E y J usando las ecua-
ciones de Maxwell (1.6) y (1.7)

%—?ZVX(’UXB)—VX(?]VXB) ,

donde = (470)~! es la difusividad magnética. Usando identidades diferenciales vec-
toriales, considerando 7 uniforme y del hecho de la nulidad de la divergencia de B, se

encuentra en definitiva la ecuacion de induccion

B
aa—t =V x(vxB)+1V’B . (1.13)

Esta ecuacién rige la evolucién del campo magnético en un plasma de velocidad v. Si
el campo de velocidades v es prescripto, la ecuacién de induccién determina B. La
densidad de corriente resultante y el campo eléctrico pueden obtenerse de la ley de

Ampere y de la ley de Ohm, respectivamente

C
= — B 1.14
J 47rV>< , ( )
1 1
E=-J--vxB . (1.15)
ag C

De esta forma, el campo magnético es aqui considerado como primario, mientras que la
corriente eléctrica y el campo eléctrico como campos secundarios. Puede notarse que es
la Ecuacién (1.14) la que determina la corriente mds que la Ecuacién (1.15). Esto se
debe a que, en muchas aplicaciones solares, las escalas de longitud son tan grandes que
el término correspondiente en la Ecuacién (1.15) es completamente despreciable. Por lo
tanto, salvo en regiones de altas concentraciones de corriente tales como las hojas de co-
rriente, la existencia de movimientos implica que E ~ —v x B/c. Este resultado muchas
veces es referido como el limite de conductividad infinita, pero una denominacién mas
adecuada seria limite de escala de longitud grande, ya que lo que hace este término tan

pequetio en los plasmas astrofisicos (comparado con los plasmas de laboratorio) es la
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escala de longitud relativamente grande mds que la conductividad (la cual varia relati-

vamente poco).

En la ecuacién de induccién magnética los dos términos del miembro derecho tienen
un rol completamente diferente, V x (v x B) es un término convectivo cuyo efecto es
el de transportar las lineas de campo magnético junto con el plasma; mientras que el
término nV2B produce el efecto de difundir las lineas de campo magnético a través del
fluido. La cantidad adimensional conocida como el niimero de Reynolds magnético mide

la importancia relativa de estos dos términos, y se define como

R,

‘V X (v x B)‘ ~ LoV (1.16)

nV?B n

El nimero de Reynolds magnético, asi definido, es una medida del acoplamiento entre el
fluido y el campo magnético. En los plasmas de laboratorio usualmente se tiene R, < 1
y el acoplamiento es débil, mientras que en la atmésfera solar generalmente R,, > 1y
el acoplamiento es muy fuerte. En el caso R, < 1, la ecuacién de induccién se reduce

a una simple ecuaciéon de difusion

0B

5 = V’B
la cual implica que las variaciones del campo en una escala de longitud L son destruidas
luego de un tiempo de difusién 74 = L%/n. Usando el valor de difusividad magnética
correspondiente a un plasma totalmente ionizado se tiene 74 = 1.9 x 1078 L2T3/2/In A s
(aqui In A es el llamado logaritmo de Coulomb), a partir de lo cual con una temperatura
T = 10° K, una densidad n = 10° cm™2 y una escala de longitud Ly = 107 m (valores
caracteristicos de la corona solar), 74 =~ 10'* s, mientras que si la escala de longitud
es 1 m se tiene 74 = 1 s. Ya que las fulguraciones solares representan una liberacién
de energia magnética en escalas de tiempo de 100 a 1000 s, se requiere una escala de
longitud tan pequena como 10 a 30 m, que representa el tamano de la regién en donde

difunde el campo magnético (regién de reconexién).

El caso R,, > 1 es el que se conoce como el limite de conductividad infinita o de

conductividad perfecta. En este caso la ecuacién de induccién se reduce a

%—?sz(va) ,

mientras que la ley de Ohm adopta la forma
1
E+-vxB=0
c

En este limite de plasma perfectamente conductor, el teorema de congelamiento de flujo
de Alfvén sostiene que las lineas de campo magnético se comportan como si se movieran
con el plasma. Este resultado de Alfvén, el cual se deduce directamente de la expresién

de la ecuaciéon de induccién en el limite R,, > 1, establece que las lineas de campo
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magnético cambian, en un punto en particular, como si se movieran con el plasma. Se
dice entonces que estan congeladas; el plasma se puede mover libremente a lo largo de
las lineas de campo, pero, en el movimiento perpendicular a ellas, las lineas de campo

son arrastradas por el plasma o las lineas de campo empujan al plasma.

Puede concluirse entonces que el valor del nimero de Reynolds magnético es crucial
para determinar el comportamiento del campo. Cuando R,, es mucho menor que la
unidad, el campo magnético difunde a través del plasma, mientras que cuando R, es
mucho mayor que la unidad el campo esti congelado con el plasma. Para algunos
fenémenos de muy pequena escala en la atmosfera solar, tales como laminas de corriente
con espesores inferiores a 103 m, R,, podria ser del orden de la unidad, pero en la
mayoria de los casos es mucho mds grande. Por ejemplo, si se considera el movimiento
tipico de las manchas solares a una velocidad del orden de V5 ~ 10® m/s sobre una
distancia del orden de Ly ~ 107 m. Esto da un valor del orden de 10% para R,,, si
se considera una difusividad magnética n ~ 10* m?/s, lo que ocasiona que el campo
magnético se mantenga muy ligado al plasma. De acuerdo a la expresiéon de 7; mostrada
anteriormente, el tiempo tipico de difusién de una mancha solar seria de unos 300 anos,
mientras que en la prictica se observa que el decaimiento del campo solar de las manchas
solares no excede los 100 dias. Es obvio, entonces, que esto no puede ser explicado por
la disipacién éhmica clasica, por lo que debe apelarse a una difusividad turbulenta que

es un factor 103 mayor que el valor clisico [Nakagawa & Priest, 1973].

Ecuaciones del plasma

El comportamiento del campo magnético, descripto por la ecuacién de induccion,
estd acoplado al comportamiento del plasma debido al término de velocidad en dicha
ecuacién. El movimiento del plasma estd gobernado por las ecuaciones de continuidad,

movimiento y energia.

Aqui se considerard sélo la ecuacién de movimiento (la ecuacién de Navier-Stokes
para este fluido), la cual, bajo condiciones de neutralidad eléctrica, puede ser escrita

como

1
pmaa—z+pm(v-V)v:—Vp+EJxB+F , (1.17)

donde p es la presién del plasma (asumiendo un tensor de tensiones isétropo) y el material
estd, en general, sujeto a un gradiente de presién Vp, una fuerza de Lorentz J x B/c por
unidad de volumen, y una fuerza por unidad de volumen F' = F, + F,, que representa

los efectos de la gravedad (F) y de la viscosidad (F'). La fuerza gravitatoria es

Fg=—png(r)7

donde el vector unitario (#) actia radialmente hacia afuera del centro del Sol y la ace-
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leracién gravitatoria local puede expresarse como

en términos de la masa del Sol dentro de un radio r (M (r)) y la constante de gravitacién

universal (G). La fuerza viscosa para un flujo incompresible se expresa como
F, = p,vV?
v =PmMVV U ,

con v el indice de viscosidad cinemética (supuesto uniforme). Para un plasma de
hidrégeno totalmente ionizado se tiene [Spitzer, 1962]

5/2

T
pmv = 2.21 x 10716 R ke m st

donde T se expresa en K. Para el caso de plasmas solares tipicos el logaritmo de Coulomb

(InA) toma valores en el rango 15 — 20.

1.3.2 Magnetohidrostatica

Cuando se comparan la importancia relativa de los términos en la ecuacién de movimiento
(1.17), en general se concluye que los términos inerciales, en el miembro izquierdo, y el
término viscoso, en el miembro derecho, pueden ser despreciados si se considera que la
velocidad del plasma es mucho menor que la velocidad del sonido (ypg/ pmo)l/ 2 la ve-
locidad de Alfvén vy = By /(dmp /2

o) ¥ la velocidad de caida libre gravitacional (2gLg)*/2

para una escala de longitud vertical Ly. El resultado es un balance magnetohidrostatico
1

0=-Vp+-JXxB+png , (1.18)
c

entre el gradiente de presidn, la fuerza de Lorentz y la fuerza gravitatoria.

En muchas aplicaciones no todos los términos en la Ecuacién (1.18) tienen la misma
importancia. La fuerza de gravedad se puede despreciar respecto al gradiente de presion
cuando la altura de la estructura es mucho menor que la escala de altura barométrica

¥ la cual puede expresarse, en funcion de la temperatura del plasma, como

2
T
Y =50T{—
(RG) o

donde la temperatura debe expresarse en K.

Teniendo en cuenta ademds la ecuacién de Maxwell (1.7) para escribir la densidad
de corriente en funcién del campo magnético, se puede escribir la ecuaciéon de balance

magnetohidrostatico como

0=—v(p+Z)+ LiB.v)B (1.19)
N p 8w 47 ' ’
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A partir de esta ecuacién se ve que ademds de la presién termodinamica p se tiene una
contribucién magnética a la presién expresada por el término B2/8m, el cual aparece
en la misma forma que la presién ordinaria en la ecuacién de balance. Puede definirse

entonces el parametro 8 del plasma como

8mp

ﬁzﬁ )

este mide la importancia relativa de la presion termodindmica frente a la presiéon magné-
tica. En el caso f < 1, lo que implica que la presiéon termodindmica es despreciable
frente a la presion magnética, cualquier gradiente de presion es dominado por la fuerza de
Lorentz; es decir, que el campo magnético domina los movimientos del plasma (a menos
que la distancia caracteristica en que la presién varia considerablemente sea mucho
menor que la distancia caracteristica para las variaciones del campo magnético). La

Ecuacién (1.18) se reduce a

JxB=0 . (1.20)

Esta aproximacion suele ser vilida en atmosferas estelares tales como la corona solar,
donde el campo magnético juega el rol dominante. Los campos magnéticos que satis-
facen esta ecuaciéon son denominados campos libres de fuerzas o de Beltrami. En esta
aproximacién no puede tenerse una fuerza de Lorentz significativa, porque no existiria
un gradiente de presion lo suficientemente fuerte para balancearla. El caso particular

J = 0 es el llamado potencial o libre de corrientes.

La magnetohidrostdtica es relevante en una gran variedad de estructuras solares las
cuales se muestran practicamente estiticas por largos periodos de tiempo. Se han apli-
cado modelos magnetohidrostaticos a la descripcién de la estructura global de las man-
chas solares, de las prominencias y a las estructuras de gran escala del campo magnético
coronal, las cuales frecuentemente parecen estacionarias comparadas con el tiempo de
viaje de Alfvén (Lg/va).

Campos libres de fuerzas

Cuando el plasma tiene f < 1 y su extensién vertical H es mucho menor que ¥/p,
la fuerza de Lorentz domina al gradiente de presién y a la fuerza gravitacional en la
Ecuacién (1.18). Tales condiciones se satisfacen generalmente en una regién activa. Al
orden mis bajo en Sy en SH/Y, el balance de fuerzas se reduce a la expresién de la
Ecuacién (1.20). Esta ecuacién dice que la corriente fluye a lo largo de las lineas de

campo, y en virtud de la ley de Ampére (Ec. (1.7)), se puede escribir
VxB=aB , (1.21)

donde a es una funcién de la posicién. Se puede deducir que la tinica condicién sobre

«a es que permanezca constante sobre cada linea de campo. Para demostrar esto puede
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tomarse la divergencia de la Ecuacién (1.21) para obtener

V- (VxB)=aV-B+(B:-V)a |,
X 0
0

es decir

(B-V)a=0 , (1.22)

lo que significa que la derivada direccional de a en la direccién de las lineas de campo
magnético es nula; o dicho de otra manera, B yace sobre superficies de « constante
(como también lo hace J). Se verifica que si una de tales superficies es cerrada, no

puede ser simplemente conexa. Integrando a lo largo de una linea de campo magnético

j[B-de// VxB-dS:4—7T// J-d§S=0
C 5(C) ¢ JJs(c)

La dltima igualdad se satisface porque J yace sobre la superficie S. La forma mas simple

C se tiene

para una superficie cerrada de valor constante de « es un toro sobre el cual la linea de
fuerza realiza una espiral. Cuando ademds « toma el mismo valor sobre cada linea de
campo, se tiene el caso denominado libre de fuerzas lineal, o de a constante, para el cual

la Ecuacién (1.21) adopta la forma
(V2+oa*)B=0 . (1.23)

En este caso se tiene una ecuacién lineal. Se ha dedicado mucha atencién a la resolucién
de este caso lineal, debido a la gran dificultad que entrana el encontrar soluciones mas

generales de la Ecuacién (1.20), a pesar de su forma extremadamente simple.

Los campos libres de fuerza presentan caracteristicas interesantes debido a su in-
herente no linearidad. En la teoria de campos potenciales (campos libres de corrientes,
los cuales verifican B = VW) se encuentra que si sobre la superficie de un volumen,
la funcién ¢ o B, = V,V se encuentran prescriptos, el correspondiente campo poten-
cial contiene la minima cantidad de energia magnética W = [ B2/(8m)dV (Teorema de
Minima Energia). La generalizacién del teorema de minima energia para campos po-
tenciales adopta la siguiente forma: si se supone prescripta la componente normal del
campo magnético sobre la superficie S de un volumen V, junto con la correspondencia
entre los puntos de entrada y salida (es decir que se fija la posicién de los puntos de
entrada y salida, y por lo tanto, el valor del potencial vector A sobre S), luego, si la
energia del campo en V es estacionaria (un extremo), el campo debe ser libre de fuerzas.
Un corolario de esto es que si el flujo y las conexiones topolégicas sobre S son dadas y
el campo posee un minimo de energia, luego este campo es libre de fuerzas. La inversa
no es verdadera, un campo libre de fuerzas no necesariamente produce un minimo de

energia.

Otro teorema de interés dice que si J x B se anula en todas partes dentro de un

volumen V' y sobre su superficie S, luego el campo magnético es idénticamente nulo. Por
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lo tanto un campo magnético no trivial que tiene una configuracién libre de fuerzas en
un volumen V debe estar tensionado en algiin lugar sobre la superficie S, ya que sobre
dicha superficie la fuerza de Lorentz no puede anularse en todos lados. Entonces, los
campos libres de fuerzas pueden existir en un volumen V, pero deben estar anclados en
algin lado sobre el contorno. Debido a esto, los intentos de construir un campo libre
de fuerzas a partir de corrientes encerradas completamente dentro de un volumen estan

destinados a fracasar.

Woltjer [1958] ha mostrado que para un plasma perfectamente conductor en un
volumen cerrado (Vp), la integral
A-BdV =K, |, (1.24)
Vo
conocida como la helicidad magnética global de la configuracién, es invariante, y el
estado de minima energia magnética es una configuracién libre de fuerzas lineal (es
decir, « constante). Esta afirmacién puede probarse partiendo del hecho de que para un

plasma perfectamente conductor la ecuacién de induccién magnética adopta la forma

%—1: =V x (v x B)
o en términos del potencial vector A
A
%T =vxB |, (1.25)

donde B = V x A. Se ha elegido un gauge de forma tal que el potencial escalar se anule.

Entonces
0 oB O0A 0A 0A
— A-BdV = A-—+—-B|dV = -V-[AX — 2—- A|dV
ot J\, /V0< ot ot ) /VO[V< Xat)+ P

donde el dltimo término de la integral se anula, teniendo en cuenta la Ecuacién (1.25).

Por otro lado, usando el teorema de Gauss, el primer término puede reescribirse para
obtener
% VOA-BdV:— SoAx %—:‘-ds
Esta integral se anula para un contorno cerrado sobre el cual A es constante, verificindose
de esta forma la Ecuacién (1.24). Para continuar con la demostracién se considera la

energia magnética W en el volumen V)

B2
W = —dV
Vo 87'('

y el efecto que produce un pequetio cambio arbitrario de A y B a los valores A+ JA 'y
B + §B, verificindose que 6 A = 0 sobre la superficie Sy y §B = V x § A. Linealizando
y restando la Ecuacién (1.24) multiplicada por ag se obtiene

876W = | 2B -6B — ap(0A- B+ A-§B)|dV
Vo
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Usando la relacion entre § A y § B y reescribiendo los productos mixtos se puede expresar

la variacién como

8r6W = V-(25AxB+a0Ax5A)dV+2/ (V x B—ayB)-5AdV
Vo Vo

Usando el teorema de Gauss la primera integral se puede llevar a una integral de su-
perficie, la cual se anula debido a que A no varia sobre la superficie de Vj. La segunda

integral muestra que la energia es un extremo (§W = 0) si y s6lo si
VxB=oB (1.26)

Entonces, si la energia es un minimo debe satisfacer la Ecuacién (1.26) para algin «y,
y si un campo satisface dicha ecuacién, la energia debe ser un extremo, pero no nece-
sariamente un minimo. Los posibles valores de oy deben ser encontrados en términos
del invariante Ky y la cantidad de flujo existente. El teorema también es vélido si estd
prescripta la componente del campo magnético normal a la superficie, tal que otra vez

se tiene que 0;A y J A se anulan.

Taylor [1974, 1976] extendié el teorema de Woltjer para campos libres de fuerza en
un toroide de laboratorio. Observé que existen dos regimenes estables (dependiendo de
los pardmetros del toroide), el régimen tokamak y el régimen de campo invertido (posee
un campo externo al toroide con direccién opuesta). El campo estable debe poseer
un minimo de energia sujeto a las restricciones que sean impuestas sobre el posible
movimiento. Es necesario deteminar entonces ciales son las restricciones relevantes.
En este sentido Taylor apunta que en un plasma perfectamente conductor la cantidad
definida en la Ecuacién (1.24) es invariante para cada tubo de flujo infinitesimal; luego,
el campo de minima energia sujeto a esta restriccién es el campo libre de fuerzas Vx B =
a(r)B, donde « es constante para cada linea de campo. Para un plasma imperfecto con
una resistividad no nula pero muy pequena, Taylor sugiere que los cambios resultantes
en la topologia son acompanados por pequenos cambios en B de forma tal que A - B se
redistribuye entre las lineas de campo, pero su integral sobre todas las lineas de campo
permanece practicamente sin cambios. En otras palabras, la hipétesis de Taylor es que la
cantidad fVo A - BdV es aproximadamente invariante, tal que por el teorema de Woltjer

la configuracién de minima energia es un campo libre de fuerzas lineal.

Caélculo del campo magnético libre de fuerzas lineal

El conocimiento de la configuraciéon del campo magnético, en la cromdsfera y en la
corona, es de vital importancia para el andlisis de la mayoria de los eventos transitorios
solares. Muchos problemas de la dindmica de los fenémenos solares requieren la especi-
ficacion de las tres componentes del campo magnético en un gran niimero de posiciones,
entre ellos, los cdlculos de transferencia radiativa en longitudes de onda de radio. Sin

embargo, aun hoy, las mediciones mas confiables son aquellas relacionadas con el efecto
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Zeeman, las cuales se efectiian a nivel fotosférico. Es por ello que se ha dedicado gran
esfuerzo a desarrollar métodos de extrapolacién del campo magnético de la fotdsfera a
los estratos superiores de la atmédsfera solar. Con el conocimiento del campo magnético
a nivel fotosférico queda claramente planteado un problema de condiciones de contorno:
se desea calcular el campo magnético en el semiespacio por encima de la fotésfera usan-
do las observaciones fotosféricas como condicién de contorno. El problema planteado en
esta forma no es cerrado, y es por eso que deben hacerse algunas suposiciones adicionales
sobre el comportamiento del campo muy lejos de la fotdsfera, por ejemplo, que el campo

se anula en el infinito.

Estas condiciones de contorno no especifican completamente el problema, a menos
que se impongan condiciones sobre las corrientes eléctricas. Se ha visto en la seccion
anterior que una suposicién razonable en el caso de la atmdsfera solar es que las corrien-
tes son paralelas al campo, es decir que se considera una configuracién libre de fuerzas
(Ecuacién(1.21)). También se ha visto que el caso més simple es el de la configuracién
libre de fuerzas lineal, es decir con « constante. En general o no es constante. A
pesar de esto, la configuracién con « constante es de interés y es el nico caso que
se puede calcular numéricamente en forma sencilla a partir de datos observacionales.
Ademsis de esto hay tres justificaciones fisicas para avalar el uso de campos libres de
fuerza lineales [Démoulin & Priest, 1992]. En primer lugar, se tiene el aval teérico dado
por el hecho de que se puede obtener una configuracién libre de fuerzas lineal a par-
tir de la minimizacién de la energia magnética, para un dado flujo, con la restriccién
de una helicidad magnética global constante (teorema de Woltjer [1958] mostrado en
el apartado precedente). La conservacién de la helicidad se ha demostrado para el
caso de numero de Reynolds magnético grande. Por otro lado, la reconexién per-
mite que una configuracién libre de fuerzas general relaje a un campo con « constante
[Berger, 1984, Taylor, 1986]. Este resultado, originalmente obtenido para un volumen
acotado y fijo, ha sido generalizado a campos coronales los cuales son 0 no acotados
espacialmente [Heyvaerts & Priest, 1984] o limitados por un contorno externo libre su-
jeto a fuerzas magnéticas o de presién externas [Dixon et al., 1989]. En segundo lugar,
existe evidencia experimental de laboratorio. La relajaciéon a un campo libre de fuerzas
lineal ha sido observada en esferomaks [Rosenbluth & Bussac, 1979] y en el régimen de
pinch inverso. Por 1ltimo, existen numerosas evidencias observacionales de que los
campos libres de fuerza lineales muestran un razonable acuerdo con las estructuras
cromosféricas observadas en Ha y coronales observadas en rayos X blandos y EUV
[Schmieder et al., 1989, Mandrini et al., 1997, Bagald et al., 2000, Fletcher et al., 2001,
Mandrini et al., 2002, Démoulin et al., 2002, Luoni et al., 2007, Cristiani et al., 2007b].

Para obtener soluciones generales de la ecuacién que satisface un campo libre de
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fuerzas lineal se puede expresar el campo como
B =aV x (¢a) +V x (V x (ya)) (1.27)
donde a es un vector constante cualquiera y la funcién escalar i satisface
(V2+®)p=0 . (1.28)

En el caso en que se elige @ = 2 la solucién de la Ecuacién (1.28) en coordenadas

rectangulares cartesianas, para las cuales cada término decae a cero cuando z — oo, fue
obtenida por Nakagawa & Raadu [1972]

P = /0 /0 Alky, ky) e T2 dk, dk,

donde k = k,& + kyg, | = (k? — a2)1/2. Las componentes del campo magnético se

escriben entonces

B, - / / i(aky — Ukg) Ak, ky)e® T~ dkodk, |
0 0
Bi’/ - _/ / Z(Olkm + lky)A(kwa ky)eZ 'rilzdkﬂ?dky ’ (129)
0 0

B, = / / k2 A(ky, ky) e T 2 dk, dk,
0 0

Nakagawa et al. [1973] realizaron los primeros intentos en buscar soluciones con la forma
anterior para una regién activa, basados en observaciones de la componente en la linea
de la visual del campo magnético fotosférico. Obtuvieron un acuerdo razonable con
las estructuras observadas en Ha. El punto débil del método es que los campos son
periddicos en x y en y, por lo que la condicion de que [ sea real limita los posibles valores

de .

Chiu & Hilton [1977] han construido soluciones en geometria cartesiana en términos
de la funcién de Green. Este trabajo fue extendido por Barbosa [1978], quien obtuvo
el siguiente campo magnético linealizado libre de fuerzas por encima del plano z = 0
(plano fotosférico) y por debajo de un plano z = L en el cual su componente normal se

toma nula:
B(z,y,z) = //Bzo(w',y’)Ga(fc -y —y, z)da'dy’ . (1-30)

Alissandrakis [1981] apunté al hecho de que la Ecuacién(1.26), al ser lineal, puede
ser resuelta usando transformadas de Fourier. Alissandrakis toma el eje z perpendicular
a la superficie del Sol, mientras que las condiciones de contorno son especificadas sobre
el plano z = 0, el cual corresponde al nivel fotosférico. El semiespacio de soluciones que
interesa, es s6lo el correspondiente a z > 0. Considérese la transformada de Fourier de las

componentes del campo con respecto a las variables z e y a una altura z, By (kz, ky, 2),
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By(kz, ky,2) y B (kg, ky, 2), donde k5 y ky son las variables conjugadas de x e y respecto
de la transformacién de Fourier y la letra B denota la transformada de Fourier de las
componentes cartesianas del campo magnético. Se consideran tinicamente soluciones con

la transformada de Fourier decreciendo exponencialmente con z, es decir
Blky, ky,2) = e B(ky, ky,0) (1.31)

donde [ es una cantidad que se determina a partir de un andlisis posterior. Tomando la
transformada de Fourier de ambos lados de la Ecuacién (1.26) y usando el teorema de

la derivada de la transformada de Fourier (ver por ejemplo Bracewell [1965]) se obtiene
aB; — 1By — i2nkyB, =0 ,

IBy + aBy + 21k, B, =0 (1.32)
12mky By — 127k By + aB, = 0

Existen soluciones no triviales del sistema de ecuaciones (1.32) cuando el determinante
de la matriz de coeficientes del sistema se anula. Esta condicién es la que especifica el
valor de [

| = £/4n%¢%? — o2 (1.33)

donde ¢? = k2 + k; Entonces a partir de las ecuaciones (1.32) y (1.33) puede expresarse
Bz, By y B, en términos de la transformada de Fourier de la componente vertical del

campo en el contorno B, (ky, ky,0)
B(ky, ky,2) = G(ky, by, 2) B, (kg, ky,0) . (1.34)

Se pueden distinguir dos conjuntos de soluciones para G, uno para valores reales de [
y otro para valores imaginarios. Para ¢ > |a|/(27), | es real y puede aceptarse sélo el
signo positivo en la Ecuacién (1.33), en este caso se obtienen las soluciones de Nakagawa
& Raadu [1972]

ikl —kya)
Go = o ’
_ 1.
gy 27Tq2 € ; ( 35)
gz — e—lz

Estas son las llamadas soluciones de pequena escala, ya que ellas involucran componentes

del campo magnético de pequena escala espacial con respecto a 27/|«|.

Para g < |a|/(27), | es imaginario y las soluciones se pueden obtener en este caso
tomando una combinacién lineal de soluciones con signo positivo y negativo de [ y
requiriendo que las componentes del campo sean reales. Después de algtin trabajo al-
gebraico se obtienen las siguientes expresiones para las componentes del campo de gran

escala espacial
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Gy = —i{kyysin(yz) — kyacos(yz) — Clkyy cos(yz) + kyasin(yz)}
Gy = —i{kyysin(yz) + kyacos(yz) — Clkyycos(yz) — kzasin(yz)} (1.36)
G, = cos(yz) + Csin(yz)

donde y = (a? — 47r2q2)1/ 2y C es una constante real. Esta constante est4 relacionada, a
través de las ecuaciones (1.34) y (1.36), con la derivada en la direccién de la vertical de B,
en el contorno, pero no puede ser especificada a través de las observaciones de B, sobre
el contorno, ya que en z = 0 el término de G, que contiene a C se anula. Sin embargo C
se puede determinar usando una componente transversal del campo en z = 0, ya que G,
y Gy contienen a C' en términos que no se anulan a la altura cero. La existencia de solu-
ciones, que no quedan especificadas totalmente por los valores de la componente vertical

sobre el contorno ha sido sefialada por Chiu & Hilton [1977] en una formulacién diferente.

Puede verse que las ecuaciones (1.34) son equivalentes a integrales de convolucién
en el plano (z,y); incluso, el teorema de convolucién de la transformada de Fourier
implica que B(z,y,z) puede expresarse exactamente en la misma forma que en la
Ecuacién (1.30), donde ahora G, es la antitransformada de Fourier de G. Por lo que la
antitransformada de Fourier de G se comporta exactamente como una funcién de Green,
lo que permite comparar los resultados obtenidos con el método de la transformada de
Fourier con el de Chiu & Hilton [1977]. Luego de tediosos célculos puede demostrarse
la equivalencia entre las dos formulaciones. Sin embargo, la fomulacién de Alissandrakis
[1981] es mucho més conveniente desde el punto de vista computacional, ya que la apli-
cacién del método de la transformada rdpida de Fourier hace que el cdlculo sea maés
rapido que cuando se usan funciones de Green. Ademads, cuando se disponen de obser-
vaciones de las dos componentes transversales del campo, se pueden usar las ecuaciones
(1.34), (1.35) y (1.36) en z = 0 para calcular a y C' y controlar dénde la suposicién de

constancia espacial de estos parametros es adecuada.

La solucién completa del problema del campo linealizado libre de fuerzas en el es-
pacio 3D es la suma de las soluciones de pequena y gran escala. Respecto de la con-
tribucién relativa de las dos soluciones, puede decirse que cerca del contorno la solucién
de pequena escala dominard cuando el tamano de la mayoria de las estructuras del campo
sea pequeno comparado con a~'. A grandes alturas por encima del contorno, se espera
que las soluciones de gran escala sean las dominantes, ya que su transformada de Fourier
oscila como sin(yz) y cos(yz) en lugar de caer exponencialmente, como es el caso para

las soluciones de pequena escala, lo que hace su aporte despreciable a grandes alturas.

Si se calcula la componente vertical del campo para un caso particular (en Alissan-
drakis, [1981], se lo hace para un dipolo magnético ubicado debajo del contorno), se
observa que esta tiene una forma cuasiperiédica como funcién de la altura; esto es una

consecuencia del caracter oscilatorio de la transformada de Fourier de las soluciones de
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gran escala. La amplitud de las oscilaciones disminuye con la altura, lo cual indica que
el campo tiende a cero en el infinito. Esta estructura periddica también se presentard en
la corriente eléctrica, ya que esta es proporcional al campo. Este comportamiento no es
fisico, lo cual sugiere que las soluciones de gran escala deberian ser descartadas. Dichas

soluciones pueden descartarse imponiendo la condicién

a<2m/k2+k2 (1.37)

la cual asegura que [ no pueda tomar valores imaginarios. La ecuacién anterior pone de
manifiesto el hecho de que los arménicos de menores k; y/o k, serdn los primeros en
tornarse oscilantes con z a medida que se vayan tomando mayores los valores de . El

valor critico aynqee €s

Qe = Min{27wky, 2wk, } . (1.38)

Las ecuaciones (1.33) y (1.35) muestran que para un valor de a dado, son los
arménicos de menor orden (k; y k, minimos) los que poseen amplitudes que disminuyen
mas rapidamente con z. En consecuencia puede concluirse que en la aproximacioén de la
configuracién magnética libre de fuerzas lineal son las estructuras de escalas del orden
de 1/a las que son afectadas en mayor medida por las variaciones de a. La descripcién
de pequenas escalas observacionales con mayor shear que su entorno requieren, entonces,

una descripcién del campo con a no constante (configuracion libre de fuerzas no lineal).

Si se considera una regién alejada del centro del disco solar, ya no se tendra que la
componente longitudinal observada, By, coincide con la componente vertical del campo,
B,o. La componente longitudinal puede ser expresada como una combinacién lineal de

las componentes del campo en las direcciones z, y y z
By=aB; +bBy +cB, , (1.39)

donde a, b y c son los cosenos directores de la linea de la visual con respecto a los
ejes z, y y z. Tomando la transformada de Fourier de la Ecuacién (1.39) y usando la

Ecuacién (1.34) se obtienen las siguientes expresiones para B, en funcién de By

By

B,y =
07 4Gy + bGyy + Gy

(1.40)

Por lo tanto las ecuaciones (1.34), (1.35), (1.36) y (1.40) dan la solucién del problema
de contorno en términos de la componente longitudinal del campo para una regién lo-

calizada en cualquier parte del disco solar.

Las soluciones obtenidas arriba pueden ser utilizadas para el cdlculo del campo
magnético tanto cuando las condiciones de contorno estin dadas en forma numérica

(a partir de las observaciones) como cuando estas estdn dadas en forma analitica. En
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el caso de datos observados el cilculo se facilita en forma abrumadora por el uso de las
rutinas de transformada ripida de Fourier para el cilculo B,y a partir de B, y para el
calculo de B(z,y, z) a partir de B(k,, ky,2). Si se supone que By estd representado en
la forma de un arreglo de n X n nimeros, entonces el uso de la formulacién por medio
de la funcién de Green necesita n? operaciones para el célculo de una componente del
campo magnético en el punto (z,,z), o un total de n* operaciones para n? puntos a
una dada altura z. Por otro lado, si se emplea la transformada de Fourier, se necesitan
alrededor de (nlogyn)? operaciones, y por lo tanto el método de la transformada répida
de Fourier es mas rapido por un factor (n/log, n)? aproximadamente. Por ejemplo, para
n = 64 el método de la transformada rapida de Fourier es alrededor de 100 veces mds
rapido, mientras que para n = 128 es alrededor de 350 veces més rapido que el método

de la funcién de Green.

El andlisis de magnetogramas alejados del centro del disco solar requiere la elimi-
nacién de efectos de proyeccion, ya que en ese caso la componente observada del campo
magnético ya no coincide con la componente normal. Deben transformarse entonces
tanto el campo magnético medido [Hagyard, 1987] como las coordenadas espaciales del
plano de la imagen [Venkatakrishnan et al., 1988].

El uso de de la transformada rédpida de Fourier introduce el efecto de aliasing. Este
problema no se origina en la transformada de Fourier en si misma, si no que viene
de la necesidad de ubicar los datos en una grilla para poder realizar la transformada
rapida. Es decir que si B,y fuera dado en forma analitica y todas las transformadas y
antitransformadas de Fourier fueran calculadas analiticamente, no existiria. El aliasing
distorsiona los valores de campo calculados en los bordes de la regién observada, por
eso puede disminuirse considerablemente tomando un arreglo de datos observacionales

mayor que el de la regién de interés.

Resumiendo, las mediciones del campo magnético a lo largo de la linea de la visual al
nivel de la fotésfera, junto con la eleccién de « (el cual es el inico pardmetro a definir)
bastan para determinar las condiciones de contorno necesarias para el calculo del campo
magnético coronal. El método de extrapolacién utilizado a lo largo de todo este trabajo
descompone numéricamente los campos observados By(z = 0) en armonicos, utilizando
una transformada de Fourier rapida discreta del magnetograma en z,y,z = 0. El cédigo
de extrapolacién estd basado en el método de Alissandrakis [1981]. Los cdlculos de
transformacion de coordenadas solares y los errores que se derivan de las extrapolaciones
son descriptos en Démoulin et al. [1997]. En todas las extrapolaciones presentes en este
trabajo se ha utilizado una grilla de n? = 256 x 256 puntos. Los efectos de periodicidad
no fisicos se manifiestan principalmente en los bordes de la caja de cédlculo seleccionada.
Es por eso que el tamano fisico del magnetograma considerado, L, es lo suficientemente

grande para que la configuracion calculada en el centro de la caja sea afectada lo menos
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posible. Por otro lado, la Ecuacién (1.38) muestra que cuanto mayor es el L utilizado
para las extrapolaciones, menor serd la posibilidad de reconstruir los campos con mucho
shear. Entonces, es necesario optimizar la eleccién de L en funcién de los efectos de borde,
del valor de a que se desea utilizar, asi como de la resolucién espacial del magnetograma.
La transformada répida de Fourier encuentra los n? arménicos de frecuencias espaciales
(kg, ky) y sus amplitudes asociadas B(kg, ky, z). Utilizando las soluciones analiticas para
el campo libre de fuerzas lineal dadas por las ecuaciones (1.34) y (1.35) se calcula el

campo magnético B a cada altura z por transformada de Fourier inversa.
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Capitulo 2

Emision girosincrotronica y
procesos de aceleracion de

particulas

En las longitudes de onda menores que las métricas la radio emision del Sol es producida
en forma incoherente por procesos del continuo, o en forma coherente por procesos
resonantes no lineales [Bastian et al., 1998] a la frecuencia electrénica del plasma, a la
girofrecuencia electrénica o sus arménicos. No se observan lineas de emisién o de ab-
sorcién en el rango de radiofrecuencias debidas a transiciones atémicas o moleculares, a
pesar de que procesos de recombinacién de ciertos iones podrian dar lugar a lineas cen-
timétricas o milimétricas. La presion sobre estas lineas produce un ensanchamiento tan

extremo que finalmente las torna indetectables [Bastian, 1995, y referencias alli citadas].

Los dos mecanismos de emisién mas relevantes para el rango de frecuencias de radio
que va de las microondas a las centenas de GHz, son la emisiéon girosincrotrénica, el
mecanismo mas importante durante la fase impulsiva de las fulguraciones, y la emisiéon
por bremsstrahlung térmico, o emisién free-free, que generalmente adquiere mayor tras-
cendencia durante la fase gradual. En este capitulo se estudiard en detalle la emisiéon
girosincrotrénica. Por otro lado se presenta la teoria de aceleracion de particulas de

acuerdo a lo desarrollado por Holman [1985].

2.1. Emision girosincrotrénica

Una particula con carga ¢ y masa m moviéndose en un campo magnético homogéneo de

intensidad B experimenta una fuerza de Lorentz que la hace girar a la girofrecuencia

vy = = — (21)
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donde 7 es el factor de Lorentz de la particula y ¢ es la velocidad de la luz en el vacio.
Haciendo las sustituciones en la ecuacién 2.1 para el caso de un electrén no relativista
se tiene vp[MHz| =~ 2.8B[G|. Estas particulas cargadas, en su mayoria electrones, al
trasladarse alrededor de las lineas de campo magnético en un movimiento de espiral,
producen la emisién ciclotrénica cuya frecuencia principal es vg. Dependiendo de la

energia caracteristica de las particulas se establecen tres tipos diferenciados de emision:

e Para particulas no relativistas (7 = 1) la emisién no recibe un nombre distinto
al del mecanismo genérico, es decir que se denomina emisién ciclotrdnica, y en
este caso la frecuencia de la emisién se encuentra confinada a la girofrecuencia

fundamental vg y los primeros armonicos.

e Por el contrario, si las particulas son extremadamente relativistas (7 > 5), se debe
considerar la emisién de los arménicos altos (> 100) y la radiacién es sumamente
direccional, ya que a medida que 8 = v/c se incrementa, la radiacién tiende a
confinarse en un dngulo § = 1 — 32 respecto de la direccién de movimiento. En
este caso altamente relativista se habla de emisién sincrotrénica (originalmente

llamada de magnetobremsstrahlung). El pico de emisién se da en la frecuencia
3vpy?/2.

e Cuando se tienen particulas medianamente relativistas la emisién se denomina
girosincrotroénica, y se da principalmente en el rango de arménicos entre 10 y

100 de la girofrecuencia vp.

La teoria de la emisién y absorcién sincrotrénica, tanto en vacio como en un plasma,
fue tratada por diversos autores, entre los que se destacan Ginzburg & Syrovatskii [1969].
El considerar particulas ultrarelativisticas conduce a simplificaciones en la obtencién de
los coeficientes de emisién y de absorcién las cuales no son aplicables en el caso media-
namente relativista, haciendo que este 1ltimo sea mucho mas complicado de tratar. En
regiones con plasmas densos (n > 10° cm™3) y campos magnéticos intensos (B ~ 102
— 103 G) la girofrecuencia y la frecuencia de plasma, v, = y/¢?n/(mm), toman valores
comparables al de las radiofrecuencias observadas. La propagacién de ondas electro-
magnéticas es anisotrdpica, existe mas de un modo de propagacién y puede producirse
rotacion de Faraday grande. Para la comprensién detallada del espectro y la polarizacién
es necesario considerar en detalle la teoria de la emisién girosincrotrénica y absorcién en

un plasma magnetoactivo.

La teoria de la emisién girosincrotréonica en vacio para electrones en orbitas cir-
culares fue desarrollada primeramente por Schott [1912], posteriormente profundizada
[Schwinger, 1949, Landau & Lifshitz, 1962] y extendida a electrones en O6rbitas heli-
coidales [Takakura, 1960]. Para el problema general de la generacién de ondas elec-
tromagnéticas en un plasma magnetoactivo existen varios tratamientos de diversos au-

tores [Twiss, 1958, Liemohn, 1965, Mansfield, 1967] que proveen expresiones para la dis-
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tribucién angular y espectral de la radiaciéon, dependiendo del modo de propagacién,
para un unico electrén con una dada energia y dngulo de paso (pitch-angle). Ramaty
[1969] realiz6 los cdlculos de intensidad, espectro y polarizacién para el caso general
de radiacién girosincrotronica generada por una distribucién arbitraria de electrones en
un plasma magnetoactivo. El formalismo desarrollado por Ramaty consiste en ecua-
ciones integrales sin solucién analitica para los pardmetros que se encuentran involu-
crados en el cdlculo de la radiacién girosincrotrénica en un plasma magnetizado. Por
medio de la evaluacién numérica de las expresiones a las que arribd, Ramaty mostré
que las ecuaciones de radiacién sincrotrénica obtenidas por Ginzburg & Syrovatskii
[1969] llevan a discrepancias muy grandes, al ser comparadas con los resultados de
emisién girosincrotrénica, cuando se considera el caso de una fulguracién solar. En
las décadas de 1970 y 1980 se obtuvieron expresiones aproximadas del formalismo de
Ramaty [Matzler, 1978, Dulk et al., 1979, Dulk, 1985, Klein, 1987], las cuales tenian la
ventaja de disminuir el tiempo de procesamiento computacional, pero imponian limita-

ciones al rango de validez de los pardmetros involucrados en el calculo.

En esta seccién se repasan las ecuaciones que satisface una onda que se propaga en
un medio magnetizado, se muestra el formalismo de Ramaty para la emisién girosin-
crotrénica de una distribucion de electrones arbitaria en dicho medio y se muestra cémo

la intensidad y polarizacién de las ondas generadas es alterada en su propagacion.

2.1.1 Propagaciéon de ondas en un medio magnetoactivo

Las ecuaciones de Maxwell, en unidades gaussianas, para los vectores campo eléctrico E
y campo magnético B son las expresiones (1.6), (1.7), (1.8) y (1.9). La ley de Ampére
dada por la Ecuacién (1.7) puede escribirse en una forma mds apropiada, de acuerdo al
formalismo que se desarrolla en este capitulo, como

1 OFE

VXB=-€g—( 2.2

donde € es el tensor dieléctrico.

Las propiedades electromagnéticas del plasma estdn determinadas por los términos
fuente J y p que aparecen en las ecuaciones (1.7) y (1.8) y estos, a su vez, dependen de
los movimientos microscépicos de las particulas bajo la accién de las fuerzas internas y
externas. La respuesta a las fuerzas actuantes estd dada por el conjunto de ecuaciones

cinéticas denominado ecuaciones de Boltzmann

ofi ofi  ai ofi _ (9fi
E v 6_r " E(E v B) a_'v B ( ot >colisiones ’ (2.3)

en la que se describe la evolucién temporal de la funcién distribucién f;(r,v,t) de la
especie i. La divisién de términos en la Ecuacién (2.3) en un término colisional a la

derecha y un término de aceleracién a la izquierda es arbitraria y permanece indefinida
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hasta que es introducido un mecanismo especifico de colisién. Tradicionalmente, los
efectos colectivos debidos a muchas particulas interactuando a través de la fuerza de
Coulomb, que es de rango largo, son los que se retienen en el lado izquierdo de la
ecuacion, mientras que en el lado derecho se incluyen las colisiones binarias de rango

corto. Si se consideran particulas relativistas, la Ecuacién (2.3) adopta la forma

ofi & 0fi c? ofi _ (9fi
Lyt PRy B 22— [ 22 2.4
ot + 8 + m; ( + = ) 8p ot colisiones ’ ( )

donde g; = /p2c® + (mo;c?)? es la energia relativista total de una particula de la especie

1. Los términos fuente estdn dados por

I=Ya [vfid (2.5)
p=Ya / fid* . (2.6)

Resolviendo el conjunto de ecuaciones (1.6) a (1.9) junto con (2.3),(2.5) y (2.6) se tiene

una, descripcion autoconsistente del campo electromagnético.

Estamos interesados principalmente en el caso de oscilaciones electromagnéticas que
se asumen lo suficientemente débiles para causar perturbaciones menores en el estado
del plasma. Para hallar f; se linealiza la Ecuacién (2.3) o (2.4), segun sea el caso, y
todos los términos que no sean estaticos o que varien con el tiempo a un orden mayor
que el primero son descartados. En esta aproximacion lineal J y E estan relaciona-
dos en forma lineal por la conductividad o, la cual es una cantidad fenomenolégica de
caricter tensorial. Este cardcter tensorial de la conductividad viene de una anisotropia

del plasma causada, por ejemplo, por la existencia de un campo magnético externo.

Tomando el rotor de la Ecuacién (1.6) y usando también la Ecuacién (2.2) se obtiene

una, expresién que sélo involucra al campo eléctrico

1  O’E
VX(VXE):—EE'W . (2.7)

Es usual trabajar con la transformada temporal y espacial de Fourier de los campos. El

campo eléctrico, por ejemplo, queda de la siguiente forma

E(k,w) = @/ E(r,t) etk —ut) g3y gy , (2.8)

1 ¥ = i(wt—k-7) 3
E(r8) = 53 /_OOE(k,w) R P T (2.9)
Entonces de la transformada Fourier de la Ecuacién (2.7) se obtiene

kx(kxE‘)—(%)QG-E’:O . (2.10)
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La propagacién de ondas depende fuertemente de las caracteristicas del medio, las cuales
estdn representadas en la Ecuacién (2.10) por el tensor dieléctrico e. Para temperaturas
por debajo de 3 x 107 K la velocidad térmica de un electrén es menor al 10% de la veloci-
dad de la luz en el vacio. Esto permite ignorar la naturaleza estadistica del movimiento
de la particula y su interaccién resonante con las ondas electromagnéticas para un amplio
rango de valores de los pardmetros. El plasma ambiente se considera como consistente de
electrones y iones, fijos en una posicién estable en ausencia de una perturbacién externa.
El escenario descripto es el que corresponde al denominado “plasma frio”. Ademds se
agrega el hecho de que si se consideran ondas electromagnéticas de alta frecuencia, se

asume que sélo los electrones experimentan movimiento bajo la influencia de tales ondas.

En general las caracteristicas del plasma quedan especificadas por tres frecuencias
asociadas a la intensidad del campo magnético, la densidad electrénica del plasma y su

temperatura. Estas son: la frecuencia de ciclotrén electrénica,

eB

vp[Hz] = ~ 2.8 x 10°B[G] (2.11)

2Tmec

la frecuencia de plasma electrénica,

2
vy [Hz] = % ~ 9 x 103y/n[cm 3] | (2.12)
e

y la frecuencia de colisiones ién-electrén

4 [2r net 4kgT nlem 3]

En esta tltima expresion el logaritmo se calcula para T = 2 x 10 Ky v = 10° Hz. En el

caso de la corona solar, la frecuencia de colisiones ién-electrén es despreciable comparada

con las otras frecuencias caracteristicas, y puede ser ignorada.

En un plasma sin campos externos el tensor dieléctrico es isétropo (se reduce a un
escalar) y toma la forma ¢;; = (1 — wg /w2) dij (de aqui en adelante trabaja con la fre-
cuencia angular, w, = 27y, wp = 27vp ¥y w = 27v). A partir de esto el indice de
refraccion es p = (1 — w% / w2)1/ 2 el cual toma valores reales para w > wp, por lo que en

este plasma isétropo sélo se propagan ondas con frecuencias mayores que wp.

En el caso de un plasma frio con campo magnético paralelo al eje Z, el tensor

dieléctrico es

B w iwsz T
(1 + w%—pwz) _w(wg—wz) 0
;2
e=| 4 (1 + wQB‘“jWZ) 0 . (2.14)
2
0 0 (1-%) |
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Una vez que se ha determinado el tensor dieléctrico, la Ecuacién (2.10) representa
un conjunto de ecuaciones lineales y homogéneas para las tres componentes del campo
eléctrico, E;, Ey y E,. Este conjunto de ecuaciones tiene una solucién no trivial si el
determinante de los coeficientes de E se anula. La solucién de esta ecuacién es lo que se
conoce como relacion de dispersion, la cual generalmente puede ser factorizada en dos o

mas relaciones de dispersiéon que se pueden escribir simbdélicamente como
g(w,k,r) =0 . (2.15)

Cada relacion de dispersién de esta forma representa un modo caracteristico de oscilacién

(o tipo de onda) que el plasma es capaz de propagar.

Volviendo al caso del plasma frio, para el que la Ecuacién (2.14 ) da la expresién del
tensor dieléctrico, de la teorfa magnetoiénica [Ratcliffe, 1959, Stix, 1962, Ginzburg, 1964]
se encuentra una relaciéon de dispersién bicuadratica; lo que origina que ondas de dos
tipos puedan propagarse, los llamados modos ordinario y extraordinario (u% > 0). Por
otro lado, de la relacion de dispersiéon bicuadritica surgen otros dos modos que son
evanescentes (u2 < 0). Los indices de refraccién para los modos ordinario y extraordi-
nario, en funcién de la frecuencia w y del dngulo @ entre la direccién de propagacién k

y el campo magnético estdtico B, vienen dados por la expresién de Appleton-Hartree

2w§ (wfJ — w?)

+wtw sin® 0 + dww} (w2 — w?)? cos? 0]'/2 — 2w? (w2 — w?) — w?w sin” §

pd =1+ (2.16)
El indice 4+ corresponde al modo de propagacion ordinario, mientras que el — al extraor-

dinario.

Se eligié anteriormente el sistema de coordenadas de forma tal que el campo magnético
B fuera paralelo al eje Z, ain se dispone de la libertad de elegir el sistema de coorde-
nadas de forma que el vector de onda k, que da la direccién de propagacion de la onda,
yazca en el plano y — z. Entonces se puede descomponer el vector campo eléctrico en
una componente longitudinal Ej, es decir paralela a k, y componentes transversales F,,
paralela al eje &, y Fjy, contenida en el plano definido por B y k, es decir el plano
y — z. Lo expresado anteriormente se puede observar en la Figura 2.1. Se definen los

coeficientes de polarizacién en términos de las componentes del vector campo eléctrico

E E
iag = E—" , iag = E—’“ . (2.17)
x x

Se tienen entonces los coeficientes de polarizacién ag+ y ag+, los que quedan expresados
de la siguiente forma;:

Zw(wf, —w?)cos @

—w?w} sin® 0 + [whw? sin? 0 + 4w? (w2 — w?)? cos? A]1/2

a0:|:(w30) = - ) (2'18)
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)

Figura 2.1: Eleccién de los ejes coordenados respecto del campo magnético y del vector

de onda.

wf,wa sinf — agiw]%w% cos fsinf

A+ (2.19)

_wg(w% cos? 0 — w?) — w?(w% — w?)

El indice de refraccién presenta frecuencias de corte (u+ = 0) y resonancias (u+ —
o0) y para campo magnético no nulo existen bandas de frecuencia, por encima de la
frecuencia del plasma, para las cuales el indice del modo ordinario y/o extraordinario es
real y mayor que la unidad. Sin embargo, se puede mostrar que para 6 # 0 la radiacién
de frecuencia w en los modos ordinario o extraordinario no escapard de una radiofuente
para la cual la densidad electrénica y el campo magnético decrezcan en la direccién
hacia el observador [Pawsey & Bracewell, 1955], a menos que w sea mayor que wp u wy,
respectivamente, donde w, = wf, + w% /A + w% /2. Para w > wp, p4 es real y menor

que la unidad, y para w > wg, g es real y menor que la unidad.

Como se observa en las ecuaciones (2.17) y (2.19), el vector campo eléctrico del
campo de radiacién en un plasma tiene, en general, una componente longitudinal Fy,
no nula. A menos que se invoque acoplamiento entre las oscilaciones longitudinales y
transversales de las ondas electromagnéticas, la energia asociada con esta componente
no escapara de la radio fuente, por lo que en los cilculos subsiguientes se tomara a; = 0.
Puede apuntarse que esto no introduce ninguin error serio en los cdlculos, ya que de las
evaluaciones numéricas se encuentra que para el rango de frecuencias de interés (w > wy
y w > wy), la emisividad asociada con Fj, es despreciable en comparacion con la energia

total radiada.

El coeficiente de polarizacién ag+ para una direccién arbitraria de propagacion es
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finito y positivo. La radiacién es entonces elipticamente polarizada. Para los casos
particulares de propagacién longitudinal (f = 0) y transversal (0 = 7/2), la radiacién es
circularmente polarizada y linealmente polarizada, respectivamente. La Ecuacién (2.18)

implica la siguiente identidad

agyag— = —1 , (2.20)

y esto significa [Klein, 1984] que los vectores de campo eléctrico de los dos modos,
proyectados sobre el plano perpendicular al vector de onda, describen dos elipses mutua-
mente ortogonales con ejes paralelo y perpendicular, respectivamente, a la componente

transversal del campo magnético externo.

Como ya se ha visto, la anisotropia del plasma implica diferentes direcciones para
el flujo de energia y la propagacién de la onda. Puede mostrarse [Bekefi, 1966] que la
velocidad de grupo yace en el plano definido por el campo magnético y el vector de
onda (el plano y — z en este referencial), y que el dngulo v entre el vector de onda y la

velocidad de grupo esta dado por

1 Ou
t =—-— . 2.21
En un plasma frio usando el indice refractivo de Appleton-Hartree, Ecuacién (2.16), se

tiene
wwp sin @ cos 0

\/waQB sin® 0 4 4(w? — w2)? cos? f

tanr = F(1 — pl) : (2.22)

dando esta expresién 11 = 0 para un plasma isotrépico (wp = 0) y para propagacién

paralela (@ = 0) y perpendicular (6 = w/2) al campo magnético.

El plasma que se considera hasta aqui es el “plasma ambiente” sobre el cual se
propagan las ondas electromagnéticas emitidas por una particula cargada durante su
movimiento en espiral alrededor de las lineas de campo magnético. La potencia radiada
por tal particula y la influencia del campo magnético y la densidad del plasma ambiente

sobre la radiacién es lo que se tratara en el siguiente apartado.

2.1.2 Radiacion de una particula en un plasma magnetoactivo

Como se muestra en la Figura 2.3 del libro Radio Astrophysics de Pacholczyk [1970],
reproducida en la Figura 2.2 de este trabajo, algunas propiedades elementales de la
radiacion girosincrotrénica de una particula girando en un campo magnético con veloci-
dad v y angulo de paso ¢ pueden ser deducidas de consideraciones geométricas. Si la
particula emite un pulso cuando se encuentra en (1) y otra vez cuando se encuentra en
(2), se puede calcular el periodo de giro medido por un observador distante, con su linea
de visién formando un dngulo 6 con la direcciéon del campo magnético. Cada uno de

los pulsos se propaga con la velocidad de fase ¢/p. Si 6 no es exactamente un dngulo
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OBSERVADOR
DISTANTE

Figura 2.2: Particula en movimiento helicoidal alrededor de lineas de campo magnético.

recto, el movimiento de deriva de la particula con velocidad v cos ¢ hace que la distancia

viajada por el segundo pulso sea menor que la del primero por una cantidad
d=Tgucos¢cost (2.23)

siendo 74 el periodo de giro de la particula en su sistema de referencia. El observador,
por otro lado, mide otro periodo de giro 79 que es menor que 7, por una cantidad igual

que le hubiera tomado al segundo pulso viajar una distancia d

d
=7, —— =1,(1— 9 2.24
70 Tg c/u Tg( N‘ﬁ COs ¢ COoS ) ’ ( )
donde B = w/c. Ahora, si se considera en funcién de la girofrecuencia 7, = v/vp, la

frecuencia determinada por el observador es

V= (1 — pBcosgcosf)y (225)

Esta es la frecuencia fundamental de radiacién recibida por el observador que incluye la

correccién en frecuencia por el corrimiento Doppler debido al movimiento de deriva de la
particula a lo largo de las lineas de campo y es equivalente a la férmula relativista. Como
ya se menciond anteriormente, la radiacion de una particula con v > 1 se encuentra
concentrada en un cono alrededor de su vector velocidad instantinea; por lo que el
observador ve un pulso cada vez que el vector apunta en su direccién, recibiendo, a lo
largo del tiempo, una serie de pulsos con un espectro que incluye la frecuencia vy y sus
armonicos

v =S s=1,2,3... (2.26)

La distancia entre dos arménicos sucesivos disminuye con el incremento de la energia de
la particula. Debido a la contribucién de electrones con diferentes energias y angulos
de paso el espectro de una poblacién dada de electrones es casi un continuo, al menos a

altos armoénicos de la girofrecuencia.
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La emisividad de una particula tinica se obtiene a partir de las ecuaciones de Maxwell
con fuentes. El primer autor en considerar el problema de una particula emisora con
energia y dngulo de paso arbitrarios fue Liemohn [1965], y su trabajo fue corregido
posteriormente por Trulsen & Fejer [1970] y por Ko [1973]. Se encontré que la potencia
radiada por un electrén en cada uno de los dos modos por unidad de frecuencia, de dngulo
solido y de volumen en la direccién que forma un angulo 6 con el campo magnético viene

dada por
2me?

c

€4 =

per® Y Z20f5(0)] (2:27)
S
donde las unidades son erg/(s sterad Hz) y

: p y 1 sPsin ¢
Zs = sig(q) —=——== Js(s) + <
\/1+ a3, \/1+ a3,

En esta ultima expresién se tiene

oyt + ﬂcos¢azi> Js(zs) . (2.28)

S

Ts = ﬂuiﬁsingbsinG , (2.29)

VB
Oy+ = agt cos + ag4sinf Q,q = —agy sinf + ap4 cosf (2.30)
fs(v) = (1 — prBcospcosB)v — % . (2.31)

Js es la funcién de Bessel de primer tipo de orden s y J. su derivada respecto de zs.
Por dltimo, § representa la funcién de Dirac, lo que indica que la emisién sélo se pro-
duce en las frecuencias dadas por la Ecuacién (2.26). La suma en la Ecuacién (2.27) se
toma sobre —oo < s < 00. En el caso que se trata, el indice refractivo nunca es mayor
a la unidad, por lo que s es siempre positivo. El caso s = 0 corresponde a radiacién
de Cerenkov, mientras que s < 0 corresponde a la llamada radiacién girosincrotronica
anémala; en ambos casos las particulas emisoras se mueven mas rapido que la onda

propagada.

Como se dijo en el apartado anterior, tanto el modo ordinario como el extraordinario
son cercanamente transversales, por lo que en las expresiones de ay+ y a,+ el término

que involucra a ag4+ puede ser despreciado, por lo tanto Z; puede escribirse como

) B sin ¢ ag+ cos@ — pyfcosd
2, = sigla) o Ji(w5) + —
Jita, Jita, s

Se tiene entonces para un electrén una emisividad, en cada uno de los modos, dada por

Iy(xs Js(zs) - (2.32)

21me? 5 Bt } , cot 0 cos ¢ 2
x.0.7.0) = 1202 Y m{—ﬁsmws(xm[aai(ui 628 e} x

sin 6

3”3] (2.33)

) [u(l — p+fcos ¢cosh) — ~
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Si se tiene en cuenta la ltima ecuacién junto con las ecuaciones (2.16) y (2.17) puede
verse que el espectro de la radiacion girosincrotrénica de una particula cargada depende
de la energia y el dngulo de paso de la particula, el campo magnético y la densidad
del medio y el dngulo entre el campo magnético y la linea de la visual; es decir que
depende de tres factores independientes, las caracteristicas de los electrones emisores,

las propiedades del medio en que se produce la emisién y la orientacién del observador.

Si se supone la ausencia de interacciones entre la particula emisora y el plasma
ambiente, este ultimo actda exclusivamente como un conductor de las ondas electro-
magnéticas. Si, por el contrario, se considera el efecto producido por el plasma am-
biente, puede observarse que la emisién de baja frecuencia por particulas relativistas es
suprimida, comparada con la emisién en vacio. Esto es lo que se conoce como efecto
Razin-Tsytovich: la supresion de la emisién en el rango de frecuencias wy < w < ywy (la
emisién para w < wy, estd estrictamente prohibida para ondas transversales). Es necesario
recalcar que este es un efecto de supresion y no de absorcién, las particulas relativistas
y medianamente relativistas [Ramaty, 1969, Wild & Hill, 1971, Tarnstrom, 1976] sim-
plemente emiten menos energia en la presencia de un plasma y también ocurre en el
bremsstrahlung de particulas relativistas, como fue mostrado por Melrose [1972]. Una
explicacién que puede darse del efecto Razin-Tsytovich es la siguiente [Melrose, 1980]:
El proceso de emisién de particulas cargadas depende, entre otras cosas, del espacio de
fase disponible para el fotén emitido (es decir, la integral sobre d®k/27). Para la emisién
a frecuencias w < yw, el espacio de fase disponible es mucho menor que lo que seria en
el caso de tener w, = 0, como fue demostrado por Melrose [1972]. Como sefiala Klein
[1984], a pesar de esta explicacién aparentemente simple, el efecto Razin-Tsytovich de-
pende de una manera complicada de la densidad del medio, la energia y el angulo de
paso de la particula emisora y del dngulo entre el campo magnético y la trayectoria
del rayo. Una cantidad que puede ser 1til para estimar el rango de frecuencias donde
este efecto es mayor es la frecuencia de Razin-Tsytovich, expresién que se deduce de la

aproximacién ultrarelativistica [Pacholczyk, 1970]

202 nfem 3]
= P ~1 H . 2.34
VRT = 5 ind = Y BGTsma [ (2:34)

Las frecuencias por debajo de este valor son las mas afectadas por la supresiéon del

medio. Ramaty & Lingenfelter [1967] introdujeron, para el estudio del efecto de un
medio ionizado en la radioemision solar, el pardmetro ar definido como

v

R (235)

- 2vp
En términos de este pardmetro, la emisién girosincrotrénica de un electrén con factor
de Lorentz v es fuertemente suprimida en las bajas frecuencias si v ag < 1, pero no es
afectada por el medio ionizado si v ag 2 1 [Ramaty, 1968]. Ademis, siy ar < 1, la

emision total también es fuertemente suprimida.
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En este apartado se ha considerado la emisién girosincrotrénica de una tinica particula;
la Ecuacién (2.27) da cuenta de la energia radiada por sélo una particula cargada. En la
presencia de un conjunto de particulas, la energia radiada incoherentemente es esencial-
mente la suma de las contribuciones individuales representadas por la Ecuacién (2.27).
Pero, por otro lado, las particulas interactian con las ondas electromagnéticas a través
de absorcién y emision estimulada, procesos agrupados bajo el término “autoabsorcién”.
Una poblacién dada de particulas estd compuesta, en general, por particulas con dife-
rentes energias y angulos de paso, por lo que los procesos de emisién y autoabsorcién se

deben representar en forma estadistica, como se vera en el siguiente apartado.

2.1.3 Emisién girosincrotrénica de un conjunto de particulas

Si se considera f(p') la funcién de distribucién de un conjunto de particulas en el espacio
de los momentos, la potencia emitida en la frecuencia v, durante una transiciéon a un
estado de momento menor, por unidad de angulo sélido y de frecuencia en la direccién

k define el coeficiente de emisién
520.0) = [ex07 07N (2.36)

donde €4 (v, 0,7, @) es la potencia radiada por una tunica particula en cada uno de los
modos. La potencia absorbida por unidad de longitud por los electrones emisores es
representada por el coeficiente de absorcién

2

c f@) - fp) s,
Ki(v,0) = W/Gi(’/ﬁ,% ¢)Td J (2.37)
El signo de K (v, 0) se define de forma tal que al emitirse un fotén de energia hv, el
electrén emisor cambia su momento de p' a p. En estas definiciones se asume que la

direccién del flujo de energia es paralela al vector de onda [Bekefi, 1966].

Para llevar a cabo la integracién en el espacio de momentos, se hace uso de la simetria
alrededor de la direccién del campo magnético. Ademds, en el limite cldsico, se puede
considerar que la energia del fotén emitido es mucho menor que la energia de la particula
emisora, es decir, hv < ymc?. Se puede desarrollar la funcién de distribucién a primer

orden en el cambio de momento (debido a la emisién) paralelo y perpendicular al campo

externo of of
f(@") = flp|:p'L) ~ (), pL) + Apy - o0, +Ap, - oo (2.38)

El cambio de momento debido a la emisién de un fotén de energia hr y momento hk,

que forma un angulo @ con el campo magnético, se sigue de la conservacion de la energia
E—-&=h (2.39)

y la ecuacion de conservacion del momento para pj| es

hv
pi‘ - p” = U+ cosf ? . (2.40)
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El sistema, electrén-fotén no conserva el momento en la direccién perpendicular al campo

magnético, ya que en esta direccién el campo imparte un impulso a la particula. Teniendo

en cuenta que la energia relativista £ verifica £2 = p%c? + (mc?)?, se puede plantear

& (plﬁ +pli)02 _ (m02)2

bl

(2.41)
£ — (pf + 7)< = (mc?)?
Restando estas dos ultimas ecuaciones y usando el hecho de que se puede expresar, en
virtud de la Ecuacién (2.39)
E? -2 = (& -&)(E+E) =hv(2E+h) (2.42)

y también usando la Ecuacién (2.40)

hv hv
p|| @ = P||)(p'|| -I-p||) = picosé - (2p|| + py cosf 7) . (2.43)
Se halla la relacion
h hv\?
p'i =2 Ty (% — P|| 4+ COS 9) + (%) (1 —p2 cosb?) . (2.44)

El tratamiento hasta aqui es exacto. Si se expresa p' i - pﬁ_ en forma factorizada, es
decir, (p' | —pL)(P' | +pL) = (2pL + Ap1)Ap, y se hace uso ahora del limite cldsico,
despreciando los términos cuadréticos en hv/c en la Ecuacién (2.44) y los términos

cuadriticos en Ap |, se obtiene

Ehv hv
plAp| = —2 TP cosf . (2.45)

Se puede pasar de las variables p| y py a las variables ¢ y v [Ramaty, 1969], teniendo

en cuenta las relaciones,

p|=pcos¢
pL =psing (2.46)
p=pyme

usando las igualdades dadas por las ecuaciones (2.40) y (2.45), y tomando el limite

clasico, se obtiene en definitiva

B cos® —cosp Of ﬂ) (2.47)

R e e

El factor que acompana a % es la tangente del cambio en el dngulo de paso de la

particula debido a la emisién de un fotén de energia hv en la direccion 6.

Si se asume que el dngulo de paso y la energia de la particula son independientes se
puede factorizar la funcién de distribucién en funciones u(y) y g(¢), de forma que f(p)

5€ expresa

f(p) == —uv)gld) . (2.48)
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Insertando esto en las ecuaciones (2.36) y (2.37) da

9] 1
ji(v,6) = 20m / u(y)dy / dlcos PalB)es(:0.79) (2.49)

o0 1
Ke(0) = 2 [ ue)ay [ dtcos d)g(@)esv.0.1.6) x

-1

{_W d [U(v)] | Buscosd—cosg 1 dg(¢)}

u(y) dy | B2 B2sing  g(¢) dé
(2.50)

Considerando la expresién para la emisividad ey (v, 0,7, ¢) de una particula, puede
evaluarse la integral en d(cos ¢) de las integrales dobles para j+ y K., usando la funcién
delta §[fs(v)]. Para un dngulo de visién 6 # /2 se puede utilizar el corrimiento Doppler
de la Ecuacién (2.24) para fijar cos¢. Para un observador con § = 7/2 existe una

relacién entre la energia de la particula y el arménico en el cual la energia es radiada

L 5[cosq§—LB/7] siQ#£w/2

vBu+| cosd| vBu+ cosf
Slfs(v)] = (2.51)
SYB 5 (y — s%2) sif=m/2
Para 0 # /2 se llega a
. 2mnBe3 )
40) = g S / A 6 - cospla(@)ZE . (252)
8mine
1- S S Z2 y PsyrVy . 2.
Kalwnt) = ey 30 [ G 000 - st )oK o) - @253)

donde se define implicitamente IC('y, ¢,0,p+), que corresponde al tltimo factor que
aparece en la Ecuacién (2.50) . En las ecuaciones (2.52) y (2.53) se tiene la funcién
de Heaviside ©, por lo que la suma sobre s debe ser tomada para todos los arménicos

que verifiquen | cos ¢s| < 1 donde

L sws/0) v

€08 s = B+ cosf

1—Bps|cosf]) <s < Vify(l + Bu|cosb|), (2.54)
B

lo que fija el intervalo de armdnicos en el cual un electrén de una dada energia puede
radiar. Esta condicién puede expresarse equivalentemente por una condiciéon para el

intervalo de energias contribuyendo a la radiacién en un dado arménico de una frecuencia

=B —I—ui|cos9\\/(5”73)2 + p%cos? 6 —1
1 — p? cos? 0

B —ui|cost9|\/(s”73)2 + p% cos20 — 1
1 — p% cos?0

<<
(2.55)
De esta relacion se puede ver que el intervalo de energias se reduce a una longitud minima

cuando el dngulo de visién se aproxima a /2 o cuando el indice refractivo se aproxima
a 0.
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Para 6§ = 7/2 las ondas transversales estin linealmente polarizadas (como ya se

mencioné en 2.1.1). Si se evalia Z; con agy — 00y agp— = 0, se obtiene

cos ¢ Jg(zs) modo ordinario
7, = (2.56)

sin¢ J!(zs) modo extraordinario

Integrando en energia y con la expresién de §[fs(v)] para 8 = w/2 se llega a

n 63 1
et/ = "2 Y 0~ Dsputn) [ dleos o220 =x/D) L (257

Ar’nvte
K 2) = ——B-

X > O(ys — 1)splu(ys) /_1 d(cos ¢)g($)Z2 (0 = ©/2)K(7s,$,0 = 7/2, uz) , (2.58)

donde las cantidades con indice s deben ser evaluadas para 7, = svp/v. La suma es
sobre todos los arménicos s para los cuales s > 1. La suma es infinita a menos que

exista una energia mixima de corte de forma tal que se imponga que s < 7y maxV/VB.

El formalismo para emisién girosincrotrénica presentado hasta aqui es valido para
un problema estitico, en un plasma ambiente frio sin colisiones, con anisotropia débil
y en ausencia de interacciones de las particulas radiantes entre si y con el medio. La
influencia del medio ambiente en la propagacién de la onda, efecto Razin-Tsytovich, si
ha sido tomado en cuenta. Este formalismo no es aplicable a una discusién cuantitativa
de procesos que ocurren a la girofrecuencia y los armoénicos mas bajos. Un rango de
aplicacién razonable para los resultados obtenidos hasta aqui es para frecuencias por

encima de tres veces la girofrecuencia.

La relacién entre los coeficientes de emisién y absorciéon y las cantidades fisicamente
observables estd dada por la ecuacién de transferencia radiativa, la que se trata en el

Apéndice A aplicada a casos de radiacién polarizada en un medio inhomogéneo.

La teoria mostrada para emisién girosincrotrénica puede decirse que es general, en
el sentido de que es aplicable a una funcién de distribucién arbitraria. Cuando se tratan
de comparar los resultados numéricos, a los que da lugar la teoria, con las observaciones
es necesario introducir una funcién de distribucién a priori. En general, cuando se con-
sidera emision ciclotronica durante una fulguracién, se trabaja con una distribuciéon no
térmica de electrones que responde a una distribucién energética de ley de potencias
N(E) = KE%. En ese caso, las curvas espectrales (densidad de flujo versus frecuencia)
muestran una forma caracteristica de “V” invertida. En la fotdsfera solar los campos
magnéticos rara vez exceden los 3000 G, mientras que en la corona se han inferido in-

tensidades de hasta 1800 G [Abramov-Maksimov & Gelfreikh, 1983, White et al., 1991],
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Figura 2.3: Densidad de flujo debida a una distribucién no térmica de electrones con

diferentes energias inferiores de corte (indicadas en cada curva).

lo que corresponde a una girofrecuencia inferior a 6 GHz (en realidad, se cree que los
valores de campo magnético coronales usualmente no exceden las pocas centenas de
G, reduciendo ain més el valor de vg). Entonces, la emisién por encima de 50 GHz
debe corresponder al menos al noveno arménico. Dado que la frecuencia del maximo
de giroemisién de una particula con factor de Lorentz -y es y2vp, las particulas no rela-
tivistas no emitiran en arménicos tan altos. En particular un plasma térmico ain a una
temperatura de 10® K, tiene una opacidad despreciable por encima de los 100 GHz, por
lo que a longitudes de onda submilimétricas sélo puede ser observada emisién ciclotrénica
no térmica de electrones relativistas, lo cual en general sdlo ocurre durante fulguraciones.
De acuerdo a este argumento, la emisién en radio a longitudes de onda milimétricas y
submilimétricas durante las fulguraciones solares deberia ser mdas sensible a electrones
con energias por encima de 1 MeV, es decir electrones emisores de rayos v (al frenarse
en la cromoésfera) que a electrones emisores de rayos X duros en el rango 25 — 100 keV
[White & Kundu, 1992]. La Figura 2.3 muestra c6mo la emisién girosincrotrénica a al-
tas frecuencias de una distribucién no térmica de electrones en un campo magnético
homogéneo, pricticamente se mantiene sin cambios cuando se remueve la contribucién

de los electrones de menor energia variando el valor de la energia inferior de corte.
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2.2. Aceleracion de particulas y calentamiento Joule del

plasma en fulguraciones

Los métodos propuestos mas conocidos para explicar la aceleracion de particulas en las
fulguraciones solares son los de aceleracion por un campo eléctrico continuo, los procesos

de aceleracion estocédstica y los procesos de aceleracién por ondas de choque.

En este apartado se muestra el modelo desarrollado por Holman [1985] para inten-
tar explicar dos fendmenos que se observan en las fulguraciones solares, por un lado la
aceleracién de particulas, y por otro el calentamiento del plasma. El modelo de Holman

se encuadra dentro de los métodos de aceleracién por un campo continuo.

La fase impulsiva de las fulguraciones se caracteriza por la produccién de particulas
cargadas energéticas y el rapido calentamiento del plasma. El mecanismo mds simple
y directo para acelerar electrones fuera de la distribucién térmica es el de los campos
eléctricos continuos o campos DC. Hoy en dia la idea con mayor consenso, en cuanto
al origen de la energia liberada en las fulguraciones, es que dicha energia se encuentra
almacenada en los campos magnéticos antes de liberarse. La mayoria de los modelos
de fulguracién resulta en la produccién de campos eléctricos DC, o al menos campos
eléctricos que no son ripidamente fluctuantes. Hay entonces una corriente microscépica
asociada con el campo eléctrico (J = o - E) y habrd también en forma simultdnea ca-

lentamiento Joule del plasma.

Las observaciones de fulguraciones en microondas y rayos X proveen restricciones
sobre el numero y energia de las particulas producidas en una fulguracién, asi como
las escalas temporales involucradas en el proceso de aceleracién. La emisién en mi-
croondas es principalmente de origen girosincrotrénico, producida por electrones acele-
rados con energias F 2100 keV [White & Kundu, 1992]. La emisién en rayos X duros
(hv 2 25 keV) puede interpretarse como bremsstrahlung de blanco grueso de electrones
no térmicos (la radiacién de blanco delgado puede contribuir, pero es menos eficiente)
0 como bremsstrahlung térmico de un plasma, calentado impulsivamente. Las contribu-

ciones relativas, térmica y no térmica, no estdn bien determinadas en la actualidad.

Es posible analizar la aceleracién de electrones por un campo eléctrico y el calen-
tamiento Joule del plasma sin recurrir a un modelo especifico para la generaciéon de
corrientes y campos eléctricos. La resistividad (frecuencia de colisiones térmicas) de un
plasma juega un rol importante en la determinacién de la razén a la cual los electrones
son acelerados y el plasma es calentado, entonces el rol de la resistividad anémala puede

ser de suma importancia.
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2.2.1 Aceleracidon de electrones

La respuesta de un plasma térmico a un campo eléctrico impuesto E es generar una
corriente eléctrica con densidad de corriente J = —envqg = o+ E, n es la densidad de
los electrones térmicos, vgq la velocidad media de deriva de los electrones de conduccion
y o la conductividad del plasma ambiente. Una fraccién de los electrones con velocidad
mayor que una cierta velocidad critica v, serdn acelerados libremente (runaway electrons)
fuera de la distribucién térmica [Dreicer, 1959, Dreicer, 1960, Norman & Smith, 1978,
Heyvaerts, 1981, Spicer, 1982a]. El proceso de aceleracién de electrones continia hasta

que se alcanza la condicién de equilibrio del estado estacionario, en el que se verifica
eE = movgr, , (2.59)

donde m, es la masa electrénica y v, la frecuencia de colisiones térmicas (electrén-

electrén). Esta tiene la siguiente dependencia [Spitzer, 1962, Knoepfel & Spong, 1979]

InA n T =3/2 /InA _1
Ve = V(’Ue) = 3(4)p T ~ 10.0 (109 Cm_3> (107 K) (23—2) S ,

(2.60)
noo\-12( T \%?
(109 cm*3) (107 K)

donde se ha definido la velocidad térmica de los electrones, v, = (kT /m,.)'/? y la longi-

InA ~ In(127n)3) =~ 23.2 + In

tud de Debye, Ap = [kpT/(4wne?)]'/?. Los pardmetros de normalizacién usados en estas
y otras ecuaciones mas adelante son valores caracteristicos que se toman generalmente
para regiones en las que se produce una fulguracién. Ya que J = nevy, la resistividad

del plasma, n = 1/0, estd dada por

Mele ATV,

= 2.61
ne? w? (2.61)

2
e

Se supone que Uﬁ <& v;. Las colisiones con iones con Z > 1 se desprecian. El valor
de la resistividad dado por las ecuaciones (2.60) y (2.61) es un factor 2.6 mayor que la
resistividad de Spitzer-Harm. Debido a que el arrastre de los electrones decrece con la
velocidad de la particula (v oc v3), los electrones de la distribucién térmica inicial con
una velocidad lo suficientemente elevada (v > v.) no estardn confinados al grueso de la
corriente, sino que, por el contrario, seran acelerados libremente fuera de la distribucién
térmica. Un electrén térmico con velocidad v, caerd fuera de la distribucién térmica si

la intensidad del campo eléctrico es mayor que la del campo Dreicer

MeVele elnA _8 ( n ) T 1 /A 1
= = ~ 2, 1 — 1
Ep - YA 33 x 10 109 em—3 107K 3.9 statvolts cm
(2.62)

Para una intensidad de campo menor que Ep, la fraccién de los electrones que se ace-

leraran libremente es la que tiene velocidad mayor que la velocidad critica

3N\ 1/2 3 1/2 1/2 1/2
pp = (Metete ) _ (AmnetlnANTE_(ED N (UL (263)
eE meF E Uq
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Cuando F = FEp, vqg = v = v, todos los electrones estdn en el régimen de acele-
racién. Una estimacién burda de la fraccién de electrones que inicialmente se encuen-
tran en la distribucién térmica y luego son acelerados es [Kaplan & Tsytovich, 1973,
Papadopoulos, 1977]

Ty (ve — 'Ud)2 1 (v ?
— |~ == ) 2.64
L~ exp [ 207 ] exp [ 2 (o (2.64)

La escala de tiempo para la formacién de la cola o haz de electrones acelerados estd

en el orden del tiempo de colisién correspondiente a la velocidad critica

rr=v " (v) = (Ef’ vt (2.65)

Ve

Aunque la Ecuacién (2.64) estima el niimero inicial de electrones en el régimen de
aceleracién, no da la densidad total o el nimero de electrones acelerados que se pro-
ducen, ya que ademads de los electrones acelerados en la cola térmica de la distribucién
maxwelliana inicial, nuevos electrones son continuamente dispersados hacia la regién de
aceleracién por colisiones. La teoria cinética de produccién de electrones acelerados lleva
a los siguientes resultados [Kruskal & Bernstein, 1964, Knoepfel & Spong, 1979] para la

razon de aceleracién

0.\ 4 v 1 (ve.\?
T~ 0.35 (—C> exp |—V2 (-c) - - <—C> sTho. (2.66)
Ve Ve 4 \ v,

Esta expresién es valida para v2 > v2. La razén a la cual los electrones acelerados
son producidos colisionalmente es Ncol ~ I'nV;, donde V; es el volumen de la regién de
aceleracién. Es necesario destacar que V; no es arbitrario, ya que la corriente permi-
sible total en V; estd limitada por el campo magnético inducido asociado a ella. Las
observaciones dan un limite superior a la intensidad del campo magnético presente en
las regiones activas, y el campo magnético asociado con la corriente total I no debe ser
mayor que este limite superior. Vinculado con esto, Colgate et al. [1977] y Colgate [1978]
arguyeron que la emision en rayos X duros de las fulguraciones no podia ser originada
por bremsstrahlung no térmico de un haz acelerado de electrones, porque la energia
magnética autogenerada por el haz podria exceder la energia magnética disponible en la
region de la fulguracién por varios érdenes de magnitud. Otros autores senalaron que el
haz podria inducir una corriente de retorno coespacial en el plasma, térmico que podria re-
sultar en una corriente neta despreciable, evitando por lo tanto la generacién de grandes
campos inducidos [Hoyng et al., 1976, Knight & Sturrock, 1977, Spicer & Sudan, 1984].
La corriente de interés aqui esta dirigida por un campo eléctrico asociado, y como éste es
necesario para la aceleracién de electrones, no es posible la existencia de una corriente de
retorno [Hoyng, 1977, Spicer, 1982b]. En definitiva, en la regién de aceleracién el campo

magnético inducido no puede ser reducido por la presencia de una corriente de retorno.
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Para una hoja de corriente de ancho w, espesor or (6r < w) y longitud L, con
la corriente I fluyendo en la direccién de L, el miximo valor del campo magnético
inducido es, usando la ley de Ampere, By = (2r/c)(I/w), y con I = Jwdr = nevqwor,
Bj = (2me/c)(nvgdr). Siserequiere By < B, la intensidad del campo magnético maximo
en la regién de aceleracién, se establece la relacién ér < [¢/(2we)][B/(nvq)]. Haciendo

uso de la Ecuacién (2.63) se obtiene

B n -1 T 2y \2
< — - . 2.
or 3 808 (100 G) (757 ems) (107 K> (ve> o (2.67)
Ademsis, como Vj = wLdr
AB? 2
Vy < (i) (E) (geometria plana) (2.68)
2mne \ v, Ve

donde el drea A estd limitada por la escala observada de la regién de aceleracion. Si se
supone que la corriente fluye sobre la superficie de un cilindro, como probablemente sea el
caso en un tubo de flujo magnético, entonces A = 7RL (ér < R). Puede compararse el
resultado dado por la Ecuacién (2.68) con el resultado correspondiente a una geometria
cilindrica “llena” y una densidad de corriente uniforme llenando una seccién circular,
es decir, un filamento de corriente. En este caso V; = nR2L y By = (2/c)(I/R) =
(2me/c)(nvgR), entonces requiriendo By < B se obtiene R < [¢/(2me)][B/(nvg)], lo que

implica

_L_B2 C 2 Ve 4 ( tri ilindri 1 ) (2 69)
—_/ (= =< eometria cilindrica llena) . .
T~ grn2e? Ve Ve &

La restriccién sobre V; es més severa en este caso, ya que dos dimensiones espaciales
estan vinculadas con el campo inducido, en lugar de una tnica dimensién que se tenia

para el caso de la hoja de corriente.

Si se hace uso de las ecuaciones (2.66) y (2.68), la razén de produccién de electrones

acelerados por colisiones verifica,

Neor < 2.49 x 107 ABv, <£> f (E) electrones s 1 . (2.70)

Ve Ve

Aqui f(ve/ve) < 1y, formalmente, f(v./ve) =1 cuando v, = 1.32v,

v ve ) M4 v 1 (ve\?
f (—C) = 4.66 (—c) exp | —v/2 (—C) - (—C> . (2.71)
Ve Ve Ve 4 \ v,
La escala temporal para la produccién de N electrones acelerados es ity = N, /N ,ya

partir de la Ecuacién (2.70)

N A B T \'?/ v. \—! v
> _re Z<
tv 2 165 (1032) (1018 cm—2> (100 G) (107 K) <10 s_1> /f (ve> °

(2.72)
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Ademsds de la restriccién sobre V; el limite en el campo inducido impone un limite
estricto sobre N. La corriente asociada con los electrones acelerados es I, = eN. Como
el campo inducido asociado con la corriente es By = (27 /c)(I, /w), al requerir By < B

se obtiene

N _ o 30 w B _1
Nz = oo 10 (109 cm) (100 G) electrones s . (2.73)

Este resultado es independiente de la temperatura, densidad y resistividad del plasma.
I, es una parte de la corriente total I, y siempre serd menor o igual que I, si I es
determinado por B a través de la ley de Ampere. El resultado anterior para Nz
lleva a un valor minimo para la escala de tiempo requerida para generar N electrones

acelerados

: N  2meN N w \-1( B \'
gmin — - =100 — ) (=2 ) (-2 . 2.74
e s (1032) (109 cm) (100 G) ° (2.74)

Para una geometria cilindrica llena Np,qq y %" son menores por un factor = (con R en

lugar de w).

Para generar electrones acelerados es necesario incrementar su energia en un tiempo
dado. Si se considera que las colisiones son despreciables, el tiempo requerido para

acelerar los electrones desde v, a la velocidad v es

=MW (D) (0w}, 0 (ve)T (v we) a0
" eE  \E/)\ve v) ¢  \ve) \we w) ¢ '

Para velocidades relativistas es necesario hacer el cambio v — yv. Teniendo en cuenta
esta correccién se observa que si también v, es relativista, entonces se generan pocos
electrones acelerados, y ninguno si v, > ¢ [Connor & Hastie, 1975]. Una restriccién
importante sobre el tiempo de aceleraciéon, en el caso de campo eléctrico constante, es

la distancia sobre la cual la aceleracién puede ocurrir

1 1 v\ 2 Ve 2 Ve 2 1 Wy =W,
9”“‘5"””“’7“‘5[(@) (&) ] () vt =S . e

donde W; es la energia final del electrén acelerado y W, = m,v?/2. Si L es la distancia

disponible para la aceleracién, pidiendo z, < L se obtiene

2L L v+ v
< =0.2 . 2.
eS0T, 0 (109 cm) (1010 cm s—l) ° (277)
Este requerimiento limita inferiormente la intensidad del campo eléctrico
W, — W, L L \'(wW-W, .
E> ———=33x10 ———— | statvolt . 2.78
=T e 8 109 cm 100 key ) SHVOR O (2.78)

En el caso E < Ep, tal que la distribucién entera no se encuentra en el régimen de
aceleracién, se tiene un limite inferior para la frecuencia de colisiones en el plasma
eE S W - W,

Ve > D
MeVe MeVels
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w,-w.\[ T \ V¥ L .
14 =z . 2.
ve > 140 ( 100 keV )(107 K) 10° cm ) ° (2.79)

Si la frecuencia de colisiones es cldsica esto pone restricciones sobre la densidad y la
temperatura en la regiéon de aceleracién. Hasta aqui se han mencionado tres escalas
temporales (77, ty y 74), €l tiempo requerido para acelerar N electrones fuera del plasma
térmico a una velocidad v estard determinado por la mayor de estas escalas temporales.
Comparando las ecuaciones (2.65) y (2.75) se tiene 7, = (v/v.—1)7r, por lo que 7, > 77 si
v > 2v.. Como se trabajé con la consigna v > v, lo cual se cumple para la mayoria de los
sistemas astrofisicos, la escala 7 en general es superflua. Por otro lado la escala 7, estd
limitada superiormente por la Ecuacién (2.77), y ¢ inferiormente por la Ecuacién (2.74).
Para los parametros de referencia usados aqui para derivar los coeficientes numéricos,
tipicos en fulguraciones solares, ¢ty excede a 7,. Entonces, ¢ty es posiblemente la escala

temporal dominante.

2.2.2 Calentamiento por efecto Joule

En este apartado se estima el tiempo requerido para calentar la regién de los porta-
dores de corriente (es decir, la regién atravesada por el haz acelerado de electrones) por
medio de disipacién. La estimacion del tiempo requerido para calentar un volumen V
a una dada temperatura se realiza sin desarrollar un modelo especifico, es decir que no
se consideran detalles de procesos de disipacién o mecanismos de pérdida de calor que
eventualmente pueden balancear el calentamiento Joule. La escala de tiempo se com-
para con las escalas de tiempo obtenidas anteriormente en el andlisis de aceleracion de
particulas. El calentamiento Joule en fulguraciones ha sido estudiado por Spicer [1981a,
b], Duijveman et al. [1981], Cromwell et al. [1988] , Holman et al. [1989], Zaitzev et al.
[2000], Gopasyuk & Gopasyuk [2003], entre otros.

La energia disipada por una densidad de corriente J es J - E ergios cm™3 s~!. Se
puede definir una escala de tiempo para el calentamiento Joule como 7; = nkT/(J - E).
Usando que J = E/n junto con las ecuaciones (2.61), (2.62) y (2.63)

nkT Ep\? | [(v.\' _;
= — JE— fry —_ . 2
=T E (E) Ve (ve> Ve (2.80)

T es siempre mayor que la escala de tiempo para la formacién del haz de electrones

acelerados (7r), por un factor v./v. [Ecuacién (2.65)], mientras que 7; es menor que la
escala de tiempo de aceleracién 7,, siempre que v > (v./ve + 1)v. [Ecuacién (2.75)]. La
escala de tiempo 7; es generalmente sélo un limite inferior al tiempo de calentamiento
real 7, ya que el volumen V del plasma a ser calentado es generalmente mucho mayor
que el volumen del canal de corriente V. El calentamiento global del plasma, ignorando

pérdidas, estd determinado por [Duijveman et al., 1981]

3 dT
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El calor depositado en el canal de corriente puede ser transportado conductivamente
o convectivamente a lo largo del volumen. Se asume implicitamente que el calor es dis-
tribuido en el volumen mayor en una escala de tiempo que es menor que o del orden de
la escala de tiempo del calentamiento. Por otro lado, el tiempo de subida de la emisién
en rayos X estd determinado por la escala de tiempo de la transferencia de calor maés

que por la escala de tiempo de calentamiento Joule.

Se hace evidente de la Ecuacién (2.81) que para corregir por el volumen mayor a ser
calentado, se deberia dividir 7; por el factor € = V;/V, la fraccién del volumen total
ocupado por el volumen del canal de corriente. Si la densidad n; en el canal de corriente
es diferente de la densidad promedio en el volumen V, ny, luego 7; también se deberia
multiplicar por el factor ny /n s, donde 77 se evalia usando los pardmetros fisicos dentro
del canal de corriente (la densidad en una hoja de corriente en equilibrio deberia ser
mayor que en el medio circundante, tal que el balance de presién se mantenga). Usando

la Ecuacién (2.68) para Vj, la escala de tiempo para el calentamiento es

2
ty o~ (n—V> > 1.94 % 10° (E) X (2.82)
ny € Ve

A -1 B -1 T 1/2 1% ( ny ) ( Ve )
X [ ———— —_— — s
1018 c¢m? 100 G 107" K 1027 c¢m3 102 cm=3/ \10 s~!

Como tipicamente € < 1 entonces t; > 7.

Para comprender mejor las escalas temporales mostradas aqui, se examinan algunos
modelos simples para el desarrollo del calentamiento Joule y la aceleraciéon de elec-
trones. La densidad del plasma, el campo magnético y el volumen V se toman como
constantes. El término de calentamiento Joule en la Ecuacién (2.81) se reescribe como
(J - E)V; = VsE?/n o< T3/? (haciendo uso de que 5 o« T%/21InA), si V; y E son con-
siderados constantes y se desprecia la variacién lenta de InA con T'. Por otro lado, si
el drea de la seccién de la hoja de corriente estd deteminada por el campo magnético
ambiente, tal que V escala con la temperatura como T~3/2 [Ecuacién (2.68)], el término
de calentamiento Joule permanece independiente de T'. En este caso la corriente total 1
es constante, mientras que I no se conserva si V es el que permanece constante. Si J
en lugar de E es constante, entonces (J - E)V; = J?Vn T—3/2, En este caso V7 es
necesariamente constante y la corriente total se conserva. Usando la Ecuacién (2.81) la
evolucién térmica del plasma puede obtenerse para los tres casos considerados resolviendo

‘z—f = % T (2.83)
donde T = T /Ty, con Ty designando la temperatura del plasma en ¢t = 0 y ¢ se evalda
para t = 0. La solucién a la ecuacién diferencial anterior es
; ]1 /(1-£)

2
T=Ty|1+—=(1-0)—
O[+3( )tJ

(2.84)
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Para el caso de £ = 3/2, E y V; constantes, un incremento en la temperatura por un fac-
tor 10 requiere ¢ = 2t;. La temperatura se incrementa riapidamente dentro del tiempo
t = 3t; (donde diverge la funcién), hasta que el calentamiento es balanceado por las
pérdidas. Al ser constante F, el tiempo de aceleracién de los electrones t, = 74, segun
la Ecuacién (2.75). El tiempo de produccién de N electrones acelerados, ty, estd dado
por la Ecuacién (2.72) con T' = T si ty < t;. El efecto dominante sobre ¢y al incre-
mentar la temperatura es el incremento de f(v./ve), disminuyendo ty. Sitn(Tp) 2 ts
Y tN(Tinaz) <ty el tiempo de produccién es del orden de t. Sitn (7o), tN (Tmaz) 2t

el tiempo real de produccion de electrones acelerados estéd entre ¢ n(Tinaz) y ta(T0)-

Cuando FE e I son constantes, £ = 0, la evolucién es lineal. En ese caso se necesita
t = 13.5t; para incrementar 7" en un factor 10. En este caso, entonces, t7(7j) puede

subestimar significativamente el tiempo de calentamiento real.

Cuando J e I son los que permanecen constantes, £ = 3/2, la temperatura se in-
crementa en forma atin mds gradual. Para incrementar 7' en un orden de magnitud se
requiere un tiempo ¢t = 189¢;. Este lento calentamiento se origina en la dependencia
T-3/2 de la resistividad cldsica, al incrementarse la temperatura la razén de calen-
tamiento decrece. Como E = nJ no es constante, el tiempo de aceleracién también se
modifica. Usando la Ecuacién (2.84) con £ = —3/2 para la dependencia temporal de la

temperatura en E = nJ, el tiempo de aceleraciéon queda entonces

9 5/2
ta:gtJ[(£+1) —1] . (2.85)

Cuando 7, < t;, entonces t, =~ 7,. Si T, > t; entonces t, ~ O.22(Ta/tj)3/27a. Es de

notar que a diferencia del caso E constante, ¢x se incrementa con 7.

Estos modelos simples muestran el cuidado que se debe tener al derivar las escalas
temporales, y cémo los tiempos fisicos reales pueden variar con respecto a las escalas
temporales estimadas bajo diferentes condiciones fisicas. En el mismo orden de cosas, la
resistividad clasica considerada hasta aqui puede incrementar su valor hasta en 6 érdenes
en un plasma real. En el Apéndice B se muestra como distintos tipos de inestabilidades

pueden dar lugar a la aparicién de una resistividad anémala en un plasma.
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Capitulo 3

El Telescopio Solar en ondas
Submilimétricas (SST)

Las observaciones solares en ondas submilimétricas no fueron realizadas sistemdticamente
durante mucho tiempo, posiblemente por las dificultades experimentales que conllevan.
La tecnologia que requieren no es sencilla, y ademds hay que tener en cuenta las severas
limitaciones que impone la opacidad atmosférica a este tipo de observaciones desde la
superficie terrestre. La implementacién e instalacién del Solar Submillimeter Telescope

(SST) ha llenado el “hueco observacional” en estas longitudes de onda.

3.1. Principales caracteristicas

Desde el afio 2001 el SST opera regularmente en el Complejo Astronémico El Leoncito
(CASLEO) a 2550 metros de altura sobre el nivel del mar, en la provincia de San Juan.
Alli se han encontrado excelentes propiedades de opacidad, comparables a las encon-
tradas a mas de 4000 metros de altitud en otros sitios del mundo. El elemento clave
del SST, como en la mayoria de los telescopios, es la superficie colectora. Una superfi-
cie reflectora de 1.5 m construida por el Observatorio Stewart con una técnica especial
hace del SST un telescopio de alta calidad. Esta técnica permite tener una desviacién

cuadratica media de sélo unos 20 pm.

E1 SST tiene una configuracion Cassegrain, la cual consiste en un reflector parabdlico
principal y un subreflector hiperbdlico. La imagen se forma en el foco secundario, cerca
del vértice del reflector principal, donde se encuentra instalado un receptor. Un total
de cuatro radiémetros en 212 GHz y dos en 405 GHz operan a temperatura ambiente
desplazados en el plano focal para producir haces espacialmente separados. Tres de los
haces en 212 GHz se encuentran parcialmente superpuestos para permitir la utilizacién
de la técnica de multiples haces en la determinacion de posiciones de fuentes de emisién
sobre el disco solar. Esta técnica permite determinar la posicién de fuentes con exten-

siones angulares pequenas comparadas con el tamano del haz del radiotelescopio. La
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Figura 3.1: Vista del SST con la redoma abierta.

técnica convencional necesita de cuatro haces, pero es posible utilizar un método cuali-

tativo con tres haces [Giménez de Castro et al., 1999].

La senal entrante a la antena pasa a la caja de los radiémetros y es reflejada por un
espejo plano mévil hacia una grilla de polarizacién (malla metélica verticalmente orien-
tada), la cual separa las componentes vertical y horizontal de polarizacién. Luego, los
haces divididos entran a las llamadas “cornetas de alimentacién” de cada radiémetro.
La razén para que exista un espejo mévil en el sistema es la de permitir la realizacién
periddica de calibraciones. E1 SST tiene un sistema de dos fuentes, operando a tempera-
turas conocidas; una fuente caliente a ~427 K y una ambiente a ~307 K. La radiacién

de estas fuentes puede ser redireccionada ajustando el espejo mévil hacia los receptores.

E1 SST esta protegido por una redoma de 3.4 m, con una transmision medida del
conjunto de la membrana protectora mas la estructura metélica de 92% en 212 GHz y
96% en 405 GHz. La precision de lectura angular es de 3.6” sin embargo en la actualidad
su precisién de apuntado es del orden de 30”. El tamafio angular de los haces (HPBW
half-power beam widht, o ancho a la altura media) son los nominales para el didmetro
del reflector principal, es decir de 3.8’ para 212 GHz y 2.0’ para 405 GHz. En las dos

frecuencias se tiene una eficiencia del haz de aproximadamente 50%.

3.2. Procesamiento de los datos

El tratamiento de los datos obtenidos con el SST no es nada trivial. Ademds de
los problemas habituales, como los de tratar de maximizar la relacién senal/ruido, hay
que tener en cuenta que para estas longitudes de onda la influencia de la atmdsfera
terrestre sobre la senal es importante. Basicamente la senal es atenuada por absorcién
atmosférica, y este es un factor que debe ser considerado antes de utilizar los datos.
Luego de realizar las correciones por absorcién atmosférica, se estd en condiciones de

calibrar los datos; es decir, convertir el voltaje de salida de los receptores del SST a
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Figura 3.2: Transmisiéon atmosférica en la region espectral del SST.

alguna magnitud con significado fisico, como podria ser densidad de flujo o temperatura

de antena, por ejemplo.

3.2.1 Correcciones atmosféricas

En este apartado se describen brevemente las técnicas cominmente utilizadas para

corregir los efectos debidos a la influencia atmosférica.

Absorcion atmosférica

Las propiedades de la atmésfera neutra influyen en la propagacién de ondas de radio.
Por ello las observaciones milimétricas y submilimétricas estan restringidas a “ventanas”
parcialmente transparentes. Estas ventanas son funcién de la longitud de onda, altitud
y latitud del sitio y del dngulo de elevacién de la fuente tanto como de los pardmetros
atmosféricos globales y locales. Las nubes, el oxigeno molecular y el vapor de agua son
los principales asorbentes de radiacién para frecuencias entre 1 y 1000 GHz. Por esta
razén, los sitios de observacién submilimétrica e infrarroja estdn preferentemente locali-
zados a grandes alturas (por encima de 4000 m) donde se reduce considerablemente la
absorcién por vapor de agua. En la Figura 3.2 se muestran las lineas de absorcién mas

relevantes para frecuencias menores a 1000 GHz.

Una onda electromagnética cruzando un medio absorbente es atenuada. La opacidad
o profundidad éptica 7, que depende de la distancia, d, viajada por la onda en el medio

absorbente y del coeficiente de absorcién de dicho medio, &, se define como

T=kd . (3.1)
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Figura 3.3: Barridos del cielo con el objeto de calcular la opacidad atmosférica.

Si el medio es inhomogéneo se tendrd una expresién integral

d
T:/O k(Ddl . (3.2)

Si se supone una atmosfera plana, la intensidad de la radiacién es atenuada por
S =25 e—T/sina ’ (33)

donde S y Sp son las densidades de flujo aparente y original, 7 es ahora la profundidad
Optica cenital normalizada y € el dngulo de elevacion de la fuente. A partir de la dltima

ecuacién, puede construirse una relacién entre la opacidad y las temperaturas observadas
Tobs = cielo(1 - e_T/ smﬂ) + Tfuentee_T/ sind 3 (34)

donde Tops, Teicto ¥ Truente SOn las temperaturas observada y aparente del cielo y de la

fuente respectivamente.

Se usan generalmente distintos métodos para medir opacidades [Melo et al., 2005], de
los cuales el denominado de temperatura de brillo del cielo es el que se usa habitualmente
con los datos del SST. Este método permite derivar opacidades midiendo la temperatura

aparente del cielo a diferentes dngulos de elevacién entre 0° y 90°. A partir de la ecuacién
Tops = cielo(l - 677/ sin0) + Tspz'll - (3'5)

Se podria obtener 7 conociendo Tiiero, Tspin (contribuciones pardsitas) y con 6y Tops
registrados por el SST. En este caso la precision de los valores de T¢;eio ¥ Tspin adoptados
son cruciales para la validez del método. Sin embargo este método puede ser util sin el
conocimiento previo de T ¥ Topin- El método es la base para un algoritmo imple-
mentado actualmente para la determinacién de opacidades. Este algoritmo determina

los valores 6ptimos de A, B y 7, es decir, que mejor se ajustan a la relacion

TZA(l _efT/sine)_i_B ’

Noviembre 2007 58 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



Caracterizacién fisica de regiones generadoras de electrones supratérmicos en el Sol

para dos vectores de entrada conteniendo T y sin 6. Estos dos vectores se obtienen para
cada canal del SST, a partir de un barrido del cielo (en realidad se realizan dos barridos
consecutivos del cielo, llamados “twin scans”), como se muestra en la Figura 3.3. En

estos barridos la elevacién varia entre 0° y 90°.

Técnica de beam-switching

En las observaciones del SST se mantiene generalmente el haz 5 (405 GHz) apuntando
a la regién activa solar que se desea estudiar, mientras que los haces 2, 3 y 4 (212 GHz)
apuntan a posiciones muy cercanas a la del haz 5 (es decir, también apuntan a la regién
activa). Por otro lado, los haces 1y 6 (212 GHz y 405 GHz, respectivamente) apuntan

a una posicién apartada unos 8’ de la posicién del haz 5.

Esta disposicién relativa de los haces se mantiene fija, y responde a las ubicaciones
de los distintos radiémetros sobre el plano focal del radiotelescopio; entonces, no existe

la posibilidad de alterar la ubicacién relativa de los haces.

Las posiciones relativas que ocupan los 6 haces tienen una clara razén de ser; cuando
los haces 2, 3 , 4 y 5 apuntan a una regién activa los haces 1 y 6 apuntan, por lo general,
a una region de Sol calmo, a menos que las observaciones sean muy cercanas al limbo, lo
que abre la posibilidad de que los haces 1 y 6 se encuentren parcial o totalmente fuera
del disco solar. Considerando que los haces 1 y 6 no se encuentren apuntando a una
regién activa, es posible utilizar una técnica denominada beam-switching que permite
minimizar la influencia atmosférica en los datos. La técnica consiste en substraer la
senal del canal 1 de la correspondiente a los canales 2, 3 y 4. De encontrarse los haces 1
y 6 apuntando al Sol calmo, con la substraccién también se elimina esta componente de

la senal, la que a una determinada frecuencia se espera que sea igual en los distintos haces.

En realidad como las ganancias correspondientes a cada haz son diferentes, la subs-
traccién del canal 1 no es tan simple como realizar una sencilla resta de las senales de
cada canal. En general se puede definir un factor que vincule la senal del canal 1 con la
senial de los canales 2, 3 y 4. Este factor debe determinarse en intervalos de tiempo en
que la emisién no se encuentre alterada por fulguraciones u otro tipo de eventos ener-

géticos.

En general este factor no se mantiene estrictamente constante a lo largo del tiempo,
experimenta variaciones pequenas (la iluminacién de los haces por el disco solar va
cambiando con el tiempo, lo que hace que las constantes de proporcionalidad varien).

Es por ello que la substraccién de la senal del canal 1 se realiza en la forma
8 =8; —AS; 2<1 <4 (3.6)

donde §; es la senal correspondiente al canal ¢ luego de la substraccién, S; es la senal del
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canal 1y S; la del canal i. Para el factor A se ajusta, a partir de los cocientes S;/S1, una
funcién polinémica, la que en todos los casos verifica que su término constante es mucho
mayor que los términos variables, dentro del rango de tiempo considerado para el ajuste.

El ajuste con polinomios de grado 1, 2 y 3 no ha mostrado diferencias significativas.

Todo lo expresado para la substraccién del canal 1 de los canales 2, 3 y 4, se realiza
también para la substraccién de la sefial del canal 6 de la sefial del canal 5 (ambos co-
rrespondientes a 405 GHz).

La técnica de beam-switching es también aplicable a radiotelescopios que disponen
de un unico haz; en ese caso, se alternan las observaciones sobre la fuente y fuera de ella
(on - off ). Como el SST tiene mds de un haz, alguno de los cuales observan la fuente
mientras que otros no lo hacen, no es necesario recurrir a este artificio, manteniendo

inalterada ademads la resolucién temporal del instrumento.

3.2.2 Calibraciéon de los datos

Una vez que ha sido removida la absorcién atmosférica es necesario realizar una
conversion del voltaje de salida de los receptores del SST a temperatura de antena. Esta
relacion estd dada por

Tont =CV +D . (3.7)

Para conocer los coeficientes C y D, se deben observar dos fuentes con temperaturas

4 Modo Calibracion
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Figura 3.4: Observacién por parte del SST de las fuentes fria y caliente a efectos de

calibracion.
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distintas conocidas, como se muestra en la Figura 3.4. Usando las fuentes térmicas de
las que dispone el SST, es trivial encontrar C' y D, los cuales tedricamente son valores
constantes para cada receptor. En la practica esto no es asi, y deben realizarse cali-
braciones cada dos horas de observaciéon aproximadamente, lo cual insume unos cuatro

minutos en cada caso.

La temperatura de antena no es un pardmetro fisico util, por lo que frecuentemente
se calcula el flujo de energia. Con este propdsito es necesario conocer el drea efectiva
de antena, que puede ser calculada mediante la observacién de algin planeta con flujo

conocido.

3.3. Técnica de haces maultiples

En microondas y en ondas submilimétricas se trabaja con haces mucho méas pequenos
que el disco solar. Se han encontrado niveles de actividad en el orden temporal de
las decenas de ms, y se han alcanzado niveles de sensitividad de 1072 ufs, es de-
cir dos a tres o6rdenes superiores a las obtenidas con telescopios de patrullaje usuales
[Kaufmann et al., 1975]. Los modelos propuestos para la produccién de energia al inicio
de una fulguracién, indican que el diagnéstico de fendmenos rapidos, simultdneamente
en espacio y tiempo, es de importancia crucial. Las explosiones solares en radio tienen
por lo general estructuras temporales del orden de los subsegundos. Con un tnico
haz no es posible examinar la fuente para obtener informacién simultinea sobre in-
tensidad y posicién angular en escalas temporales inferiores a un segundo, es decir
del orden del tiempo de vida de un destello rapido. La técnica de miltiples haces
[Efanov & Moiseev, 1967] se usa para tratar este problema observacional, permitiendo
la determinacién simultdnea de la posicién de las fuentes (pequenas, comparadas con el

ancho a la altura media del haz o HPBW) y sus flujos, con alta resolucién temporal.

Dada una distribucién de brillo cualquiera B(¢,0) (con ¢ y € la ascension recta y la

declinacién, por ejemplo), la temperatura de antena serd proporcional a

Ty o //3(45,9) PAdQ (3.8)

donde P4 es el patrén del haz. Si se tienen varios haces con patrones conocidos y se miden
sus correspondientes temperaturas de antena T4, se tiene un sistema de ecuaciones cuya
solucién dard la posicién angular del “centroide” de emisién, y su tamano caracteristico.
Como la distribucién de brillo B(0, ¢) es desconocida, la posiciéon obtenida es una indi-
cacién aproximada de la direccién en que el abrillantamiento es mayor. Se supone que
B(¢,0) es axialmente simétrica y, a efectos de simplificar los cdlculos, se adopta una
forma gaussiana para esta distribucién. Una vez que se determina la extensién de esta
fuente equivalente, de acuerdo a criterios especificos, se decide si la aproximacién de

fuente pequena es aplicable. De ser asi, la forma de la fuente es irrelevante al propédsito
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de determinar su ubicacién, es decir que la posicién se determina sin ambigiiedades.

Como indica la Ecuacién 3.8, los patrones reales observados con un radiotelescopio
resultan de la convolucién entre el patrén del haz y la distribucién de brillo. La tempera-
tura de antena medida para diferentes haces puede ser convertida en densidad de flujo

sélo para fuentes pequenas comparadas con el HPBW.

3.3.1 Formalismo basico

En una dimension
Tao) = 2 [ Te@) Palo— b0)d (3.9

donde ®4 = [ Pa(¢)dé es el dngulo de respuesta de la antena y ns es un factor que
tiene en cuenta las diferentes pérdidas del sistema, como la eficiencia de apertura y la
transmisiéon de la redoma. El patrén del 16bulo principal se aproxima suficientemente

bien por medio de una gaussiana

Pa(¢) me *7a (3.10)
donde HPBW est4 relacionada con o4 a través de HPBW? = 2% In(16). También se
supone que la distribucién de brillo de la fuente es aproximadamente gaussiana

e
Tr(¢) = Trye *°F (3.11)
donde HPWF y ofF guardan la misma relacion que HPBW y o04. La convolucién de

estas dos funciones es directa y da

49

Ta(¢o) = Tr, V2rpiae *“atd) (3.12)

donde pg = \/ 0% 0% /(0% + 0%). Esto quiere decir que una fuente gaussiana genera una

distribucién de temperatura de brillo gaussiana con una dispersién oo dada por
04 =04 +0% . (3.13)

Si se supone que los coeficientes de transmisién de los haces y el HPBW son iguales

para los distintos receptores, se puede escribir la ecuacién en dos dimensiones para cada
haz
_ (¢0—¢A,i)2+(90—9A,7;)2

T
Tai(¢o,00) = 27 p° @—i(: e 295 , (3.14)

donde el subindice ¢ se refiere al haz, (¢o,6p) es el desplazamiento en ascensién recta y
declinacién entre la direccién de un eje de referencia de la antena y la fuente, y (¢4,:,64,)
es el desplazamiento entre cada haz y el eje de referencia de la antena. La expresién (3.14)

da un sistema de N ecuaciones (con N el nimero de haces) en el que se tienen cuatro
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incégnitas: Tr,, 00, ¢o y Oo. Para resolverlo es menester contar con por lo menos cuatro
haces. En este caso los haces del radiotelescopio se fijan con respecto a la fuente y se
obtienen temperaturas de brillo apuntando a diferentes direcciones al mismo tiempo,
para alcanzar alta resolucién temporal (hasta 1 ms) y alta precisién en la determinacién

de la direccion de emisién.

3.3.2 Validez del método

La estabilidad y confiabilidad del método han sido exhaustivamente analizadas por
medio de simulaciones [Giménez de Castro et al., 1999]. Se simularon fuentes con forma
de cigarro, por ejemplo, mediante la superposicién parcial de gaussianas. Se consideraron
distintos tamanos de fuente (de hasta 2.5’) y la discrepancia entre la posicién calculada
mediante la técnica y la real nunca excedié los 6”. Ademads se estudié la influencia
del cambio de posicién de la fuente con respecto al campo de visién de los haces, en-
contrandose en el peor de los casos discrepancias de alrededor de 20” en elevacion e

ignorables en azimut.

Los 1é6bulos secundarios pueden influir en la determinacién de posiciones incremen-
tando la temperatura de antena en algin canal. Si se considera que este incremento
podria llegar a ser del 3% del nivel del haz principal [Herrmann et al., 1992], incremen-
tando artificialmente el nivel de algin canal se puede simular el efecto de estos 16bulos.
Mediante las simulaciones se llegd a determinar que la condicién suficiente para que la
influencia de los 16bulos secundarios sea despreciable es que los cocientes entre las tem-
peraturas de antena de los distintos canales, correspondientes a los haces utilizados, sea

superior a 0.06, incluso para el caso extremo de grandes fuentes asimétricas.

3.3.3 Método cualitativo con tres haces

Los datos obtenidos con tres haces no son suficientes para determinar la posicién de
una fuente y su extensién sin ambigiiedades, pero si se hace la suposicién de que la
fuente es pequena, comparada con el tamano del haz, entonces si puede determinarse su
posicién. Este método es el que se usa con el SST, ya que dispone de sélo tres haces

parcialmente superpuestos en 212 GHz.

Basandose en la idea de que la extension de la fuente estd relacionada con las razones

de las temperaturas de antena para los diferentes haces, se define un parametro de

Ty Ty

contraste

donde Ty, T7 y T, son las temperaturas de antena observadas mayor, intermedia y menor
respectivamente (cada una corresponde a un haz). Cuanto menor sea la extension de la

fuente, mayor serd este pardmetro de contraste. Se logra determinar que si se satisface
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Figura 3.5: (a) Disposicién de los tres haces. La curva en verde encierra la regién que
satisface la condicién del 6%. Las cruces indican las posiciones para las cuales se calculd
el pardmetro de contraste K. (b) Pardmetro de contraste K en funcién del tamano de
fuente. Cada curva corresponde a una determinada posicién. Los colores de las curvas
guardan relacién con los colores de las cruces que indican las posiciones en el grafico (a).
La curva azul en trazo grueso es una limitante que da el mayor valor posible de K para
cada tamarnio de fuente. Para un dado Kppg se muestra con la linea horizontal gruesa el
rango de incerteza en la determinacién del tamano de la fuente. El punto sobre la linea

indica el valor medio.

la condicién
0.06Ty <Tr, <Tr <Ty y (3.16)

que asegura la no contaminacién de la senal con los I6bulos secundarios y ademds que
HPW, < V2HPBW |, (3.17)
donde HPW, es el tamano de fuente observado. Equivalentemente
Kops > 2.4 (3.18)

la fuente puede ser considerada pequena, comparada con HPBW. Las condiciones
dadas por las Ecuaciones (3.17) y (3.18) se obtienen de considerar diferentes ubicaciones
y tamanos de la fuente. Lo expresado anteriormente puede comprobarse simulando una
fuente gaussiana sobre un arreglo de tres haces como se muestra en la Figura 3.5(a),
donde se ha indicado en verde la regién que satisface la condicién del 6%. El tamafio
de la fuente se ha ido modificando de manera de observar la variaciéon del parametro
de contraste, ademas se ha variado la ubicaciéon de la fuente, pero siempre cumpliendo
el limite del 6% para evitar tener que considerar la contaminacién debida a los 16bulos

secundarios.
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Las distintas posiciones para las cuales se hicieron los calculos del parametro de
contraste se indican con las cruces de colores en la Figura 3.5(a). El tamafio de fuente
considerado se encuentra en el rango HPBW a +/3HPBW lo que corresponde a un
HPW, en el rango HPBW a 2HPBW . Los resultados del parametro de contraste se
muestran en las curvas de la Figura 3.5(b). Los colores de las curvas hacen referencia
a los colores de las cruces de la Figura 3.5(b). La curva azul en trazo grueso es una
curva limitante que da el mayor valor posible de K para un dado tamano de fuente.
Corresponde al caso en que T4 = T7. Cabe aclarar que por la simetria del arreglo de
haces no es necesario analizar el comportamiento del parametro de contraste en toda
la regién que verifica la condicién del 6%, sino sélo en un area que corresponde a la
sexta parte del drea total y que se ha sefialado en la Figura 3.5(a) con dos lineas negras.
La condicién HPWg = HPBW (es decir, HPW, = /2HPBW), donde HPWy es el
tamafio de la fuente, indicada con la linea vertical en la Figura 3.5(b) define un valor
Knin para el pardmetro de contraste por debajo del cual existe ambigiiedad en comparar
el tamafio de la fuente con HPBW . Por ejemplo, con K = (0.7 no podria saberse si se
estd en presencia de una fuente pequena (comparada con HPBW) cercana al origen o
de una fuente extendida y mas alejada del origen. Por lo tanto para usar el método de
tres haces es necesario, en principio, calcular un parametro de contraste, luego verificar
que este pardmetro se encuentre por encima del valor dado por la Figura 3.5(b) y sélo

en ese caso utilizar el método para calcular la posicién de la fuente.

3.3.4 Abplicacion a datos reales

Lo planteado en el apartado anterior se aplica al evento del 28 de noviembre de 2001.
Luego de calibrar la senal de cada canal (correspondiente a cada haz de la antena) y
de corregir los efectos de la atenuacién atmosférica, se obtiene la llamada temperatura
de antena corregida. En la Figura 3.6(a) se tienen las temperaturas de antena calcu-
ladas para los canales 2, 3 y 4, que operan en la frecuencia de 212 GHz. De esta figura

puede verse que los haces 2 y 4 se encontraban més enfocados hacia la fuente que el haz 3.

En las tres temperaturas de antena calculadas se ha restado la componente corres-
pondiente al sol calmo, quedando entonces solamente la componente eruptiva de la
emision, o como se denomina frecuentemente, la emisiéon en exceso. Esto es posible
de realizar debido a la existencia de un haz adicional en la misma frecuencia, el 1, que
se encuentra dirigido hacia afuera de la region activa solar, observando el sol calmo (la

ya explicada técnica de beam-switching).

Una vez calculadas las temperaturas de antena de cada canal se procedié a calcular
el parametro de contraste para cada instante de tiempo. El resultado puede verse en la
Figura 3.6(b). En los primeros instantes mostrados en el grifico la curva de contraste

permanece por debajo del nivel de K,,;;,,, a medida que la componente eruptiva comienza
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Figura 3.6: (a) Temperaturas de antena corregidas del efecto de la atenuacién atmosférica
para los canales 2, 3 y 4. En la senal de los tres canales se distingue la presencia de cinco
picos eruptivos. (b) Evolucién temporal del pardmetro de contraste. Para los lapsos de
tiempo en que se producen los picos, el pardmetro se encuentra por encima de Ky,

entonces, es posible calcular las posiciones de las fuentes que dieron origen a dichos picos.

a crecer el parametro de contraste va aumentando de valor hasta quedar por encima del
valor minimo requerido para la utilizacion de la técnica de tres haces. Este resultado
estd de acuerdo con lo que podia preverse, ya que cuando no existe componente eruptiva
en la emisién, como ocurre en los primeros instantes que se muestran en el gréifico, es
de esperarse que la emision del sol calmo sea practicamente homogénea, es decir casi la
misma para cada canal en una misma frecuencia. Por lo tanto, el pardmetro de contraste
tenderd al valor nulo. A pesar de que el comportamiento del pardmetro de contraste
parece ajustarse a la légica que acabamos de esbozar, es posible también notar que este
parametro muestra una dispersiéon bastante alta, la cual es el resultado del ruido que

conllevan cada una de las tres senales que intervienen en su definicion.
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Capitulo 4

Fulguracion del 28 de noviembre
de 2001

El 28 de noviembre de 2001 se produjo una fulguracién catalogada como 1B en Ha
y M6.9 en rayos X. La fulguracién comenzé a las 16:34 TU, ocurrié en la regién activa
AR 9715 (segin catdlogo de regiones activas de la National Oceanic and Atmospheric
Administration, NOAA) y fue seguida por una eyeccién cromosférica de masa (surge).
Se estudia este evento observado por el SST en 212 GHz complementando con datos en
microondas del Owens Valley Solar Array (OVSA), imdgenes en Ha del Telescopio en
Ha para Argentina (HASTA, por sus siglas en inglés) y magnetogramas del Michelson
Doppler Imager (MDI), instrumento a bordo de la sonda espacial SOHO (Solar and
Heliospheric Observatory). En este capitulo se muestra un andlisis detallado del evento,

el que ha dado lugar a dos publicaciones, Cristiani et al. [2005] y Cristiani et al. [2007b].

4.1. Introduccion

En el rango espectral de las frecuencias de radio las fulguraciones reciben el nom-
bre de explosiones. La emisién durante las fulguraciones en frecuencias entre unos
pocos y cientos de GHz se origina principalmente por giroemisién de electrones no
térmicos medianamente relativistas (emisién girosincrotrénica) y relativistas (emisién
sincrotrénica). Existe evidencia experimental, recogida a lo largo de muchos afios de
observaciones [Hachenberg & Wallis, 1961, Shimabukuro, 1970, Kaufmann et al., 1985,
Ramaty & Mandzhavidze, 1994], de que las fulguraciones solares producen una gran
cantidad de radiacién no térmica en el rango milimétrico-submilimétrico. Como se ha
mostrado en el Capitulo 2, la giroemisién es sensible al campo magnético del medio,
por lo que las observaciones en radio pueden dar idea de la configuracién magnética en
la zona de la fulguracién. Lo opuesto también es cierto, una vez que la configuracién
del campo magnético es conocida se estd en condiciones de explicar las caracteristicas
principales de la fulguracién [Bastian et al., 1998]. Como ya se ha mencionado en el

Capitulo 1, se acepta en general el hecho de que la reconexiéon magnética es la res-
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ponsable de la liberacién de la energia que finalmente acelera particulas, a través de
procesos que no son totalmente comprendidos en la actualidad. Entonces, el andlisis
simultaneo de la topologia magnética y de las obsevaciones en radio puede proporcionar

valiosa informacidn sobre las caracteristicas de las fuentes emisoras.

Las eyecciones cromosféricas de masa, las cuales reciben el nombre de surges cuando
se observan en Ha, y de jets cuando son observadas en rayos X, son fenémenos comunes
en las regiones activas, sobre todo durante las fulguraciones (para un estudio sobre
la correlacién espacial entre la ocurrencia de fulguraciones y eyecciones cromosféricas
ver Ozgiig et al. [1991]). Las eyecciones suelen ser rectilineas o ligeramente cur-
vadas, con velocidades en el orden de los 50-200 km/s y alturas por encima de los
2x10% m. Después de la eyeccién, el material parece desvanecerse o, en algunas oca-
siones, se observa su descenso a la cromésfera a lo largo de la trayectoria de ascenso.
Steinolfson et al. [1979] propusieron que la eyeccién cromosférica puede deberse a un
gran gradiente de presién en un tubo magnético, mientras que otros autores invocan
la liberacidon de energia magnética a través de reconexién como origen de la eyeccion
[Heyvaerts et al., 1977, Shibata et al., 1992].

El andlisis de este evento consiste por un lado en el estudio de la evolucién del campo
magnético a nivel fotosférico y de la morfologia en He, mientras que por otro se realiza
la reconstrucciéon cuantitativa del campo a nivel coronal. El primer estudio permite
identificar la interacciéon entre flujo emergente y campo magnético preexistente como
origen del incremento de la emisién en radio y la presencia de abrillantamientos en Ha.
La reconstruccién del campo permite concluir que la reconexiéon magnética ocurrié en
dos sistemas de arcos diferentes de baja altura. El examen del espectro de la fulguracién
en el rango microondas-submilimétrico aporta més evidencia en favor de la existencia de

dos sitios de emisién claramente separados.

4.2. QObservaciones

Como ya se ha mencionado, el evento estudiado en este capitulo ocurrié en la regién
activa AR 9715, que se encontraba localizada en las coordenadas heliosféricas 04N 19E a,
las 00:00 TU del 28 de noviembre de 2001 (ver Figura 4.1). Durante el periodo cubierto
por las observaciones consideradas se produjeron, en la misma regién activa, algunos
eventos menores clasificados como subfulguraciones (segin los reportes del Solar Geo-
physical Data: http://sgd.ngdc.noaa.gov/sgd/jsp/solarindex.jsp). Los abrillantamientos
o nucleos en Ha de estos eventos menores fueron casi coespaciales con los niicleos del
evento M6.9.
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Ho—HASTA 16:26 TU

15:69 TU

Figura 4.1: Ubicacién de la regién activa AR9715 sobre el disco solar el 28 de noviembre
de 2001: a) Imagen en Ha del HASTA b) Magnetograma del MDI.
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4.2.1 La evolucién fotosférica

El estudio del comportamiento dindmico del campo magnético de la region activa
fue hecho usando magnetogramas del disco solar completo obtenidos por el MDI. Estos
datos son el promedio de cinco magnetogramas con una cadencia de 30 s. Son construi-
dos a razén de uno cada 96 minutos. El error en las densidades de flujo por pixel en el
magnetograma promediado es de 9 G, y cada uno de los pixeles corresponde a un area
promedio de 1.96 x 10'?2 m? sobre el disco solar. Se construyé una secuencia temporal de
imagenes desde la aparicién de la regién activa por el limbo oriental y por el término de
siete dias. Esta secuencia permitié identificar la emergencia de algunas concentraciones

de flujo nuevas.

La Figura 4.2 muestra la componente del campo magnético en la linea de la visual
en diferentes etapas de la evolucién de la regién activa. AR 9715 era principalmente
bipolar cuando aparecié en el limbo solar oriental (polaridades numeradas como 1y 2
en la Figura 4.2). A medida que las dos polaridades principales comenzaron a difundir,
bipolos nuevos emergieron en la porcién este y en la porcién oeste de la regién activa.
Puede distinguirse un bipolo emergente (en el panel central de la Figura 4.2), cuyas po-
laridades estdn numeradas como 3 y 4. Estas se observaron por primera vez en la imagen
del MDI de las 9:35 TU del 27 de noviembre. La interaccién de este bipolo oriental con el
campo de la regién activa circundante puede haber originado los cuatro abrillantamien-
tos tenues que se encuentran presentes a lo largo de todas las observaciones en Ha del

28 de noviembre.

Otros dos bipolos aparecieron en la porcién oeste de la regién activa. Uno de ellos,
que emergié muy cercano a la polaridad precedente, corresponde a las polaridades 5 y
6 de la Figura 4.2. Este bipolo se ve por primera vez en la imagen de las 16:03 TU del
27 de noviembre. En particular, su polaridad positiva se unié con la porcién norte de la
polaridad positiva principal de la regién activa, mientras que su polaridad negativa fue
cancelada parcialmente por el flujo positivo principal (panel inferior de la Figura 4.2). El
segundo bipolo emergente, con un campo més débil (polaridades 7 y 8), se observé por
primera vez en la imagen de las 19:11 TU del 27 de noviembre. La interaccién de estos
dos bipolos con el campo preexistente de la region activa es lo que en principio podria
haber ocasionado la fulguracién y la eyeccién cromosférica subsiguiente. A medida que
la region activa evolucionaba, se observé que las polaridades 5 y 6 decayeron en forma,
simultdnea (alrededor del 30 de noviembre), indicando que las mismas probablemente

pertenecian al mismo tubo de flujo emergente.

La Figura 4.3 muestra la evolucién del flujo magnético correspondiente a la polari-
dad 5 y a las polaridades 6 y 8 en conjunto (ya que no pueden separarse en forma

precisa los pixeles pertenecientes a una y a otra polaridad). Las curvas fueron cons-
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Figura 4.2: Componente en la linea de la visual del campo magnético a nivel de la
fotésfera en AR 9715 desde el 26 de noviembre al 28 de noviembre de 2001. Las imagenes
son secciones de las observaciones de disco completo del MDI cubriendo un area de
274 x 156 pixeles (1 pixel=1.9778"). Los datos, representados en escala de grises, estdn
saturados por encima (debajo) de 200 G (-200 G).
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Figura 4.3: Evolucién del flujo magnético para algunas polaridades en la regién activa,
AR 9715. La curva con rombos corresponde a la polaridad 5, la cual se une con la
polaridad 1 cuando esta se encontraba ya decayendo. La curva con estrellas muestra la
evolucién del valor absoluto del flujo de las polaridades negativas 6 y 8 en conjunto. El
eje vertical izquierdo (derecho) corresponde a la polaridad positiva (negativa). Notar las

diferentes escalas verticales

truidas incluyendo sélo los pixeles con valor absoluto del campo magnético superior a
10 G. El flujo negativo se incrementa desde el momento de su aparicién y alcanza su
valor miximo el 28 de noviembre a las 15:59 TU, lo que corresponde al magnetograma
mas cercano al tiempo de comienzo del evento analizado aqui. Después de alcanzar este
maximo se ve un decrecimiento mondtono para el flujo negativo. El comportamiento
de la curva de flujo positivo es mas complicado. Se observa un decaimiento global, lo
cual es légico si se considera que la region activa tiende a difundir flujo magnético; sin
embargo, esta curva muestra un maximo local al mismo tiempo que la curva de flujo
negativo alcanza su maximo valor absoluto. Este es justamente el comportamiento que

deberia esperarse si la polaridad 5 emergiera junto con la polaridad 1 y se uniera con esta.

4.2.2 La evolucion cromosférica

Se llevaron a cabo observaciones en Ha por medio del telescopio HASTA, las cuales
cubrieron el periodo desde las 11:12 TU hasta las 21:58 TU. Durante este periodo la
region activa AR 9715 mostré diferentes niveles de actividad, como ya ha sido men-

cionado.

A lo largo de toda la observacién realizada con el HASTA el 28 de noviembre fue
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Figura 4.4: La evolucién cromosférica como fue observada por el telescopio HASTA.
En el panel superior izquierdo se observan los dos nicleos occidentales, mas intensos,
junto con los cuatro orientales. El panel superior derecho muestra el abrillantamiento
de los dos nicleos mds intensos en los momentos iniciales del evento, la saturacién de
la imagen hace imposible la resolucion por separado de dichos nicleos. En el panel
inferior izquierdo puede verse la eyeccién de masa cromosférica minutos después de su
partida. El panel inferior derecho muestra el aspecto de la regién activa horas después

de la fulguracién.

posible distinguir dos niucleos, los cuales coinciden espacialmente con las polaridades 1
y 6. La intensidad de estos dos nicleos siempre fue mayor que la de los cuatro nucleos
mas orientales, y alcanzaron sus mayores valores de intensidad durante la fulguraciéon
hacia las 16:34 TU.

A medida que la fulguracién fue evolucionando, los abrillantamientos en Ha fueron
elongdndose hacia el oeste superponiéndose a la polaridad 7 (en su porcién mds septen-
trional), a parte de la polaridad 8 y a una pequena concentracién de flujo positivo al

oeste de la polaridad 5 que se ha identificado como r; en la Figura 4.2.

Hacia las 16:42 TU es posible observar en las imigenes del HASTA (ver panel in-
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Figura 4.5: Superposicién de la imagen del HASTA de las 16:51:16 TU con el magne-
tograma del MDI de las 15:59 TU. El lugar de salida de la eyeccién de masa cromosférica

y la polaridad 7 coinciden.

ferior izquierdo de la Figura 4.4) la eyeccién de material cromosférico oscuro hacia el
noroeste. No se pudo determinar el tiempo de inicio de tal eyeccién ya que las imdgenes
anteriores a las 16:42 TU estidn dominadas por los abrillantamientos de la fulguracién.
La eyeccién comenz6 a observarse después de la hora final de las curvas de luz mostradas
en la Figura 4.7. Tomando en cuenta el rango de velocidades en la linea de visién de las
eyecciones cromosféricas de masa (ver referencias en la introduccién de este capitulo),
la extensién de la eyeccién en la imagen en Ho de las 16:42:54 TU (=~ 3 x 10* km) y
suponiendo que el rango de velocidades es también valido para la proyeccién de la eyec-
cion sobre el disco solar, se estimé el tiempo de salida de la eyeccién por extrapolacién
inversa. Bdsicamente, se tomaron las imigenes en Ha del HASTA entre las 16:42:54 y
las 16:58:52 TU, midiendo sobre ellas el tamaiio de la eyeccién (el cual paulatinamente
fue aumentando). Luego se determiné la velocidad del frente de la eyeccién ajustando
una, recta a los pares de datos representando la longitud de la eyeccién y el instante de
tiempo correspondiente a esta longitud. Se obtuvo un buen coeficiente de correlaciéon
lineal para los datos (r = 0.989), una velocidad de 60 £+ 7 km/s para el frente de la
eyeccién y, a partir de esto, un horario de salida para la eyeccién de 16:34 TU, con
una incerteza aproximada de 1 min en la determinacién, debida a la resolucién espacial
del HASTA. Del coalineamiento de las imdgenes del HASTA y del MDI se observd que
la base de la eyeccién coincidié con la polaridad 7 (ver Figura 4.5). El material cro-
mosférico adopté una forma curvada hacia abajo y fue observable en las imagenes del
HASTA hasta aproximadamente las 17:00 TU.

Al norte de la regién activa se observé un gran filamento en las imdgenes en He,
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Figura 4.6: Ubicacién de los haces del SST sobre una imagen en Ha del HASTA. El

tridngulo muestra la ubicacién calculada del centroide de emisién submilimétrica.

que pudo también verse en las imdgenes en el ultravioleta lejano del EIT (ver el panel
superior de la Figura 4.9). Se observé que este filamento cambié de forma y se movié

durante la fulguracién (comparar el primer y tltimo panel de la Figura 4.4).

4.2.3 Observaciones en longitudes de onda submilimétricas

El1 SST obtuvo datos del evento en 212 GHz y 405 GHz. Durante el 28 de noviembre
en el horario de la fulguracién, la proyeccién en el cielo del haz 5 del SST se mantuvo
centrada sobre la region activa, AR 9715, mientras que la ubicacién de los haces 2-4 vari6
con el tiempo pero siempre manteniéndose sobre la regién activa (ver Figura 4.6). El
haz 1 se mantuvo sobre una regién de sol tranquilo y el haz 6 estaba inactivo. Durante
las observaciones se tuvieron muy buenas condiciones atmosféricas, lo que dié como re-
sultado valores bajos de opacidad atmosférica cenital, alrededor de 0.14 nepers para 212
GHz y aproximadamente 0.7 nepers para 405 GHz, estos fueron los valores utilizados

para corregir la atenuacién atmosférica.

Para minimizar la influencia atmosférica en los datos (por variacién en el tiempo de
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Figura 4.7: Una comparacién de las curvas de luz submilimétrica y Ha. EI grafico
superior representa las curvas de luz del HASTA y del SST (1 ms de resolucién temporal)
promediada para ajustarse a la resolucién temporal de los datos en Ho del HASTA (12 s).
El eje vertical izquierdo corresponde a las observaciones del SST y el derecho a las del
HASTA (donde ADUs significa analogue-to-digital-units). El gréfico inferior es un detalle
de las observaciones del SST promediadas cada 40 ms entre las 16:33:40 TU y las 16:34:50
TU.

Noviembre 2007 76 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



Caracterizacién fisica de regiones generadoras de electrones supratérmicos en el Sol

la absorcién) se ha usado la técnica de beam-switching, presentada en el apartado 3.2.1.
De este modo también se remueve la contribucién del sol tranquilo, que, a una dada fre-
cuencia, debe ser similar en los diferentes haces. Esto también mejora la determinacién
del nivel de emisién previo a la fulguracion. Para este evento en particular no fue posible
usar esta técnica con los datos en 405 GHz porque el canal 6 se encontraba inactivo.
Tomando en cuenta las incertezas en la determinacién de los diferentes pardmetros (ca-
libracién de la temperatura de antena, eficiencia de apertura, forma y posicién de los
haces, etc.) un valor razonable para la incerteza relativa en los valores de densidad de
flujo calculados es del orden de +30%.

El grafico superior de la Figura 4.7 muestra el perfil temporal en 212 GHz del SST
junto con la curva de luz en Ha. Los datos del SST se han promediado para coincidir
con la resolucién temporal de los datos en Ha (12 s). En la parte impulsiva de la fulgu-
racién se observa que ambas curvas evolucionan en forma muy similar. Se encontrd que
durante el intervalo de tiempo que va de las 16:33:40 TU a las 16:34:10 TU (dentro del
cual se alcanza el mdximo en ambas longitudes de onda) la pendiente del incremento de

la emisién fue la misma, dentro de los margenes de error observacionales.

El evento en radio muestra una forma muy estructurada (ver el panel inferior de la
Figura 4.7) en la que se distinguen claramente cinco pulsos con duraciones entre 1 sy 5
s. La separacién temporal entre los pulsos es inferior a los 12 s, la resolucién temporal
del HASTA, haciendo imposible la observacién de los mismos en la curva de luz corres-
pondiente a la emision en Ha. Para cada uno de estos picos se calculé la posicién de la
fuente o centroide de emisién, siguiendo el procedimiento indicado en el apartado 3.2.2,
encontrandose que la dispersién de dichas posiciones es inferior a 107, es decir unos 7000

km.

No se observé emision de radio significativa por encima del nivel de ruido en 405 GHz
durante la fase impulsiva, por lo que se adopté el valor de 30 u.f.s. para esta frecuencia
como un limite superior para la emisién. Esta es la desviacién estdndar de la densidad

de flujo.

La emisién en microondas fue registrada por el Owens Valley Solar Array (OVSA).
Con estos datos se pudo determinar el espectro en frecuencia durante el pico de la fase
impulsiva. El OVSA es un interferémetro de ocho elementos que opera en cuarenta
frecuencias distintas desde 1.2 hasta 18 GHz. En este trabajo se utilizaron los datos
de la antena 7, que por tener menor tamafo es del tipo total flux, es decir, observa el
Sol completo sin perder flujo. La resolucién temporal de los datos del OVSA es de 8 s,
bastante pobre comparada con la del SST, pero su resolucién espectral en microondas es
muy buena. Los perfiles temporales de la emisién en las diferentes frecuencias del OVSA

muestran un pico impulsivo con valores de densidad de flujo maxima que van de los 250
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Figura 4.8: Perfiles temporales de la densidad de flujo para las frecuencias de 18.0 GHz,
15.6 GHz, 14.0 GHz y 10.6 GHz en el panel superior; y para las frecuencias 8.2 GHz,
6.2 GHz, 4.8 GHz y 3.6 GHz en el panel inferior. Los datos de OVSA tienen una
resolucién temporal baja (~8 s), pero su resolucién espectral es la mejor dentro de los

instrumentos solares que observan en microondas.
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ufs. en 1.2 GHz a 1800 u.f.s. en 15.6 GHz, coincidente temporalmente con el pico
en 212 GHz, dentro de la resolucién temporal del OVSA. En la Figura 4.8 se muestran
los perfiles temporales de la densidad de flujo para algunas frecuencias selecciondas en

microondas.

4.3. Analisis de los datos

Usando magnetogramas del MDI y la informacién cromosférica, proporcionada por
las imagenes del HASTA, y coronal, de las imédgenes del EIT, fue posible realizar la

reconstruccion del campo magnético coronal.

Con la informacién espectral en radio y usando la topologia magnética inferida, se
modeld el espectro de emision en radio como el correspondiente a dos fuentes girosin-

crotrénicas homogéneas.

Los resultados se muestran en los siguientes dos apartados.

4.3.1 Modelo de campo magnético coronal

Las observaciones coronales, como las proporcionadas por el Extreme ultraviolet
Imaging Telescope [Delaboudiniére et al., 1995, SOHO-EIT], permiten la identificacién
de arcos magnéticos que son calentados significativamente y, por lo tanto, son méas den-
sos y calientes que el medio circundante. Sin embargo, para comprender el origen de la
emision descripta en los apartados anteriores, se necesita informacién adicional sobre las
conectividades de las estructuras magnéticas coronales y sus posibles cambios a lo largo

del evento. Esta informacién puede ser suministrada por un modelo de campo coronal.

Se calculé el campo magnético coronal bajo la suposicién de campo libre de fuerzas
lineal (V x B = aB con a = constante), usando el método de la transformada ripida
de Fourier (ver apartado 1.3.2). El modelo tomé en cuenta la transformacién de coor-
denadas de la localizacién de la regién activa al centro del disco [Mandrini et al., 1996,
Démoulin et al., 1997].

Se tomé como condicién de contorno para el modelo el magnetograma del MDI maés
cercano en tiempo a la fulguraciéon. El valor del pardmetro a se determina a partir
del mejor ajuste a los arcos observados por el EIT en 195 A a un dado tiempo (ver
panel superior de la Figura 4.9). Ya que durante la fulguracién las imédgenes del EIT se
saturaron de forma tal que los arcos se tornaron indistinguibles, se tomé la imagen del
EIT no saturada mds cercana en tiempo al magnetograma del MDI (~15:36 TU) para
realizar el ajuste de los arcos. El valor de « se calcula a través de un proceso iterativo:

en primer lugar se calcula el campo coronal suponiendo un dado valor de «; luego, se
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Figura 4.9: Observaciones en 195 A del EIT y modelo del campo magnético. El panel
superior muestra una imagen del EIT correspondiente a las 15:36 TU. Se pueden ver
claramente algunos arcos coronales en ese momento en ausencia de fulguracién. Parte
de la misma imagen se muestra en el panel inferior (en intensidad invertida) junto con
curvas de nivel del MDI (£50, 100, 500, y 1000 G) los valores positivos (negativos) estan
dibujados con lineas rosa (azul). Se han superpuesto algunas lineas de campo magnético
siguiendo la forma de los arcos mostrados por el EIT (las lineas negras delgadas han
sido calculadas usando o = —0.06 Mm ™! mientras que para las gruesas se ha usado o =
—0.09 Mm™!). La figura muestra la conectividad de las lineas de campo superpuestas a

la linea neutra a lo largo de la cual yace el filamento.
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calcula la distancia media entre los arcos observados por el EIT y las lineas de campo
calculadas mas cercanas. Finalmente, a través de sucesivos pasos, se selecciona el valor
de a que da el mejor ajuste global, es decir, el que minimiza la distancia media (para

una discusién sobre el tema ver Green et al. [2002])

Se encontré que al menos se necesitan dos valores de o para ajustar en forma ade-
cuada los arcos observados por el EIT; el mayor en valor absoluto (a = —0.09 Mm ') da
una mejor concordancia con los arcos al norte de la regién activa, mientras que el menor
(a = —0.06 Mm!) ajusta mejor los arcos meridionales. Esta diferencia en el valor de «
en principio puede ser explicada por el hecho de que la torsién magnética es mayor en
regiones en las que se encuentran filamentos, como es el caso de la porcién noroeste de

la regién activa AR 9715 (obsérvese la Figura 4.4).

Una vez que se ha determinado el modelo de campo magnético coronal, es posible
analizar la conectividad magnética en la vecindad de los niicleos de la fulguracién. El
conjunto de lineas de campo que unen las polaridades 5 — 6, pertenecientes a uno de
los nuevos bipolos emergentes al oeste de la regién activa (ver Figura 4.10), pudo haber
interactuado con lineas de campo con origen en el campo preexistente de la regién activa
(lineas gruesas azules ancladas en la polaridad 1 en el panel superior de la Figura 4.10).
Es probable que esta interaccién haya comenzado mucho tiempo antes que la fulguraciéon
durante el 28 de noviembre, hecho que se evidencia por la presencia de dos abrillan-
tamientos en las primeras imagenes del dia en Ha obtenidas por el HASTA. A medida
que 5 — 6 continuaron emergiendo mas rapidamente, esta interacciéon pudo haber dado

lugar a la fulguracién impulsiva.

Como resultado del proceso de reconexién magnética descripto, se deduce que la ener-
gia pudo haber sido liberada a muy bajas alturas atmosféricas, teniendo en cuenta la
baja altura de los arcos reconectados obtenidos a partir de la reconstruccién magnética.
En principio, la interacciéon del bipolo formado por las polaridades 5 y 6 con el campo
circundante de la regién activa dié origen a dos nitcleos de fulguracién muy intensos,
impulsivos y con una ubicacién muy localizada. Estos nicleos yacen sobre las polari-
dades 6 y 1, y es posible observar que parte del niicleo en Ho mas al norte se superpone
con la polaridad 5 (teniendo en cuenta que el error de alineacién entre las imdgenes del
HASTA y del MDI es del orden de £1 pixel del HASTA, es decir £2.07”). La energia
liberada en este proceso de reconexién va por un lado a los arcos densos y bajos, y por
otro a las lineas de campo ascendentes y muy extendidas ancladas a la polaridad 5 (ver
las lineas gruesas rojas en el panel inferior de la Figura 4.10). A lo largo de estas lineas

no se observé ningiin material cromosférico eyectado.

Se identificd otra interaccién via reconexién magnética entre el bipolo formado por

las polaridades 7 y 8 y el campo magnético preexistente de la polaridad 1 (r; en la
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Figura 4.10: Modelo de campo magnético de la regién activa 9715. El panel izquierdo
representa las conectividades magnéticas antes de la fulguracién. Se han calculado lineas
magnéticas ancladas en las polaridades (5 — 6, lineas gruesas azules, y 7 — 8, lineas gruesas
celestes) pertenecientes a los dos bipolos emergentes localizados al oeste de la regién
activa. A medida que los bipolos emergieron interactuaron, via reconexién magnética,
con el campo magnético preexistente (lineas de campo partiendo de la polaridad 1,
lineas azules, y de ri, lineas celestes) que conectan a regiones fuera de la regién activa
estudiada. El panel derecho representa las conectividades luego que ha ocurrido la
reconexiéon magnética. Un conjunto de lineas de campo reconectadas une ahora las
polaridades 1 y 6 (lineas gruesas rojas) y las polaridades 7 y 8 (lineas gruesas rosas);
los otros dos conjuntos de lineas se encuentran anclados en 5 (lineas gruesas rojas) y
7 (lineas gruesas rosas) y se extienden fuera de la regién activa. Puede notarse que la
forma de estas lineas de campo muy extendidas concuerda con la forma de la eyeccion
de masa cromosférica observada en Ha. Las curvas de nivel del campo corresponden a
+50, 100, 500 y 1000 G; los valores positivos (negativos) del campo se muestran en rosa

(azul).

Figura 4.10). Al evolucionar la fulguracién se observé que los nicleos en Ha se ex-
tendieron hacia el oeste, cubriendo las polaridades 7 y 8 y parcialmente 7, (tomando en
cuenta los errores de alineacién). De acuerdo a las imagenes del HASTA, se produjo una
eyeccién cromosférica de masa desde la polaridad 7, la cual se hace visible en Ha hacia
las 16:42 TU. La forma de las lineas de campo muy extendidas ancladas en la polaridad
7 (lineas gruesas rosas en el panel inferior de la Figura 4.10) coincide con la del material
cromosférico oscuro observado en Ha. El alargamiento de los nticleos en Ha hacia el
oeste podria indicar que la energia liberada en este proceso de reconexién podria ir hacia
los arcos bajos y densos (probablemente cromosféricos) que unen las polaridades 8 y r;

y, al mismo tiempo, podria dar origen a la eyeccién cromosférica observada.
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4.3.2 El espectro en radio

El espectro en radio durante el momento del pico impulsivo muestra dos maximos,
entre 14 y 16.5 GHz y entre 8 y 12 GHz (Figura 4.11). Estos dos méximos en el
espectro pueden haberse producido dentro del mismo arco magnético en sitios con
diferente intensidad de campo, por ejemplo en la cima y en los denominados pies del
arco. Esto indicaria inhomogeneidad en la fuente emisora, pero si se piensa en la
existencia de una tunica fuente emisora es de esperarse una variacién continua en la
intensidad del campo, desde los pies a la cima. EIl efecto, observado en los cilculos
tedricos, que produce la existencia de un campo que varia continuamente a lo largo del
arco es el achatamiento de la parte 6pticamente gruesa del espectro [Klein et al., 1986,
Lee et al., 1994, de Aguiar Simoes & Costa, 2006].

Como puede observarse en la Figura 4.11, la parte 6pticamente gruesa del espec-
tro durante el pico de emisién se ajusta bien usando un modelo de giroemisién de
una fuente homogénea. Por lo tanto, ya que del andlisis de la toplogia magnética se
dedujo que probablemente la reconexién magnética haya ocurrido en dos sitios separa-
dos, se decidié modelar la emisién girosincrotrénica como la composicién de dos fuentes
homogéneas, donde los electrones fueron acelerados y luego emitieron radiacién en su
camino en espiral descendente a lo largo de los arcos magnéticos. Se consideraron dos
escenarios diferentes: (1) las dos fuentes no se superponen a lo largo de la linea de
la visual (Modelo 1), y (2) las fuentes se superponen parcialmente (Modelo 2). Si las
fuentes se superponen en la linea de la visual, sélo la emisién més externa puede ser
vista desde la Tierra en el régimen épticamente grueso, mientras que la suma de las dos
emisiones da origen al régimen opticamente delgado. Si las fuentes no se superponen,
luego la emisién total estd compuesta por la radiacién proveniente de ambas fuentes.
Si se contase con imdgenes en radio (como las proporcionadas por el Radioheliégrafo
Nobeyama [Nakajima et al., 1994]) se podria discriminar entre estos dos escenarios; sin

embargo, no se cuenta con este tipo de datos.

En el ajuste del espectro se han considerado los dos escenarios y se obtuvieron
dos conjuntos de parametros para la fuente emisora. Los resultados se muestran en
la Tabla 4.1, donde los pardmetros corresponden a emisién girosincrotrénica de fuentes

homogéneas [Ramaty, 1969].

No se observaron diferencias significativas entre los dos modelos. Los tamatnos de
fuente en ambos casos fueron de alrededor de 10”. En vista de esto iltimo y de un
analisis de la Figura 4.10, puede concluirse que las fuentes no pudieron hallarse super-
puestas, ya que la distancia entre los arcos reconectados es de alrededor de 30”. Entonces
se rechaza el Modelo 2 y se consideran los resultados del Modelo 1 tnicamente. La in-

tensidad baja del campo magnético de la fuente 1 es responsable de la baja frecuencia
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Figura 4.11: Radio espectro instantidneo durante el miximo de emisién (16:33:59 —
16:34:08 TU). Los rombos corresponden a los datos observados, mientras que la linea
continua al Modelo 1 y la linea punteada al Modelo 2. Los valores de los pardmetros

que proveen el mejor ajuste a los datos se muestran en la tabla al pie de esta pagina.

Modelo (1) Modelo (2)
Parametros | Fuente 1 Fuente 2 | Fuente 1 Fuente 2 | Unidades
0 3.1 3.5 2.95 3.45
e 1.6 7.2 2.1 6.0 | x 10° cm™3
Ey 0.027 0.025 0.032 0.010 | MeV
Ey 100 100 100 100 | MeV
B 185 565 180 610 | G
A 10.5 9.0 9.5 8.2 | segundos de arco
0 27 20 22 29 | grados
Nr 6.79 22.4 8.9 18.3 | x 103

Tabla 4.1: Pardmetros derivados del ajuste espectral en microondas. ¢ corresponde al
indice electrénico, n, a la densidad numérica de los electrones acelerados con energia
E > Ey, Ey y Ef son las energias de corte inferior y superior, respectivamente, B es el
campo magnético de la fuente, A es el area emisora, 6 es el angulo entre la linea de la

visual y la direccién del campo magnético y Np es el ntimero de electrones acelerados.
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para la que se produce el primer pico en el espectro (~10 GHz), mientras que la mayor
intensidad del campo magnético de la fuente 2 produce un segundo pico en el espectro
alrededor de los 15 GHz. Analizando la conectividad del campo magnético, se concluye
que la fuente 2 podria corresponder a los arcos reconectados asociados con la fulgu-
racién, mientras que la fuente 1 podria corresponder a los arcos reconectados asociados
con la eyeccién de masa cromosférica. La parte épticamente delgada de la fuente 1 no
se observa, practicamente porque la emisién de la fuente 2 prevalece en este rango de fre-
cuencias. En el régimen épticamente grueso se observa un excelente ajuste del espectro,
lo cual puede considerarse como una indicacién de que el modelo de fuente homogénea
propuesto es apropiado. Las intensidades de campo magnético utilizadas en el Modelo
1 son consistentes con los valores absolutos del campo magnético obtenidos para el con-
junto de arcos reconectados en el modelo de campo magnético coronal. Los dngulos de
visién son de alrededor de 25°, estos valores concuerdan con los calculados a partir de
las lineas de campo del modelo magnético que representan los arcos reconectados; es
decir, del modelo de campo magnético se pudo obtener una idea bastante acertada del
angulo entre el vector campo magnético y la linea de la visual. La fuente 1 presenta una
distribucién electrénica méas dura (es decir, el pardmetro ¢ es menor, lo que hace més
importante la contribucién de electrones de mayor energia) que la fuente 2. Sin embargo,
hay que tener en cuenta que el valor de ¢ de la fuente 2 no puede ser fehacientemente
determinado, teniendo en cuenta que en el régimen dépticamente delgado prevalece la

emision de la fuente 1.

El espectro observado no muestra evidencia de supresién de emisividad a frecuen-
cias por arriba de 4 GHz. Se obtuvo un limite superior para la densidad del plasma
ambiente en la fuente suponiendo que la frecuencia de Razin — Tsytovich (frecuencia de
supresién) para electrones medianamente relativistas [Dulk, 1985], vg[Hz] = v3/vp ~
29n] c¢m~3]/B|[G], es menor que 1.2 GHz, la menor frecuencia observada en microondas.
El limite superior obtenido para la densidad ambiente N,.q es 4x10'° cm™3. Aunque
la mayoria de las fulguraciones comienza con una fase impulsiva debida a la emisién
de particulas aceleradas, seguida por una fase gradual como reaccién del ambiente a la
interaccién con estas particulas, no se ha observado una fase gradual en este evento atin
a longitudes de onda submilimétricas donde es més ficil de observarse (ver por ejemplo
Trottet et al., 2002 y Liithi et al., 2004). La densidad del plasma derivada parece ser
muy baja para producir una emisién significativa por medio de bremsstrahlung térmico.
Si se considera 30 u.f.s. como un limite superior para la densidad de flujo en 405 GHz, y
que a esta frecuencia la emisién es épticamente delgada, se obtiene la siguiente férmula

aproximada para la densidad de flujo esperada

0.4kp

1
~ (Nuwed® L) —=

VT

donde c es la velocidad de la luz, kp es la constante de Boltzmann, Q y L son el tamano de

F, (405 GHz) =

[

la fuente térmica en segnudos de arco y su profundidad en centimetros, respectivamente,
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y T es la temperatura del plasma en K. Suponiendo valores tipicos para Q = 60" y
L = 10° cm, y substituyendo estos valores junto con el valor previo obtenido para N,.d,

se llega a un valor minimo para la temperatura de la fuente térmica T > 4.5 x 105 K.

4.4. Evaluacion del proceso de aceleraciéon de particulas

Como ya se ha expresado en el Capitulo 2, el modo mas simple de calentar y ace-
lerar electrones en una fulguraciéon probablemente sea el calentamiento Joule en uno o
mas canales de corriente, y la aceleracién de los electrones en esos mismos canales de
corriente a través de un campo eléctrico continuo. Estos mecanismos estan de acuerdo
con la mayoria de los modelos tedricos de fulguraciones [Priest, 1981]. Ademds, este
mecanismo de aceleracién y calentamiento permite relacionar directamente el ntimero y

energia de los electrones acelerados con el calentamiento del plasma térmico.

En la Figura 4.12 se observa la evolucién del flujo en rayos X blandos observada por
el Geosynchronous Operational Environmental Satellite (GOES 12). Los canales grafi-
cados corresponden al rango de energfas 1.6 — 12 keV (1 - 8 A) y 3 — 25 keV (0.5 - 4 A).
La resolucién temporal de los datos, 3 s, es la mayor disponible para las observaciones

solares en rayos X blandos.

8x107°

6x7107°

4x107% —

Flujo GOES [W/m?]

2x1075—

0
16:00 16:15 76:30 16:45 17:00
TU

Figura 4.12: El flujo en rayos X blandos medido por el GOES. Se ilustran las bandas de
energia de 1.6 — 12 keV (1 - 8 A) y 3 — 25 keV (0.5 — 4 A) como funcién del tiempo.
La resolucién temporal de los datos es de 3 s, la més alta disponible para este tipo de

datos.

A partir del flujo observado en las dos bandas de energia en rayos X blandos, se obtuvo
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Figura 4.13: La temperatura (a) y la medida de emisién (b), derivados de los datos de

rayos X blandos del GOES bajo la suposicién de que el plasma es isotérmico, se grafican

como funcién del tiempo.

la medida de emisién (EM) y la temperatura del plasma emisor (T). Para ello se usaron
las expresiones obtenidas por Thomas et al. [1985] y la base de datos CHIANTI de nive-
les energéticos atomicos, longitudes de onda y datos radiativos y de excitacién electrénica
para iones con abundancia significativa en plasmas césmicos [Dere et al., 1997]. Los re-
sultados de temperatura, los cuales se calculan teniendo en cuenta la suposiciéon de que
el plasma es isotérmico, se muestran en la Figura 4.13(a), mientras que la medida de
emisién calculada se muestra en la Figura 4.13(b). De la observacién de estas curvas
puede decirse que la temperatura crece en forma mas gradual que la medida de emisién, y

que lo hace desde aproximadamente unos 5 minutos antes (~16:26 TU) acompaniando lo
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Figura 4.14: Evolucién temporal del producto de la energia térmica en el plasma por la
densidad del mismo, EM kgT = n?V kpT.

que, segun se observa en Ha, podria denominarse una fase precursora. Ambas curvas al-
canzan su valor maximo segundos antes de las 16:35 TU, del mismo modo que la emisién
submilimétrica, en microondas y en Ho. Estos valores maximos son de ~ 2 x 107 K para
la temperatura y de ~ 3.5 x 10*® cm ™2 para la medida de emisién. Al igual que en el
ascenso, el descenso de la curva de temperatura es mas gradual que el de la medida de

emisién.

El producto de la medida de emisién por la temperatura y por la constante de

Boltzmann es
EM kgT = n?V kgT = n(nV)(kgT) = nNr < &, >=nEr (4.1)

o sea, el producto de la energia total en el plasma por la densidad de particulas. En
la Figura 4.14 se puede ver la evolucién temporal de esta cantidad. La energia total
méxima para el plasma emisor de rayos X blandos (nV kgT') se alcanza hacia las 16:35
TU y el valor de esta energia es de aproximadamente 9 x 103" erg, si se supone que la

densidad del plasma es n = 100 cm 3.

Una cantidad particularmente importante para interpretar los resultados es la razén
a la cual la energia es depositada en el plasma de la fulguracién. Se puede obtener de
las observaciones en rayos X blandos una cantidad cercanamente relacionada a esta tasa
de deposicién tomando la derivada temporal de n?V kgT. Los resultados de esto se
muestran en la Figura 4.15, en la cual puede observarse que la energia depositada en el

plasma comienza a incrementarse hacia las 16:33 TU, es decir alrededor de 1.5 minutos
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Figura 4.15: Derivada temporal de n?V kgT durante un periodo de tiempo alrededor de
la fase impulsiva de la fulguracién. Esta es una cantidad asociada con la tasa a la cual

se deposita energia en el plasma emisor de rayos X blandos.

antes del pico observado en la emisién en Ha y en 212 GHz. La tasa de deposicién
de energia es maxima alrededor de las 16:34 TU, segundos antes de que se produzca el
pico de emisién en radio; para un plasma con densidad n = 10'% cm ™2 este maximo es
de alrededor de 10% erg/s. La tasa de deposicién disminuye abruptamente, tomando
valores negativos hacia las 16:36 TU, lo que podria reflejar enfriamiento radiativo del
plasma. Hacia las 16:38 TU se produce una nueva inyeccion de energia en el plasma,
menor que la anterior, seguida por una nueva etapa de enfriamiento. La tasa de de-
posicién de energia retorna a valores similares a los de la fase preimpulsiva alrededor de
las 16:50 TU, pero conservando ain una leve tendencia negativa, lo que indicaria que el

plasma continuaba enfridndose durante un largo periodo de tiempo.

Realizando un anilisis similar al mostrado en Holman [1989], se puede decir que
las dos cantidades tedricas de interés primario para comparar a partir de los resulta-
dos mostrados en este apartado son la tasa de calentamiento y la tasa de aceleracion
electronica. Si se suponen s hojas de corriente, con volumen V; cada una, densidad
de corriente J y una intensidad de campo eléctrico F, la razén de calentamiento es
Q = sJEV;. La densidad de cada una de las hojas de corriente estd restringida por
otra cantidad fisica a través de la ley de Ampére, siendo conveniente escribir el volumen
como Vj = Aér, con ér dado por la Ecuacién (2.67). Si se tiene en cuenta la ley de

Ohm, E = nJ, y las ecuaciones (2.61) y (2.63) se obtiene para la tasa de calentamiento

Q = 1.11 x 102 A1g BT s (vg/ve)ve erg s (4.2)
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donde B, es la intensidad del campo magnético en la hoja de corriente medida en
unidades de 100 G (B2 = B[G]/100), T7 es la temperatura de los electrones térmicos en
la hoja medida en unidades de 107 K, v4 es la velocidad de deriva debida a la corriente J,
Ve = \/m es la velocidad térmica de los electrones, v, es la frecuencia de colisiones
dentro de la hoja expresada en unidades de s™! y A;g es el 4rea de la hoja de corriente

en unidades de 10'8 cm?.

La tasa de aceleraciéon electrénica para una unica hoja de corriente estd dada por la
Ecuacién (2.70). El resultado para s hojas con un término correctivo para velocidades
relativistas [Connor & Hastie, 1975], el cual se vuelve importante para velocidades que

verifican vg/ve < ve/c, €s
Vg

()42 [ ) () ) e

(4.3)

) 11/8
N =283 x 102415 B,T; s, (E> x

Esta expresién es una aproximacion valida para vy < ve.

Suponiendo una densidad ambiente n = 10'° cm 3, de la Figura 4.15 se ve que para
la fase impulsiva de la fulguracién puede tomarse una tasa media de deposicién de energia
Q = 1.3 x 10* erg/s. Por otro lado, del ajuste espectral para los datos en microondas,
teniendo en cuenta el Modelo 1, se llega a un nimero total de electrones acelerados de
2.9 x 10%5, a partir del cual, tomando una duracién de la fase impulsiva de ~120 s (ver

Figura 4.7), se obtiene una tasa de aceleracién electrénica N = 2.4 x 1033 electrones/s.

La razon de la tasa de aceleracién electrénica a la tasa de calentamiento del plasma
N /@ depende sélo de la temperatura y del cociente v, /vy = x, por lo que, suponiendo
una temperatura para el plasma, puede derivarse un valor para este cociente, y por lo

tanto para la velocidad de deriva vy. Para el cociente N/Q se tiene

N 2.55x 108 2 x2  (2x)%?
—:MXN/SeXp{—\/Z —%—(%) [%+(Xg ]} elecerg™! . (4.4)

Q T;

Hemos visto que a partir de las observaciones en radio y del ajuste del espectro en ese
rango de frecuencias puede estimarse N y tomando un valor para la densidad electrénica
del medio, puede estimarse ). Entonces, adoptando 77 = 2 (ver Figura 4.13(a)), y
dejando libre el valor de la densidad electrénica en el rango 10'° cm 3 < n < 10'2 cm 3,
el cual abarca los valores usuales para la corona solar, se obtiene un rango de valores
posible para el cociente N /Q. En la Figura 4.16 se representa esta razén, en la que

puede verse que

19 < x = ve/vg < 31
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Figura 4.16: El grafico muestra el cociente de la tasa de aceleracién electrénica y la tasa
de deposicién de energia en funcién de x = ve /vy, €l cociente de las velocidades térmica

y de deriva.

Ya que ve /vy = Ep/E, donde Ep es la intensidad de campo eléctrico requerida para
acelerar la distribucién entera de electrones térmicos (campo eléctrico de Dreicer), se
desprende de los resultados que la emisién de la fulguracién puede ser generada con

campo eléctricos sub-Dreicer.

Se ha visto de la Figura 4.15 que durante el evento puede tomarse un valor medio
para la tasa de deposicién de energia de @ = 1.3 x 10%° /nyg erg/s, considerando el rango

de valores obtenido para v./vg y la temperatura de T = 2 x 107 la Ecuacién (4.2) da
5 x 10° < nigA1gBasve < 8 x 10°

De aqui en mas, para poder realizar un andlisis de 6rdenes de magnitud, deben fijarse
valores para algunos de los parametros del sistema. Por ejemplo, considerando los valores
de campo magnético y de tamano de fuente resultantes del ajuste del espectro en radio
puede colegirse para el producto del campo magnético por el area de la hoja de corriente
By Aqg =~ 10; por lo que

5 x 10* S niosve < 8 X 10*

Entonces si se considera una tnica hoja de corriente (s = 1), nigve puede tomar valores

tan elevados para una frecuencia de colisién clasica sélo si la densidad en la hoja de
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corriente, n,, es del orden de n; ~ 2 x 10'? cm 3, donde para arribar a este resultado
se ha utilizado la Ecuacién (2.60) para acotar los posibles valores de la frecuencia de

colisiones en el caso de resistividad clasica.

Por otro lado, el espesor de la hoja de corriente, el cual de acuerdo a la Ecuacién (2.67),
es proporcional a la inversa de la densidad en la hoja (6r oc n;!), se encuentra en el

rango de valores

5By cm < §r < 9B, cm

Es posible que la densidad del plasma emisor de rayos X blandos sea menor que la
de la hoja de corriente, y en ese caso, la densidad requerida en la hoja de corriente
debe incrementarse. Entonces, teniendo en cuenta estas restricciones, parece mucho mas
probable un escenario con resistividad anémala o con multiples hojas de corriente. En
el caso de considerar una densidad del orden de n, ~ 10'% cm™3 y resistividad cldsica el

numero de hojas de corriente debe satisfacer, para este evento
500 < s < 8000

Teniendo en cuenta el rango de valores para ve/vq = (v¢/ve)?, donde, de acuerdo a
la nomenclatura del Capitulo 2, v, representa la velocidad critica a partir de la cual los
electrones entran en el régimen de aceleracién, se encuentra que 4.5 < v./v, < 5.7, con

lo que la energia critica se encuentra en el rango
19 keV < W, < 26 keV

La tasa de aceleracién electrénica en una hoja de corriente tinica se encuentra limitada

039wy By electrones/s, de acuerdo a la Ecuacién (2.73), donde wy es el ancho de la

por 1
hoja en unidades de 10° cm. Como se ha calculado anteriormente, de las observaciones
en radio, N ~ 2.4 x 10°3 por lo que se obtiene para el campo magnético, al considerar s

hojas de corriente

swgBs > 2.4 x 103

Teniendo en cuenta que a partir del ajuste del espectro tanto como de la extrapolacién
del campo coronal, los valores de intensidad del campo magnético coronal no exceden

los 200 G en el caso particular de esta regién activa, puede decirse que
swg > 1.2 x 103

Anteriormente se hallé un rango de valores posibles para el nimero de hojas de corriente

(500 < s < 8000) por lo que se puede acotar inferiormente el ancho de la hoja de corriente

w<1.5x 10 cm
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4.5. Discusion y conclusiones

En este capitulo se presenté un andlisis en multiples longitudes de onda del evento
ocurrido el 28 de noviembre de 2001 en la regién activa AR 9715. El evento consisti6 en
una fulguracién catalogada como 1B/M6.9 seguida, minutos después, de una eyeccién
cromosférica de masa. Teniendo en cuenta que el material cromosférico eyectado (oscuro
en las imdgenes del HASTA) se observa por primera vez hacia las 16:42 TU, por extrap-
olacién inversa, considerando el tamano de la eyeccién y el tiempo de observacién, se
pudo determinar el instante de comienzo de la eyeccién como las 16:34 TU, coincidente
con el maximo de la fulguracién en Ha. La liberacién de energia que es responsable
de una fulguracion es también sobradamente capaz de generar la eyeccién de grandes
cantidades de material frio (comparado con las temperaturas coronales). Sin embargo,
el mecanismo involucrado en las eyecciones cromosféricas de masa no se comprende atn
en la actualidad. Como ya se ha mencionado, se han propuesto dos mecanismos basicos
para explicar las eyecciones cromosféricas de masa, un alto gradiente de presiéon en un
tubo magnético [Steinolfson et al., 1979] y el proceso de reconexién magnética [Hey-
vaerts et al., 1977, Shibata et al. 1992, Kurokawa & Kawai, 1993, Schmieder et al.,
1996b, Gaizauskas, 1996, Canfield et al., 1996, Jibben & Canfield, 2004], entre el flujo
emergente nuevo y el campo preexistente, en general. También se han propuesto otras

posibilidades involucrando la reconexién magnética [Mandrini et al., 2002, por ejemplo].

Tomando en cuenta la evolucién del campo magnético fotosférico, la localizacién de
los niucleos de la fulguracién y la reconstruccién de la topologia magnética, puede con-
cluirse que, para los dos nucleos de la fulguracién en Ha localizados sobre las polaridades
1y 6, el proceso de reconexién ocurrié entre lineas de campo ancladas en las polaridades
5 — 6 con lineas de campo ancladas en 1. Este proceso comenzé mucho antes de que
se produjera la fase impulsiva, como puede confirmarse por la presencia de abrillan-
tamientos en Ha en la misma localizacién que los nicleos de la fulguracion. Estos se
observan desde el inicio de los datos del HASTA el 28 de noviembre, aproximadamente
a las 11:00 TU. Ademas, el bipolo formado por las polaridades 5 — 6 comenzé a emerger
también mucho antes de que se produjera la fulguracién, hacia las 16:00 TU del 27 de
noviembre. A medida que més flujo emergié contra el campo preexistente, se inicié la
fulguracién. Esta emergencia no implica que la fulguracion se produzca inmediatamente,
deben alcanzarse en realidad ciertas condiciones criticas ( por ejemplo, desarrollo de tur-
bulencia en la hoja de corriente formada entre el flujo emergente y el campo, cuando

esta alcanza una altura critica).

De la superposicion de las imagenes en Ha con el magnetograma se observa que los
ntcleos cromosféricos de la fulguracién se encuentran en la base de los arcos magnéticos
reconectados, por lo que la separacion espacial entre los nicleos se encuentra intimamente

relacionada con la altura de la regién de reconexién. De la cercania de los niucleos a la
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linea de inversién del campo magnético (alrededor de 5 Mm, segin lo que se deduce de la
superposicién de imigenes en Ha con magnetogramas) se puede concluir que el proceso
de reconexién ocurrié a muy bajas alturas atmosféricas (~5 Mm, asumiendo un arco
semicircular). Teniendo en cuenta los modelos atmosféricos [ver por ej. Fontenla et al.,
1990] esto localiza el sitio de reconexién en la base de la corona, apenas por encima de

la corona.

El estudio de la evolucion del campo magnético fotosférico revela también que el
origen de la eyeccién cromosférica de masa estd asociado con la reconexién magnética
entre flujo emergente nuevo y el campo magnético preexistente, en un proceso similar
al descripto anteriormente. Este proceso ocurre ahora entre las lineas de campo an-
cladas en el bipolo con polaridades 7 — 8 y las lineas de campo ancladas en r1, dando
origen a la eyeccion y, consecuentemente, al abrillantamiento observado durante la fase
de decaimiento de la fulguracién. Ya que el proceso de reconexion debe proveer material
cromosférico para que se produzca la eyeccién observada, éste debe haberse producido
a bajas alturas atmosféricas, probablemente la cromésfera superior. En Mandrini et al.
[2002] puede verse un ejemplo basado en el andlisis de la topologia del campo magnético
en el cual el proceso de reconexién ocurre en las separatrices asociadas con lineas de

campo tangentes a la fotésfera, denominadas bald patches.

Las conclusiones anteriores se basan en el andlisis de la evolucién del campo magnético
fotosférico. Estas son ampliamente avaladas por los resultados obtenidos en la extrapo-

lacién del campo magnético coronal.

Del anilisis exclusivo de la emision en las longitudes de onda submilimétricas puede
descartarse el bremsstrahlung térmico como responsable de la emisién en ese rango espec-
tral. La densidad de flujo en 405 GHz tiene un limite superior de alrededor de 30 u.f.s.,
mientras que la emisién en 212 GHz, tiene un valor maximo de alrededor de 70 u.f.s.
Como resultado de lo expresado anteriormente, el espectro entre 212 GHz y 405 GHz
responde a un indice espectral de ley de potencias arp < —1.9, lo cual no puede ser en

ningin modo representativo de emision libre-libre.

En el estudio del espectro en el rango microondas-submilimétrico durante el pico de
la fulguracion se pudo observar la existencia de dos maximos. Se interpretd este hecho
como una indicacién de la presencia de dos fuentes emisoras, en concordancia también
con la evolucién del campo magnético y su topologia. Se consideraron dos modelos,
el Modelo 1, en el que se suponia que las fuentes no se superponian y el Modelo 2,
el cual supone cierto solapamiento de las fuentes. Se mostré que sélo el Modelo 1 es
aceptable dado el tamano de las fuentes involucradas y la separacién entre las mismas.
Los parametros de las fuentes y de los electrones responsables de la emisiéon en radio

se calcularon bajo la hipdtesis de emisién girosincrotrénica de una poblacién acelerada
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de electrones con una distribucién energética del tipo de ley de potencias. Entonces,
los parametros del haz de electrones acelerados se obtienen del ajuste al espectro en
radio observado de la suma de la emisién de dos fuentes homogéneas de emisién giro-
sincrotrénica. Para el ajuste de la curva espectral se desarrollaron especialmente rutinas
que utilizan el cédigo de emision girosincrotrénica de Ramaty, y que tienen en cuenta
el aporte de dos fuentes homogéneas. El modelo de ajuste espectral implica que la in-
yeccién de particulas podria ocurrir simultdneamente, al menos dentro del tiempo de
resolucién temporal del OVSA, el cual es de 8 s. Esto también estd en acuerdo con la
evolucién magnética observada y el tiempo de partida deducido de la eyecciéon de masa
cromosférica. También los valores de la intensidad del campo magnético y el angulo del
campo con la linea de la visual deducidos del ajuste espectral estdn en buen acuerdo con

los valores obtenidos para el campo magnético modelado.

Considerando la aceleracién de particulas mediante un campo DC en una o miltiples
hojas de corriente, segiin Holman [1985] en su modelo de aceleracién de particulas y ca-
lentamiento Joule, se logré acotar el valor de determinados parametros vinculados con la
region de aceleracién. Por ejemplo, a partir de las observaciones en rayos X blandos del
GOES fue posible calcular una tasa media de deposicién de energia en el plasma, mien-
tras que del ajuste espectral en radio se pudo estimar la tasa de aceleracién electrénica.
Del cociente de estas dos cantidades, y considerando un rango de valores posibles para
la densidad electrénica en la corona solar (se consideré un rango que abarca dos 6rdenes
de magnitud, dentro del cual es practicamente imposible que no se haya ubicado el valor
de densidad electrénica coronal, de acuerdo a los modelos de atmdsfera solar que son
ampliamente aceptados actualmente) se obtuvo un rango de valores posibles para el co-
ciente de la velocidad térmica del plasma y la velocidad de deriva inducida por el campo
eléctrico DC. Dicho rango de valores para el cociente de velocidades mencionado verifica
las hipétesis que plantea el modelo de aceleracién electrénica, hipétesis que permiten
reducir la complejidad de los cilculos intermedios del modelo. Es a la vista de estos
resultados que puede afirmarse que, para este evento en particular, el modelo de acele-
racién—calentamiento es autoconsistente. De acuerdo a lo expresado anteriormente, el
numero de electrones acelerados, los cuales son responsables de la emisién en el dominio
microondas-submilimétrico, son perfectamente explicables por la presencia de un campo

eléctrico sub-Dreicer.

Si se considera una Unica hoja de corriente se obtienen valores de densidad electrénica
en la hoja muy elevados (> 10'2 cm~3) El espesor de la hoja de corriente no puede
superar los 40 cm, tomando en cuenta los valores de intensidad de campo magnético que
se desprenden del modelo del campo magnético coronal, y del ajuste espectral. Por otro
lado, si se relaja la condiciéon de hoja de corriente inica, permitiendo la coexistencia de
miultiples hojas de corriente, pero ahora se impone para las hojas de corriente un valor

medio de densidad electrénica acorde a los modelos de atmésfera solar (~ 10'° cm™3),
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se obtiene que el nimero de hojas de corriente necesarias para explicar este evento se
encuentra en el rango 500 — 8000. La energia critica de aceleracién electrénica hallada
fue del orden de los 20 keV, valor que se ajusta perfectamente a la energia inferior de
corte que se desprende del ajuste espectral en radio. El ancho de las hojas de corriente,
teniendo en cuenta el rango de valores posibles para el campo magnético como para el

ntimero de hojas de corriente, se encuentra acotado inferiormente por ~ 1.5 x 108 cm.
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Capitulo 5

Fulguracion del 30 de octubre de
2004

En este capitulo se analiza la fulguracién solar que tuvo lugar el 30 de octubre de
2004 hacia las 11:44 TU. Dicha fulguracién ocurrié en la regién activa AR 10691, cuyas
coordenadas heliosféricas eran N13 W18. Fue catalogada como X1.2 en rayos X, mientras
que en Ha sélo alcanzé la categoria SF (subflare). Para el estudio de este evento se
analizaron los datos del SST en 212 GHz y 405 GHz, con una resolucién temporal de
5 ms. En el rango espectral de las microondas (por debajo de 15.4 GHz) se usaron datos
del Radio Solar Telescope Network [Guidice et al., 1981]. La fase gradual del evento se
analizé con los datos en rayos X blandos del GOES. Finalmente, se utilizaron también
observaciones cromosféricas del HASTA, coronales del EIT y magnetogramas fotosféricos
del MDI. Los resultados de este trabajo dieron lugar a una publicacion, Cristiani et al.
[2007Db].

5.1 Introduccion

Como ya se dijo en el Capitulo 2, la emisién girosincrotrénica de electrones me-
dianamente relativistas se distribuye en un amplio continuo a altos armoénicos de la
frecuencia fundamental vg. El miximo de la emisién se centra alrededor de v ~ vpvy?
[Dulk, 1985]. Si se toma para la intensidad de campo magnético el rango 100 G B <
1000 G, los valores indicativos de <y estan entre 2 y 5 para fotones de 10 GHz. De acuerdo
a estudios observacionales [Kosugi et al., 1988], la mayor correlacién encontrada entre
longitudes de onda milimétrica-centimétrica y rayos X duros se da entre 17 GHz y 80 keV;
es decir, electrones con energias < 200 keV. De esto se concluye que las observaciones
en longitudes de onda menores, como las llevadas a cabo por el SST, dan informacién
sobre procesos que involucran electrones de alta energia durante fulguraciones solares.
Considerando que las frecuencias de trabajo del SST son 212 GHz y 405 GHz, a partir
de los argumentos tedricos dados mas arriba se deduce que la emisién sincrotrénica ob-

servada por el SST es producida por electrones con energias 2> 4 MeV.
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Para este evento solar se realiz6 un andlisis de las fases impulsiva y gradual. Se
estudié la evoluciéon temporal del indice espectral, ag, durante la fase impulsiva del
evento para la parte 6pticamente gruesa y delgada del espectro. Se usé la transformada
wavelet [Daubechies, 1992] para discriminar las escalas temporales de diferentes perfiles
temporales, especificamente la densidad de flujo en 15.4 y 212 GHz y la derivada temporal
del flujo registrado por GOES en la banda 1.5 — 12 keV. Para la fase gradual se modelé el
espectro considerando emisién por bremsstrahlung de una fuente isotérmica. Se analiz6
el perfil temporal de la fase gradual en 212 GHz comparandolo con la emisién de una

fuente homogénea por bremsstrahlung térmico.

5.2 Caracteristicas principales del evento

La ubicacion de la region activa sobre el disco solar el dia del evento analizado se
muestra en la Figura 5.1, en una imagen en Ha del HASTA y en un magnetograma del

MDI. Esta regién activa aparecié en el limbo oriental el 24 de octubre.

5.2.1 Observaciones en radio

Durante el 30 de octubre de 2004, hacia las 11:44 TU, se observé un subito creci-
miento en la senal del SST, tanto en 212 GHz como en 405 GHz. A lo largo de todo
el dia, el SST fue siguiendo a AR 10691 apuntando con el haz 5. En la Figura 5.2 se
ilustra, sobre una imagen del EIT en 195 A, la posicién que ocupaban los haces del SST

al momento del evento.

Como se ha mencionado anteriormente, la especial disposicién de tres de los haces
del SST permite determinar la posicién del centroide de emisién en 212 GHz y, a partir
de esto, la densidad de flujo en esa frecuencia. Como pasos previos los datos se deben
convertir a temperatura de antena y luego realizar la correccién debido a la atenuacion
atmosférica. Las profundidades épticas cenitales de la atmosfera terrestre registradas

durante el evento fueron de 115 = 0.25 nepers y 7405 = 0.90 nepers.

Una vez que las temperaturas de antena corregidas se han determinado para cada
uno de los tres haces parcialmente superpuestos, se puede utilizar la técnica de haces
miltiples para calcular la densidad de flujo. Sin embargo, el evento fue registrado sélo
por dos haces del SST, el haz 2 en 212 GHz y el haz 5 en 405 GHz, por lo que no se
pudo utilizar dicha técnica. Por lo tanto, para calcular la densidad de flujo de la fuente
emisora se utilizé la temperatura de antena del haz 2. Usando la relacién existente entre
la densidad de flujo y la temperatura de antena [Kraus, 1986]

_ 2kB Tant

F ;
Acy

(5.1)
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Ho—HASTA 11:47 TU

11:12 TU

Figura 5.1: Ubicacion de la region activa AR 10691 sobre el disco solar el 30 de octubre
de 2004: a) Imagen en Ha del HASTA b) Magnetograma del MDI.
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donde A.; es el drea efectiva de la antena, puede calcularse la densidad de flujo de la
fuente emisora en 212 GHz y 405 GHz. En la Ecuacién (5.1) se asume implicitamente
que la fuente emisora es mucho menor que el tamano del haz. Sin embargo, esta ex-
presién sélo es valida en el caso que no se tenga atenuacién del 16bulo principal por mal
apuntamiento, lo cual no es cierto para las observaciones que se estdn analizando aqui.
En el caso de existir mal apuntamiento se debe tener en cuenta un factor adicional que
corrige la densidad de flujo calculada. Como puede verse en la Figura 5.2 efectivamente
se tiene mal apuntamiento, si se supone que la fuente emisora en el rango submilimétrico
coincide espacialmente con la fuente en 195 A, observada en la imagen del EIT, por lo
menos dentro de los valores de error instrumental de apuntamiento del SST (del orden
de 307).

La suposicién de que la fuente de emisién submilimétrica y en 195 A coinciden es-
pacialmente es avalada por el hecho de que el brillo de esta ultima fuente aumentd
simultdneamente con la explosiéon observada en radio. Por otro lado, la fuente en
195 A (ubicada en N12 W19) es la tinica zona con una intensidad del 170% por encima,
de la media de los arcos coronales menos intensos en la imagen de las 11:36:42 TU, que

es la mds cercana a la fulguracién obtenida por este instrumento.

La forma de los haces en 212 GHz se puede aproximar por una gaussiana de simetria
azimutal, mientras que el haz 5 en 405 GHz se aproxima de manera mdas apropiada por
una gaussiana con simetria eliptica [Costa et al., 2002, para més detalles sobre la forma
de los haces del SST|. Entonces, para el cdlculo de la densidad de flujo en 212 GHz
y 405 GHz se deben considerar en la Ecuacién (5.1) factores adicionales, debidos a la
atenuacién del 16bulo principal, para cada haz. Estos factores se pueden calcular a través

de las siguientes relaciones

d3 In(2
Factor para 212 GHz: exp [M] ’

5.2
2HPBWZ, (5:2)
44
2HPBW}, ,

2
d5B

+2HPBW&M

Factor para 405 GHz: exp { [ ] ln(256)} , (5.3)

donde ds es la distancia del centro del haz 2 a la fuente y ds4 y dsp son las proyecciones,
sobre los ejes que definen la elipse, de la distancia desde el centro del haz 5 a la fuente
y HPBW es 4’ para 212 GHz y 2’y 4’ (A y B) para 405 GHz. Teniendo en cuenta
estas correcciones se obtuvieron los perfiles temporales de densidad de flujo para las
frecuencias de 212 GHz y 405 GHz mostradas en la Figura 5.3. Se estima en un 30% la

incerteza en la determinacién de la densidad de flujo, considerando el proceso completo.

Luego de la fase impulsiva del evento, entre las 11:46 TU y las 11:50 TU, puede

observarse claramente una fase extendida, fundamentalmente en 212 GHz. Esta fase
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Figura 5.2: La figura muestra la ubicacién de los haces del SST sobre una imagen de la
regién activa observada por el EIT en 195 A. El haz 5 es el que mejor apunta hacia la

fuente.

extendida se analiza posteriormente en el apartado 5.4.

Se obtuvieron ademds datos en microondas con 1 s de resolucién temporal con el Ra-
dio Solar Telescope Network (RSTN). La emisién en microondas también experimentd
un notable incremento hacia las 11:44 TU, como se ve en la Figura 5.4. Durante la fase
impulsiva se ve claramente el incremento de la densidad de flujo con la frecuencia hasta
15.4 GHz no pudiendo determinarse el turnover, o frecuencia para la cual se obtiene el
maximo de emisién. Como es usual para este rango espectral, se supuso que la emision
alrededor del pico tiene origen girosincrotronico; y se intenté ajustar una curva teérica
de emisién, utilizando el c6digo de Ramaty [1969]. En 15.4 GHz puede verse que la ex-
plosion solar comienza hacia las 11:42:40 TU como un pequeiio incremento en la emisién
que evoluciona en la fase impulsiva con una densidad de flujo maxima de alrededor de
3300 u.f.s. a las 11:44:09 TU. Este periodo de aumento de la emisién se encuentra carac-

terizado por una sucesién de picos cada vez mayores que pueden atribuirse a diferentes

Universidad de Buenos Aires 101 Noviembre 2007



Fulguracién del 30 de octubre de 2004

T T
i SST 212 GHz
1500 — |
-~ L
4
& L
— L
‘O
$ 7000
Q L
Q
3 L
'ﬁ L
3
3 L
b7
e 500
o
Q L
0 \ \ \ \
11:42 11:44 11:46 11:48 11:50
TU
600F \ I ]
g SST 405 GHz -
500 E
~~ C ]
4 - :
2 400F =
o o i
B3 - B
By . ]
o 300 =
il C 7
3 - ]
R :
5 200 —
N - .
Q C ]
Q ‘ .
100 ! -
0E | | | | I‘/\’\M‘A [\\N
11:42 11:44 11:46 11:48 11:50
TU

Figura 5.3: Evolucion temporal de la densidad de flujo obtenida por el SST para las
frecuencias de 212 GHz y 405 GHz.
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Figura 5.4: Densidad de flujo para las frecuencias de 1.415 GHz, 2.695 GHz, 4.995 GHz,
8.8 GHz y 15.4 GHz. El aumento de la emisién con la frecuencia muestra que el turnover

durante el pico de la fulguracién debe estar por encima de los 15.4 GHz.

inyecciones de particulas en el plasma ambiente de la fulguracion.

La fase decreciente es suave alcanzando el valor minimo, cercano a los niveles de
prefulguracion para cada una de las frecuencias, hacia las 11:45:25 TU. Luego de esto, se
observa un incremento postfulguracién hasta aproximadamente las 11:51 TU. Esta fase
gradual presentd algunos episodios explosivos caracteristicos de inyecciones de particulas,

claramente visibles en 15.4 GHz, .

Aunque en 212 GHz el perfil temporal es, en general, més suave que el que puede ob-
servarse en 15.4 GHz, la mayoria de los rasgos de la emision evidenciados en 15.4 GHz se
encuentran también presentes, aunque con menor amplitud, en 212 GHz. EIl tiempo
de comienzo de la fulguracién en 212 GHz coincide con el observado en 15.4 GHz
(11:42:40 TU), pero el tiempo correspondiente al pico estd retrasado en 3 s (11:44:12 TU
en 212 GHz). El perfil temporal en 405 GHz durante la fase de crecimiento se encuentra
mas cercano a la emisién en 15.4 GHz que a la emisién en 212 GHz, y presenta, en gene-
ral, un retraso de unos 6 s. La fase de decaimiento es més extendida que en las otras
frecuencias y muestra la presencia de algunos rasgos marcados que no permiten reconocer

claramente la fase gradual. Alguno de estos rasgos puede ser de origen atmosférico.
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5.2.2 Observaciones en rayos X

Para este evento no se cuenta con observaciones en rayos X duros. Sin embargo, es
posible utilizar las observaciones en rayos X blandos del GOES para inferir el compor-
tamiento de la emisién en rayos X duros, a partir del efecto Neupert [Neupert, 1968,
Hudson, 1991]. Como se dijo anteriormente, en el escenario de cualquier modelo cldsico
de fulguracién, los electrones (y posiblemente los iones) son acelerados en la corona solar
como consecuencia de un proceso de reconexién magnética. Luego, la energia cinética
de los electrones es transferida a la baja corona y a la cromésfera, donde se produce
la emisién en rayos X duros por bremsstrahlung no térmico debido a las colisiones i6én-
electrén. Si todos los electrones son frenados se habla de modelo de blanco grueso
(thick target model, Brown, 1971). De acuerdo a este modelo, una pequena fraccién
de la energia se pierde por radiacién. El grueso de la energia calienta el plasma via
colisiones de Coulomb entre el haz de electrones acelerados y los electrones del am-
biente. El modelo plantea la posibilidad de que se produzca un incremento en la presién
del plasma cromosférico como consecuencia de la imposibilidad por parte del mismo de
radiar toda la energia depositada en él. EIl equilibrio hidrostdtico previo a la fulgu-
racién se pierde y el plasma caliente se expande en forma explosiva dentro de los arcos
coronales, produciendo el proceso conocido con el nombre de evaporacién cromosférica
[Hudson, 1972, Brown, 1973, Fisher et al., 1985]. Entonces, el plasma denso y caliente,
que asciende por conveccién a la corona, da origen a un incremento de la emisién en

rayos X blandos en forma de bremsstrahlung térmico.

Bajo las hipétesis del pardgrafo anterior, la emisién en rayos X duros, Sxp(t), esta
relacionada al nimero instantdneo de electrones inyectados en el sistema, y por lo tanto
a la potencia dE/dt. Por otro lado, la emisién en rayos X blandos, Sx p(t), se encuentra
vinculada a la energia acumulada F, depositada por los mismos electrones no térmicos

al cabo del tiempo t, por lo que puede establecerse

Sxp(t) x %SXB(t) . (5.4)

Esta expresién, es decir, que la derivada temporal de la curva de luz de rayos X blan-
dos sigue el comportamiento de la curva de luz de rayos X duros, fue observada en muchas
otras fulguraciones [Dennis & Zarro, 1993, McTiernan et al., 1999, Veronig et al., 2002,
Dennis et al., 2003, Veronig et al., 2005, Aschwanden, 2007].

Se calcul6 la derivada temporal del flujo en rayos X blandos observado por el GOES,
en la banda de energia 1.5 — 12 keV y 3 s de resolucién temporal. La sensibilidad del
GOES es mejor que 5 x 1078 W m~2 por lo que se tomé este valor como la incerteza en
la determinacién del flujo en rayos X blandos. De esta forma, puede decirse que la in-
certeza media en la derivada temporal del flujo es mejor que v/2 5x1078/3 Wm=2 57! ~

3x107® W m ~2 s71. En los dos paneles de la Figura 5.5 se muestra el flujo registrado

Noviembre 2007 104 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



Caracterizacién fisica de regiones generadoras de electrones supratérmicos en el Sol

GOES 1.5 — 12 keV

1.5x107*

1.0x107*+

Flujo (W m™?)

5.0x107°—

0“ \H\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\‘H\\\‘\\

11:42 11:44 11:46 11:48 11:50
TU

GOES 1.5 — 12 keV / Derivada temporal

(b)]

1x1076

5x1077

Derivada del Flujo (W m™@ s™')

_5X70_7\7\\‘\\\\\‘\H\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\‘\\\\\ LAI'L"JII\\\‘H\\\‘\;

11:42 11:44 11:46 11:48 11:50
TU

Figura 5.5: a) Flujo de GOES en la banda de energia 1.5 — 12 keV. Los datos correspon-
den al canal 3 y la resolucién temporal es de 3 s. b) Derivada temporal del perfil del

flujo de GOES en la misma banda que en a).

por el GOES en la banda 1.5 — 12 keV y la derivada de este perfil temporal.

La derivada temporal del canal 3 del GOES imita muy bien los perfiles temporales en
radio durante la fase de crecimiento y es coincidente en tiempo, pero la curva presenta
claramente dos maximos diferenciados, mostrando el primero de los picos coincidencia
temporal con la emisién en 15.4 GHz. En un andlisis posterior, se mostrard que el se-

gundo pico en la derivada temporal del perfil del GOES, atn en la fase de crecimiento,
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también se encuentra presente en las frecuencias de radio analizadas, pero durante la
fase de decaimiento. Finalmente, puede observarse que la fase de decaimiento en esta
curva dura mas que las correspondientes a la emisién en radio, y ademas exhibe algunos

episodios del tipo explosivos.

Puede usarse la transformada wavelet (ondiculas, ondeletas u onditas) para comparar
los perfiles temporales. Las transformadas wavelet son muy utiles para discriminar las
diferentes escalas de tiempo en una serie temporal. Representan una senal en términos
de versiones transladadas y dilatadas de una onda finita (denominada wavelet madre).
Todas las transformaciones wavelet pueden ser consideradas formas de representacién en
tiempo-frecuencia y, por tanto, estdn relacionadas con el andlisis arménico. Las trans-
formadas wavelets son un caso particular de filtro de respuesta finita al impulso, siendo
clasificadas en discretas (para la codificacién de senales) y continuas (para el andlisis de
senales). Este tipo de transformadas estd siendo cada vez mds empleado en un amplio

campo de especialidades, a menudo sustituyendo a la transformada de Fourier.

Para realizar un anélisis wavelet de los datos, estos se promediaron con la menor
resolucién temporal del conjunto (3 s). Se aplicé la transformada wavelet implementada
por Torrence & Compo [1998], basada en una wavelet madre Morlet con niimero de onda
6. En la Figura 5.6 cada contorno representa una estructura resuelta por la transformada
con una escala de tiempo caracteristica, indicada en las ordenadas, correspondiente al
instante de tiempo indicado en las abscisas. Puede notarse que para cada una de las
frecuencias el valor minimo de las curvas de nivel graficadas es mucho mayor que la
incerteza en la senal. Se han superpuesto la densidad de flujo en 15.4 GHz (curva roja),
212 GHz (curva verde) y la derivada temporal del flujo medido por GOES (curva negra).
La curva de trazos representa el denominado “cono de influencia”, es decir, el sector del
diagrama donde los contornos no afectan al resultado. Puede observarse que cercano
al tiempo del pico en emisién (~11:44 TU) hay tres grupos de estructuras con escalas
alrededor de los 10 — 20 s. El primero de estos grupos, un poco antes de las 11:44 TU,
es observado en las tres frecuencias sin retardo aparente entre ellos. El segundo grupo,
justo después de las 11:44 TU, esta presente en las tres frecuencias. El ultimo grupo,
~11:44:30 TU, se observa en 15.4 GHz y en la derivada del GOES. En 212 GHz esta
estructura aparece recién luego de las 11:44:40 TU. Otras estructuras con una duracién
mayor se observan también en la escala de 40 s, alrededor de las 11:45:50 TU y de las
11:46:30 TU. En general, las transformadas wavelet son similares para las diferentes
frecuencias, incluyendo la coincidencia en tiempo de los rasgos caracteristicos en las
diferentes escalas. Los perfiles temporales no reflejan esto en un modo mds evidente,

debido a que la importancia relativa de los pulsos es diferente.
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Figura 5.6: Representacién en un grafico bidimensional de la transformada wavelet de la
densidad de flujo en 15.4 GHz y 212 GHz y de la derivada temporal del flujo observado
por GOES en la banda de energia 1.5 — 12 keV. Los niveles con los que se realizaron los
contornos son 1075 y 1077 W m~2 s~ ! para la derivada temporal del GOES; 75 y 750
u.f.s. para la densidad de flujo en 212 GHz; 185 y 1850 u.f.s. para la densidad de flujo
en 15.4 GHz.

5.2.3 Observaciones cromosféricas

Durante el dia del evento el HASTA realizé observaciones en el periodo comprendido
entre las 11:13 TU y las 21:32 TU. A pesar de que el evento fue catalogado como subful-
garacién en Ha, el programa de deteccién automatica de fulguraciones del HASTA fue
oportunamente activado, lo que permitié que el evento fuera registrado en el modo de

fulguracién del instrumento, con una cadencia temporal que oscilé entre 5 s y 12 s.

La regién cromosférica se mostré sin actividad hasta pocos minutos antes del comienzo
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Ha — 11:38:59 TU

Ha — 11:42:16 TU

Ha — 11:43:13 TU

Ha — 11:49:12 TU

Figura 5.7: La evolucién cromosférica como fue observada por el telescopio HASTA. a)
En primer lugar se observé un incremento del brillo de la plage, hacia las 11:39 TU.
b) Aparicién del primer nicleo al este de la plage a las 11:42 TU. c¢) Aparicién de un
segundo nucleo al norte del primero aproximadamente a las 11:43 TU, se distingue una
zona brillante entre los nicleos. d) El incremento de brillo de los niicleos y de la regién

entre ellos hace que se tornen indistinguibles.

del evento. Hacia las 11:39 TU, una regién de la plage de forma semicircular anexo a
la zona de la fulguracién mostré un notorio incremento de su brillo, como se puede ob-
servar en la Figura 5.7(a). Posteriormente, alrededor de las 11:42 TU se hizo visible un
nicleo (véase la Figura 5.7(b)) y aproximadamente luego de un minuto pudo observarse
otro nicleo, desplazado hacia el norte respecto del primero (ver Figura 5.7(c)). Dichos
nucleos, los cuales fueron incrementando paulatinamente su brillo hasta el momento del
comienzo de la fulguracion, aparecieron al este de la plage mencionada. Es remarcable el
hecho de que no se hicieron visibles en las imagenes cromosféricas hasta practicamente el
inicio de la fulguracién. Entre los dos niicleos fue posible también identificar una mancha
brillante, pero més tenue que los nicleos, posiblemente un arco de fulguracién. La regién
continué brillando en Ha por al menos 10 minutos, confundiéndose los dos niicleos con
la mancha entre los mismos hacia las 11:49 TU, como se muestra en la Figura 5.7(d).

Al mismo tiempo que los niicleos comienzan a brillar puede observarse claramente una
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pequefia eyeccién de material cromosférico, aproximadamente a unos 40” al norte del
nucleo mas septentrional. Dada la coincidencia temporal de la eyeccion de este material
con la etapa previa a la fulguracion, es posible que ambos fenémenos tengan un origen

comun, o al menos asociado.

5.2.4 Observaciones fotosféricas y modelo coronal

AR 10691 apareci6 en el limbo solar este el 23 de octubre. La regién estaba formada por
una, polaridad positiva precedente concentrada seguida por una negativa mds dispersa,
como es de esperarse por efecto de la fuerza de Coriolis sobre el plasma en un tubo de
flujo en ascenso a través de la fotésfera [Schrijver & Zwaan, 2000]. AR10691 nace en
una zona, con campo magnético de fondo fundamentalmente positivo. La orientacién de
la polaridad positiva y negativa es la que corresponde al ciclo solar 23 para el hemisferio
norte (es decir se trata de una regién Hale). Al momento de su aparicién va seguida de
otra regioén activa Hale no numerada por la NOAA (ya que no posee manchas), el campo

magnético de ésta es mas débil y se dispersa rapidamente (ver Figura 5.8(a)).

La intensidad del campo de la mancha positiva aumenta a medida que AR10691
transita el disco, mientras que la negativa se dispersa ain mas y se separa de la positiva
(ver Seccién 6.2.3). La Figura 5.8(b) muestra a la regién en su paso por el meridiano
solar central (N13E00). El contorno en esta figura engloba a las polaridades positiva y
negativa de AR10691, el flujo magnético dentro de este contorno estd balanceado y se

ve claramente el campo de fondo positivo.

Hacia el 29 de octubre, la mancha precedente comienza a decaer como se puede obser-
var por la presencia de polaridades menores de signo opuesto que se mueven alejandose de
ella (Figura 5.8(c)). A estas polaridades se les llama “moving magnetic features” [MMFs,
Harvey y Harvey, 1973]. Se cree que los MMFs representan el flujo que es removido del
tubo de flujo principal (la mancha a nivel fotosférico) durante su decaimiento. Este
flujo es barrido hacia afuera de la mancha por el campo de velocidades supergranular.
La naturaleza bipolar de los MMF's es todavia un enigma, ésta se atribuye a la presen-
cia de torsién en el flujo removido. Algunas de las porciones del flujo retorcido podrian
emerger y formar varios bipolos [Zhang et al., 1992] o MMFs. El campo magnético nega-
tivo de estos bipolos (en el caso de una mancha positiva) termina luego canceldndose
por reconexién con el campo positivo del entorno o el campo del borde de la celda su-

pergranular que rodea a la mancha.

Sin embargo, uno de estos bipolos no contituye un MMF sino que se trata de un nuevo
bipolo emergente al frente de la mancha precedente (ver flechas en la Figura 5.8(c)), como
resulta evidente al comparar las figuras 5.8(c) a 5.8(f).

Las polaridades de este bipolo estdn invertidas respecto de la orientacion del bipolo
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25/10/2004 — 03:12 TU

30/10/2004 — 19:12 TU

Figura 5.8: Evolucién fotosférica
de la regi6n activa AR 10691. a)
La polaridad precedente positiva
es concentrada mientras que la
siguiente negativa es dispersa. b)
Paso de AR 10691 por el meri-
diano central. EIl contorno de-
fine la zona de balance de flujo
magnético. c) Decaimiento de la
mancha precedente y aparicién de
MMFs. Las flechas muestran la
emergencia de un bipolo. d) a f)
Evoluciéon del bipolo emergente.
Su polaridad se encuentra inver-
tida respecto de la polaridad prin-
cipal de AR 10691. La polaridad
negativa del bipolo se desplaza
hacia el sur y la positiva se elonga
sobre ella, como seria de esperarse
de un tubo de flujo con torsién

izquierda de su eje.
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EIT — MDI 30/10/2004 — 11:36:42 UT
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Figura 5.9: Panel superior: Superposicién de una imagen del EIT con contornos del mag-
netograma del MDI (£100 G y 500 G), los valores positivos (negativos) estdn dibujados
con lineas blancas (negras). Pueden verse algunos arcos coronales. Las unidades en los
dos ejes son segundos de arco. Panel inferior: Modelo del campo magnético coronal con
contornos del MDI (£100 G, 500 G y 1000 G). Se muestran algunas lineas de campo

siguiendo la forma de los arcos mostrados por el EIT. Las unidades de los ejes son Mm.
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principal de AR 10691. La polaridad positiva se une a la mancha precedente, también
positiva, y la negativa se cancela parcialmente con ella. La evolucidén que se muestra en
las figuras 5.8(d) a 5.8(f), la polaridad negativa se desplaza hacia el sur y la positiva
se elonga por encima de ella, parece indicar que se trata de un tubo de flujo cuyo eje
presenta una torsién izquierda (tiene un “kink” izquierdo) (ver referencias y una expli-

cacién més extensa en la Seccién 6.2.3).

Tomando como condicién de contorno en la fotésfera el magnetograma mas cercano
al inicio de la fulguracién, se ha modelado el campo magnético coronal de AR10691.
El modelo usado es libre de fuerzas lineal, como en todos los capitulos de esta tesis.
El pardmetro libre del modelo («) se ha elegido de manera tal que la lineas del campo
calculado sigan la forma de los arcos coronales observados por el EIT (imagen superior
en la Figura 5.9). El procedimiento seguido para calcular el valor de « se detalla en la
Seccién 4.3.1. La Figura 5.9 (inferior) muestra un conjunto de lineas de campo calculadas
cona=-3x10"2 Mm !ycona=-9x103 Mm !. Segin las reglas de helicidad
magnética para cada hemisferio (ver el trabajo de revisién de Pevtsov y Balasubrama-
niam, 2003), cuya validez estd en el orden del 70% al 80%, la helicidad magnética de
las concentraciones de flujo magnético del hemisferio norte solar es negativa y la del
hemisferio sur es positiva, con lo cual AR10691 seguiria estas reglas. Cabe senalar que

lo mismo sucede para todas las regiones analizadas en esta tesis.

Dado que en este caso particular no se poseen datos suficientes en radio como para
hacer un andlisis espectral detallado ni para determinar la frecuencia de turnover, el
estudio de la conectividad particular de la zona de emisién en microondas no aporta
ningun tipo de informacién adicional. Sdélo se senala que el valor del campo magnético,
y el angulo que éste forma con la direccién de la visual, a lo largo de las lineas de campo
que conectan los nucleos en Ha, estd de acuerdo con los valoresusados para las dos

soluciones espectrales propuestas en este capitulo.

5.3 Fase impulsiva

El panel izquierdo de la Figura 5.10 muestra la evoluciéon temporal de la emisién
en 2.695 y 15.4 GHz en la parte superior, junto con la evolucién temporal del indice
espectral de la parte épticamente gruesa del espectro. Este indice se determina a par-
tir de las densidades de flujo en 2.695, 4.995, 8.8 y 15.4 GHz. El indice es menor que
1 durante todo el intervalo que dura la fase impulsiva. De los cédlculos de la emisién
girosincrotrénica de una fuente homogénea [Robinson & Melrose, 1984, Dulk, 1985] se
encuentra que el indice espectral de la parte épticamente gruesa (agg) de un espectro
girosincrotrénico toma valores entre 2.5 y 2.9, independientemente del valor del indice
electrénico (6), es decir, de la distribucién energética del haz de electrones acelerados.

A partir de estos resultados puede inferirse la inhomogeneidad de la fuente emisora.
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Figura 5.10: Panel izquierdo: Perfiles temporales con resolucién temporal de 1 s de
las densidades de flujo en 2.695 y 15.4 GHz obtenidos de las observaciones del RSTN
(arriba) y evolucién temporal del indice espectral agpg de la parte épticamente gruesa
del espectro obtenida de las densidades de flujo en 2.695, 4.995, 8.8 y 15.4 GHz (debajo).
Panel derecho: Perfiles temporales con resolucion temporal de 40 ms de las densidades
de flujo en 212 y 405 GHz obtenidos de las observaciones del SST (arriba) y evolucién
temporal del indice espectral agp de la parte 6pticamente delgada del espectro obtenida
de las densidades de flujo en 212 y 405 GHz (debajo).

En el panel derecho se muestra la evolucién temporal de la densidad de flujo en 212 y
405 GHz durante la fase impulsiva (arriba). La parte inferior de este panel corresponde
a la evolucién temporal del indice espectral de la parte épticamente fina del espectro, de-
ducida a partir de sélo dos frecuencias (las del SST), las tinicas que son épticamente finas
en los datos analizados. Durante la parte central de la fase impulsiva (entre las lineas de
trazos en el panel derecho de la Figura 5.10), el indice es pricticamente constante, con
transiciones graduales al comienzo y al final. Por lo tanto puede caracterizarse el lapso
de tiempo correspondiente al pico con una tnica poblacién de electrones. De acuerdo a

Dulk [1985], puede estimarse el indice electrénico § ~ 3.
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La baja resolucién espectral del conjunto de datos estudiados en radio no permite
obtener un 1inico ajuste tedrico del espectro; es decir, diferentes conjuntos de pardmetros
(intensidad de campo magnético, dngulo de visién, tamano de la fuente, limites inferiores
y superiores de la distribucién de energia electrénica, etc.) dan resultados similares para
la regién Opticamente fina. La parte Opticamente gruesa nunca es ajustada en forma
apropiada por los modelos tedricos, un resultado que es esperable cuando se presenta

una fuente inhomogénea.

En la Figura 5.11 se muestran como ejemplo 2 ajustes del espectro observado con
dos conjuntos de pardmetros disimiles. En la Figura 5.11(a) se muestra el ajuste 1, para
el cual se consideré una fuente de 14” de didmetro, una profundidad de 8.7 x 107 cm,
una, intensidad de campo magnético de 700 G, una energia inferior y superior de corte
de 30 keV y 15 MeV, respectivamente, un indice electrénico ¢ = 3.35, una densidad del

3

haz de electrones acelerados de 8 x 108 cm—3, un dngulo de 45° entre la linea de la visual

y el campo magnético y un pardmetro de Razin ag = 1.5.

Por otro lado, en la Figura 5.11(b) se muestra el ajuste 2, obtenido con una fuente
de 25” de didmetro y 5 x 107 ¢cm de profundidad, una intensidad de campo de 170 G,
una, energia electrénica de corte de 120 keV y 8 MeV, un indice electrénico § = 4, una

densidad de los electrones acelerados de 3 x 108 cm—3

, un dngulo de 80° entre el campo
magnético y la linea de la visual y un pardmetro de Razin ar = 0.3. En el dltimo ajuste
también se tuvo en cuenta la emisién y absorcién por bremsstrahlung térmico. Al definir
el pardmetro de Razin en cierta forma se estd fijando la densidad del medio, de acuerdo

a la Ecuacién (2.35).

De la comparacién de las figuras 5.11(a) y 5.11(b), se puede ver que si bien los pun-
tos del espectro ajustados son practicamente los mismos en los dos casos, en el ajuste
1 la frecuencia del maximo se encuentra en torno a los 30 GHz, y la densidad de flujo
correspondiente es del orden de 16000 u.f.s., mientras que para el ajuste 2 los valores
del pico son, aproximadamente, 60 GHz y 6000 u.f.s. A partir de estos dos ajustes y de
otros mas que se realizaron, pero que no se muestran en este trabajo, se determiné un
rango de valores posibles para el ntimero de electrones acelerados, el cual serd tenido en

cuenta en la Seccién 5.5.

5.4 Fase gradual

Se observa claramente una fase gradual en 212 GHz (ver el panel izquierdo de la
Figura 5.12). En frecuencias més bajas se ven, luego de la parte impulsiva del evento,
nuevos episodios de emision explosiva, posiblemente originados por giroemisién. La

Figura 5.12 muestra la densidad de flujo en 15.4 GHz arbitrariamente desplazada 300
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Figura 5.11: Ajuste tedrico del espectro considerando dos conjuntos distintos de
pardametros (ver texto). La baja resolucién espectral y la imposibilidad de ajustar la
parte 6pticamente gruesa del espectro hace que muchos conjuntos de parametros lleven

a ajustes similares.
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Figura 5.12: Panel izquierdo: La fase gradual en 212 GHz. Después de la fulguracién

(~11:45:30 TU), se observa un incremento gradual del flujo en 212 GHz hasta aproxi-

madamente las 11:51:30 TU. Se observan durante esta fase algunos episodios explosivos.

En contraste, luego de las 11:45:30 TU, el flujo en microondas, representado aqui por

la emisién en 15.4 GHz desplazada 300 u.f.s. (linea de trazos), muestra una segunda

componente explosiva con muchos pulsos. El pulso més intenso también se observa en

212 GHz. A lo largo del intervalo A se integré la densidad de flujo en las diferentes

frecuencias para obtener un espectro. La linea continua gruesa representa la emisién

esperada por bremsstrahlung térmico de una fuente homogénea. Panel superior dere-
cho: Espectro de la densidad de flujo durante el intervalo 11:48 — 11:49 TU. La curva

solida representa la emisién esperada de una fuente isotérmica por bremstrahlung. Panel

inferior derecho: Una imagen en rayos X blandos tomada por el SXI de la regién de

la fulguracién justo antes del maximo de la fulguracién. Los contornos representan los

niveles de emisién de la fuente térmica. El circulo corresponde al modelo de emisién

bremsstrahlung por una fuente isotérmica.

Noviembre 2007 116

Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



Caracterizacién fisica de regiones generadoras de electrones supratérmicos en el Sol

u.f.s. en el sentido vertical, con la intencién de hacer més claro el grifico. Los episodios
explosivos son sumamente evidentes en esta figura. El pulso mdis intenso en 15.4 GHz
también se observa en 212 GHz (indicado con una flecha en la Figura 5.12). Las
variaciones en la atenuacién atmosférica y/o emisién son relativamente mds intensas
en 405 GHz que en 212 GHz, y por lo tanto estas variaciones modulan el fondo, ha-

ciendo mis dificultosa la observacion de la emision free-free o bremsstrahlung.

Antes de seguir con el andlisis de los datos, es importante recordar algunos detalles
de la emisién bremsstrahlung en un plasma ionizado como el de la corona solar. La
emisién bremsstrahlung o free-free es la debida a electrones individuales los cuales son
deflectados en un campo coulombiano de iones. El proceso inverso, llamado absorciéon
free-free, ocurre cuando los electrones comienzan a oscilar en resonancia con el campo
eléctrico de una onda y, ulteriormente, las colisiones electrén-ién destruyen la oscilacién.

Esto disminuye la energia de la onda y calienta el plasma.

En un plasma cada particula interactua en forma apreciable con las particulas den-
tro de una esfera cuyo radio es del orden de la longitud de Debye Ap centrada en
la particula en cuestién. Dicha esfera, conocida como esfera de Debye, contiene Np =
1.72x109T3/2n~1/2 particulas; considerando condiciones coronales tipicas, resulta Np ~
10'3. La condicién Np > 1 es la que caracteriza cuantitativamente a un plasma, porque
le otorga su dindmica particular al tener un gran ntimero de particulas interactuando
simultdneamente a través de la fuerza eléctrica. Esta interaccién simultdnea de un
electréon con Np particulas genera desviaciones de su trayectoria que se consideran como
colisiones. Puede demostrarse que para la generacién de ondas de radio, las numerosas
colisiones de poca desviacién, debidas a encuentros distantes de electrones con iones, son
mucho més importantes que los relativamente raros encuentros de corta distancia que
provocan grandes deflecciones. La emisividad promedio de los electrones en un plasma se
calcula comenzando con la energia radiada por un electrén de velocidad v pasando a una
distancia d de un i6n de carga Z; y luego multiplicando por la tasa de tales encuentros
e integrando sobre d y v. Como se considera el caso de bremsstrahlung térmico, la dis-
tribucién de velocidades es Maxwelliana, por lo que v = \/kgT/m.. Convencionalmente
se introduce una cantidad denominada factor de Gaunt, G(T,w), que es proporcional a
log(dmaz/dmin), donde dpaz ¥ dmin son los pardmetros de impacto méximo y minimo,
respectivamente. Como las colisiones a una dada distancia d sélo dan emisién en fre-
cuencias w < v/d, se tiene dpgy = v/w. El pardmetro de impacto minimo difiere de
acuerdo a la energia promedio de los electrones. Para electrones de baja energia, d,i,
es aproximadamente la distancia para la cual los electrones sufren una defleccién de 90°,

luego

a(1,v) = Log (k)"

1/2 '
™ FﬁuZime/ e2

donde I' =~ 1.781 es la constante de Euler. Para electrones de alta energia, d;, esta
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relacionada con la longitud de onda de de Broglie y el factor de Gaunt es

2kpT
G(T,V)z?bg( ]Zi )

A altas frecuencias donde hv 2 kgT (por ejemplo, en el rango de los rayos X), las formas
anteriores para el factor de Gaunt no pueden aplicarse, debiendo ser reemplazadas por
los célculos cudnticos apropiados. El coeficiente de absorcién para electrones térmicos,

incluyendo los factores de arriba, resulta

Vp 2 47TZ niet o« N
v N Z 30\/7 1/2 (kpT)3/2 \/_G(T’ v) ~

18.2 4+ logT3? —logr T <2 x10° K

- Z ;
VAR TP
27T3/2 - v )

24.54+1logT —logr T >2x10°K

~9.78x1073

donde n; representa la densidad de iones del medio y n. la de electrones. La densidad

de flujo F, estd relacionada con el coeficiente de absorcién por medio de la ecuaciéon

2kpTV? ok H
FVZT(l—e” )Q ) (55)

donde H es la profundidad de la fuente y Q el dngulo sdlido subtendido por la misma.
Para muchos propésitos puede considerarse una expresiéon mads 1til para el coeficiente
de absorcién, asumiendo un plasma de hidrégeno—helio totalmente ionizado, y tomando
valores tipicos T ~ 10° K y v ~ 10° Hz para el término logaritmico, se tiene [Dulk, 1985]

0.2n2 -1

Ry = W cm . (5.6)

Para probar la hipétesis de emisién por bremsstrahlung térmico se ha modelado la
emision observada como una fuente homogénea e isotérmica. Se integraron las densi-
dades de flujo, correspondientes a las diferentes frecuencias, en el intervalo de 1 minuto
de duracién mostrado en el panel izquierdo de la Figura 5.12 con la etiqueta “A”. A
partir de estos flujos integrados se obtuvo el espectro de la fase gradual. No se ha tratado
de substraer la contribucién de algiin otro mecanismo de emisién, como girosincrotrén,
por lo que para asegurar resultados ajustados realmente a una emisién free-free se ha
elegido un intervalo para la integracién que no parece mostrar giroemision significativa.
Para determinar el tamano aproximado de la fuente emisora se ha usado una imagen
del Solar X-ray Imager [GOES/SXI, Hill et al., 2005, Pizzo et al., 2005], considerando
el drea emisora como la que emite hasta por debajo del 30% del méximo (ver el panel
inferior derecho de la Figura 5.12). Esto lleva a un tamafio de fuente del orden de 40”.
La medida de emisién y la temperatura de la fuente se determinan usando el modelo
CHIANTT [Dere et al., 1997, Young et al., 1998] que considera abundancias coronales y
la respuesta de los detectores del GOES. Se ajusté la emision esperada a los datos ob-

servados teniendo como pardmetros libres el tamano de la fuente y la profundidad de la
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misma.

En el régimen dpticamente grueso se tiene que la profundidad éptica 7, es mucho
mayor que la unidad, es decir 7, = K, H > 1. Entonces en la Ecuacién (5.5) se puede
despreciar el término exponencial, resultando

2kpTv?Q

Fym(—>5— , (5.7)

donde se ha incorporado el parametro ¢ el cual se incluyé para realizar el ajuste espec-
tral. Por otro lado, ademéds de ajustar el espectro, se debe ajustar el perfil temporal
de la emision gradual en 212 GHz simultdneamente. El mejor ajuste se obtuvo con una
fuente de 28”, una profundidad de 8.4 x 10 cm y un factor ( = 7.5. Este factor es el
valor por el cual hay que multiplicar a T2, si se quiere explicar el espectro observado
de la fuente de microondas. En el panel superior derecho de la Figura 5.12 se puede
ver el ajuste del espectro, mientras que en el panel izquierdo la linea continua gruesa

representa el ajuste para el perfil temporal de la fase gradual en 212 GHz.

Para el régimen 6pticamente delgado se tiene una profundidad éptica mucho menor
a la unidad, es decir 7, = K, H < 1. Es un sencillo ejercicio, que puede realizarse en
este momento, el verificar que la emisiéon submilimétrica efectivamente es opticmente
delgada. En condiciones de la corona solar se tiene 7' =~ 10% K, n, ~ 10 cm™3 y la
profundidad tipica de una fuente emisora que es del orden de 108 ¢cm. Entonces, en

virtud de la Ecuacién (5.6) se tiene

0.2 x (10'9)2
106 x (2.12 x 1011)2

kyH = ~ 4.4 x107*
En este caso, un desarrollo a primer orden para la exponencial de la Ecuacién (5.5)
es una muy buena aproximacién y, utilizando la Ecuacién (5.6) para el coeficiente de

absorcidn, se obtiene la siguiente expresion para la densidad de flujo

VT

donde EM= n2V es la medida de emisién, V el volumen de la fuente y L, es la distancia

F,=(

2kpTV? 0.2n2HQ 0.4k (EM
BV Zel o B( ) , (5.8)

2 ern S arz

Sol-Tierra. A partir de esta ecuacién puede inferirse que el cociente EM/ VT debe ser un
factor 7.5 mayor para explicar tanto el espectro observado, asi como el perfil temporal
de la emisién en 212 GHz. Entonces, o la medida de emision es mayor, o la temperatura
de la fuente es menor (en contraposicién a lo deducido de la emisién épticamente gruesa)

o las dos cosas ocurren simultaneamente.

De la observacién de los dos regimenes, el épticamente grueso y el 6pticamente del-
gado, puede concluirse que la fuente no es homdgenea ni es isotérmica. A favor de la

inhomogeneidad de la fuente también puede sumarse el argumento de la imposibilidad
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de ajustar una curva girosincrotrénica en la parte opticamente gruesa del espectro ob-
servado en el pico de la fase impulsiva. Estos resultados son similares a los obtenidos por
Liithi et al [2004b], en longitudes de onda submilimétricas y por Chertok et al. [1995] y
Sui et al. [2005] en microondas, aunque en estos ultimos casos la discrepancia entre la
emisién observada y la calculada, considerando emisién bremsstrahlung de una poblacién
térmica de electrones, fue explicada por medio de otro argumento (ver Conclusiones del

presente capitulo).

5.5 Aceleracion de particulas

Siguiendo los lineamentos de la Seccién 4.4, se estiman la tasa de calentamiento del
plasma, a partir de las observaciones del GOES, y la tasa de aceleracién electrénica, de

las observaciones del SST.

La evolucién del flujo en rayos X blandos con resoluciéon temporal de 3 s para los

canales con los rangos de energia 1.6 — 12 keV y 3 — 25 keV se pueden ver en la Figura 5.13.

1.4x107* \

1-8 A

1.2x107*

1.0x107*

8.0x107°

6.0x107°

Flujo GOES [W,/m?]

4.0x107°

2.0x107°

0 I I
11:20 11:30 11:40 11:50 712:00 12:10 12:20
TU

Figura 5.13: Perfil temporal del flujo en rayos X blandos medido por el GOES en un
intervalo de tiempo que incluye al evento. Las curvas corresponden a las bandas de
energia de 1.6 — 12 keV (1 -8 A) y 3 - 25 keV (0.5 - 4 A).

A partir del flujo en las dos bandas de energia se obtuvieron la medida de emisién
y la temperatura del plasma emisor, como ya fue comentado, para el estudio de la fase
gradual. Los graficos correspondientes a la evolucién de estas magnitudes se muestran
en la Figura 5.14(a) (temperatura) y 5.14(b) (medida de emisién). El perfil temporal de

la temperatura muestra una forma mucho més irregular que el de la medida de emisién;
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ademds de que la curva de temperatura comienza a crecer unos 8 minutos antes de que

lo haga la medida de emisién.

25
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Temperatura [10° K]
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Medida de Emision [10¥ cm™]

0 | |

11:20 11:30 11:40 11:50 12:00 12:10 12:20
TU

Figura 5.14: La temperatura (a) y la medida de emisién (b), derivados de los datos de

rayos X blandos del GOES bajo la suposicién de que el plasma es isotérmico.

De acuerdo a lo expresado en la Ecuacién (4.1), el producto de la medida de emisién
por la temperatura y kg corresponde a la energia total en el plasma por la densidad de
particulas. En la Figura 5.15 se muestra la evoluciéon temporal de esta magnitud. La

energia total mdxima para el plasma emisor de rayos X blandos (nV kgT) se alcanza

3

alrededor de las 11:47 TU. Si se supone que la densidad del plasma es n = 10'% cm—3,

el valor de esta energia es de aproximadamente 1.5 x 103! erg.
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Figura 5.15: Evolucién temporal del producto de la energia térmica en el plasma por la
densidad del mismo, EM kgT = n?V kgT.
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Figura 5.16: Derivada temporal de n?V kgT durante un periodo de tiempo alrededor de
la fase impulsiva de la fulguracién. Esta es una cantidad asociada con la tasa a la cual

se deposita energia en el plasma emisor de rayos X blandos.
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Figura 5.17: El grafico muestra el cociente de la tasa de aceleracién electrénica y la tasa
de deposicién de energia en funcién de x = ve /vy, €l cociente de las velocidades térmica

y de deriva.

La energia depositada en el plasma se puede cuantificar por la derivada respecto del

tiempo de n?V kpT. La evolucién de esta tasa de deposicién se ilustra en la Figura 5.16.

En el capitulo anterior se encontrd una relacion entre la tasa de aceleracién electionica
y la tasa de calentamiento del plasma. Esta relacién es funcién de la temperatura y del
cociente entre la velocidad térmica de los electrones y la velocidad de deriva, ve/v4, v estd
dada por la Ecuacién (4.4). En el evento que se considera en este capitulo no fue posible
realizar un Unico ajuste espectral que reprodujera las observaciones; como se explicé en
el apartado 5.2.4 distintos conjuntos de los parametros de la emisién girosincrotronica
ajustan en forma similar la parte épticamente fina del espectro, mientras que la parte
Opticamente gruesa no logra ser ajustada. Por otro lado, debido la baja resolucién
espectral de los datos no fue posible encontrar el turnover, lo que permitiria acotar
el rango de valores de los parametros del ajuste. Todo esto hace que no sea posible
encontrar un unico valor para la cantidad de electrones acelerados, si no que se encuentra

un rango de valores posibles para esta cantidad
5% 10% < N < 8.4 x 10%°

Este es un rango bastante acotado y teniendo en cuenta el grado de precisién con el

que se ha trabajado puede seguirse el an4lisis tomando el promedio, N =~ 7 x 10%>. En-
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tonces, considerando que la fase impulsiva tiene una duracién de aproximadamente 90 s,

se puede estimar para la tasa de aceleracién electrénica el valor N ~ 7.5 x 1033 s—1.

Adoptando una densidad ambiente n = 10'° cm™3, la Figura 5.16 muestra que
para la fase impulsiva de la fulguracion la tasa media de deposicién de energia es Q@ =
9 x 10%% erg/s. Tomando la temperatura de 2.5 x 107 K y, al igual que en el capitulo
anterior, dejando que la densidad del plasma pueda tomar valores entre 10'° y 10'? cm—3

se obtiene un rango de valores posibles para el cociente ve /vy
13 < wefvg <28

a partir de un andlisis de la Figura 5.17. Entonces, teniendo en cuenta que ve/vg =
Ep/E, la emisién de la fulguracién puede ser generada por la aceleracién debida a un

campo eléctrico sub-Dreicer.

Dado que no se ha podido realizar un ajuste del espectro en radio, no es posible
obtener todas las restricciones a los pardmetros fisicos de la zona de aceleraciéon, como
se ha mostrado en el Capitulo 4. La imposibilidad de fijar la intensidad del campo
magnético impide acotar tanto el nimero de hojas de corriente, en el caso de considerar
resistividad clasica, asi como las dimensiones fisicas de la regién de aceleracién. Por
ultimo, teniendo en cuenta el rango de valores que se obtuvo para el cociente ve /vy, €s

inmediato concluir que 13 < (v./v.)? < 28, y a partir de esto

14 keV < W, < 30 keV

5.6 Discusién y conclusiones

En este capitulo se estudio la fulguracion del 30 de octubre de 2004; en particular, se
estudiaron en forma separada la fase impulsiva y la fase gradual. El analisis en multiples
longitudes de onda incluy6 datos en radio, rayos X blandos, imigenes en el extremo

ultravioleta y en Ha, y magnetogramas fotosféricos.

La cobertura en el rango de radio abarcé desde 1.4 GHz hasta 405 GHz, pero con un
vacio observacional importante entre 15.4 GHz y 212 GHz. Sumado a la baja resolucién
espectral de los datos en radio se tuvo la complicacién adicional de que, a partir de las
observaciones disponibles, no pudo determinarse la frecuencia de turnover. En 212 GHz
el evento mostré dos fases distintas: la impulsiva y la gradual. En microondas parece
haber una segunda fase impulsiva que en longitudes de onda submilimétricas es apenas

observada.

Se encontré que el indice espectral opticamente delgado agp es casi constante du-

rante la parte central de la fase impulsiva, luego de lo cual presenta un endurecimiento,
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es decir, una tendencia a disminuir su valor. Una transicién de emisién girosincrotrénica
a emision free-free, que en el régimen épticamente delgado tiene un indice casi nulo,
podria explicar el cambio observado en agp. La imposibilidad de realizar un ajuste de
la parte Opticamente gruesa del espectro durante la fase impulsiva condujo a la con-

clusién de inhomogeneidad de la fuente.

La fase gradual observada en 212 GHz puede ser explicada por bremsstrahlung de
una, fuente térmica. Como argumentos en favor de esta hipétesis debe mencionarse la
marcada similaridad entre la evolucién temporal de la emisién calculada, suponiendo
una fuente isotérmica de emisién bremsstrahlung (donde la temperatura y la medida de
emision fueron deducidas de los datos en rayos X blandos), y el perfil temporal de la densi-
dad de flujo en 212 GHz. Sin embargo, la emisién inferida de los datos en rayos X blandos
debe ser multiplicada por un factor 7 para reproducir las observaciones en 212 GHz. En el
presente trabajo se mostré que el cociente EM/ V/T debia ser mayor, por lo que la tempe-
ratura del plasma debia ser menor que la obtenida con los datos del GOES y/o la medida
de emisién debia ser mayor. Por otro lado, para ajustar las observaciones en microondas
debe tenerse un mayor valor para el producto T2, lo que implica que la temperatura y/o
el tamano de fuente son mayores. La incompatibilidad de ambas propuestas hizo concluir
la imposibilidad de considerar una fuente isotérmica. La falta de acuerdo entre la emisién
por bremsstrahlung térmico en radio, inferida de los datos del GOES, y las observa-
ciones en microondas-submilimétrico, ha sido senalada anteriormente por varios autores
[Chertok et al., 1995, Pohjolainen et al., 2002, Liithi et al., 2004b, Sui et al., 2005], los
que han dado diferentes interpretaciones al hecho. Chertok et al. [1995], observaron que
espectros del tipo plano en microondas, debido a emisién de bremsstrahlung térmico de
una fuente épticamente delgada, requieren medidas de emisidon que exceden por alrede-
dor de un orden de magnitud el valor obtenido a partir de observaciones en rayos X
blandos. Estos autores concluyen que si las explosiones en microondas que exhiben un
espectro plano son debidas a bremsstrahlung en el plasma producto de la evaporacién
cromosférica, la principal contribucién a esta radiacién no puede provenir tnicamente
del plasma caliente en el que se generan los rayos X (con densidad nx y temperatura
Tx ~ 107), sino de un plasma més denso y frio con temperatura T' < T’x, no detectable
en rayos X blandos. Este proveeria una medida de emisién mayor capaz de explicar la ra-
diacién observada en microondas. El espectro observado en el presente trabajo podria ser
incluido en esta categoria, pero la baja resolucién espectral no permite ser terminantes
con respecto a esto. Pohjolainen et al. [2002] proponen la existencia de dos fuentes
para lograr el ajuste espectral, una denominada “fuente compacta no térmica” (CNTS,
por compact non-thermal source) y otra llamada “fuente térmica extendida” (ExTS, por
extended thermal source). La CNTS tiene extensiones verticales del orden de 8 x 108 cm,
lo que corresponde al didmetro de arcos de fulguracién tipicos, temperaturas 7' ~ 107 K
y densidad electrénica del medio n, =~ 10'° cm™. La ExTS estd caracterizada princi-

palmente por extensiones verticales mayores, del orden de 2 x 10° cm y una temperatura
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menor, T < 5 x 10° K, junto con una densidad electrénica incrementada respecto de
la CNTS, ne ~ 5 x 10!' cm3. Para explicar la existencia de estas fuentes se invoca
nuevamente el proceso de evaporacién cromosférica. En cierta forma, la propuesta de
Pohjolainen et al. [2002] de dos fuentes con diferentes densidades y temperaturas es una
suerte de discretizacién de la propuesta de fuente inhomogénea y no isotérmica. Luthi
et al. [2004b] apuntan que la estimacién de la densidad de flujo en radio a partir de
las observaciones del GOES supone un plasma de temperatura tnica, y que es casi una
certeza que esto no se ajusta a la realidad para el plasma de fulguracién en la corona. La
emision en rayos X blandos se incrementa con la temperatura del plasma, mientras que la
emision épticamente delgada en radio disminuye; entonces las observaciones en radio son
més sensibles al material frio que las observaciones en rayos X blandos. Cualquier canti-
dad significativa de plasma de baja temperatura podria producir ficilmente una emisién
mayor en el rango milimétrico-submilimétrico que el predicho por las observaciones del
GOES. Estos autores ademads explican que si bien ambas emisiones, en rayos X blandos
y en radio, son térmicas y parecen tener una fuente comin, esto ultimo evidenciado
por la idéntica forma del perfil temporal medido y esperado, sin embargo no provienen
de la misma poblacién de electrones térmicos. Los rayos X blandos podrian originarse
en un nucleo central caliente mientras que la emisién milimétrica-submilimétrica podria
hacerlo en un plasma m4s frio en una regién mayor rodeando a la fuente de rayos X blan-
dos. Para apoyar esta idea los autores muestran que el tamano observado de la fuente
en radio, estimado a partir de mapas solares, es mayor que el observado para la fuente
en las imagenes en rayos X blandos. Aunque la posibilidad de que la fuente observada
no fuera isotérmica ni homogénea es perfectamente razonable, esta afirmacién trae algu-
nas consecuencias en relacién al espectro observado en la fase gradual. Se ha mostrado
que este espectro puede ser ajustado en forma bastante apropiada por la curva tedrica
correspondiente a emisién bremsstrahlung de una fuente isotérmica, de no tenerse una
fuente de estas caracteristicas la emision es afectada en forma diferencial, dependiendo
de la frecuencia; concretamente, la parte épticamente delgada y épticamente gruesa del
espectro son afectadas en forma totalmente diferente al considerarse una fuente inho-
mogénea. Por lo tanto, al pasar de considerar una fuente homogénea a una inhomogénea,
el cambio en las curvas espectrales no puede reducirse a un simple cambio de escala en los
valores de la densidad de flujo, el cual pueda realizarse con un tnico factor (el factor de
ajuste, tomado como pardmetro libre, que se ha utilizado en este trabajo) independiente
de la frecuencia. Entonces, de tenerse una fuente no isotérmica y no homogénea, deberia
concluirse que el buen ajuste espectral logrado durante la fase gradual es accidental o

fruto de la casualidad.

Finalmente, se lograron acotar algunos valores de los pardmetros vinculados con la
region de aceleracién de particulas. De las observaciones del GOES se obtuvo una tasa
media de deposicion de energia. Al no poder realizarse un ajuste espectral uinico, no fue

posible determinar el niimero de electrones acelerados que explicara la emisién en radio,
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si no sélo determinar un rango de valores posibles. Con esto fue posible acotar el valor
del cociente de la velocidad térmica del plasma y la velocidad de deriva inducida por el
campo eléctrico continuo. El rango de valores para el cociente de velocidades resultante
de dicha acotacién se encuadra dentro de los valores a los que responden las hipétesis
del modelo de aceleracién-calentamiento considerado. También pudo determinarse la
velocidad critica a partir de la cual los electrones son acelerados, encontrandose que esta
velocidad se ajusta perfectamente a los valores de energia tipicamente considerados como
energias inferiores de corte cuando se propone como mecanismo de emisién la emisién
girosincrotronica de una poblacién no térmica de electrones, es decir energias de unas

pocas decenas de keV.
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Capitulo 6

Fulguracion del 20 de diciembre
de 2002

Usando observaciones de los radiotelescopios solares en ondas submilimétricas (SST
y el Koln Observatory for Submillimeter and Millimeter Astronomy, o KOSMA), se
encontré una segunda componente espectral a altas frecuencias que llevé a definir la
categoria de explosiones THz. En todos los casos analizados hasta el presente, los even-
tos fueron clasificados como fulguraciones del tipo X y la intensidad de la componente

THz observada crece con la frecuencia.

En este capitulo se analiza una fulguracién clasificada como M, ésta muestra una com-
ponente en el rango submilimétrico diferente de la clisica que se observa en microondas.
La fulguracién ocurrié en la regién activa NOAA 10226 (S26 W32) comenzando alrede-
dor de las 13:15 TU con una intensidad maxima M 6.8 en rayos X blandos. Se observaron
dos explosiones en radio, ambas con una duracién de unos dos minutos y separadas por

un intervalo de alrededor de cuatro minutos.

En el andlisis se utilizaron la densidad de flujo submilimétrica registrada por el SST,
junto con observaciones en el rango de las microondas obtenidas por telescopios solares
de patrullaje. Para caracterizar la regién de la fulguracion se usaron imagenes en Ha del
HASTA y en el extremo ultravioleta del EIT. Se estudi6 la evolucién magnética de la
region y su topologia usando los magnetogramas del MDI y, a partir de esto, se restringio

el espacio solucién de los posibles mecanismos de emision.

6.1 Introduccion

La primera explosién solar en radio catalogada como THz fue la correspondiente al
gran evento del 4 de noviembre de 2003 [Kaufmann et al., 2004], la mayor fulguracién
solar observada hasta el momento. Junto con la clasica componente de microondas de

la fase impulsiva se identificé una segunda componente entre 212 GHz y 405 GHz con la
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caracteristica particular de que el flujo es mayor en 405 GHz que en 212 GHz, por lo que
la emisién es Opticamente gruesa, contrariamente a lo esperado a estas altas frecuen-
cias. Los perfiles temporales de la emisién submilimétrica coinciden con la emisién a
frecuencias mds bajas, pero estin mejor correlacionados con la emisién en rayos X duros
y 7, indicando que el origen de la radiacién submilimétrica estd asociado a particulas
cargadas de muy alta energia. Liithi et al. [2004a] reportaron la observacién de una ful-
guracién THz con datos del radiotelescopio solar de 3 m KOSMA, que tiene un arreglo
focal de receptores de haces multiples en 230 GHz y 345 GHz. Estos autores encontraron
un espectro creciente entre las dos frecuencias mencionadas, durante la fase gradual de
la fulguracién. El tamano de la fuente pudo estimarse en 60”. Recientemente, han
sido dados a conocer dos eventos THz nuevos, el evento del 2 de noviembre de 2003
[Silva et al., 2007] y el del 6 de diciembre de 2006 [Kaufmann et al., 2007].

La caracteristica comun de estos eventos es que todos fueron calificados como X en
rayos X blandos, ademds de que muestran una densidad de flujo que se incrementa
con la frecuencia por arriba de los 200 GHz. El origen de la radiacién submilimétrica
es aln controversial. Se ha sugerido [Silva et al., 2007] que un campo magnético muy
intenso, ~ 4000 G, actuando sobre una poblacién de electrones acelerados podria pro-
ducir, por radiacién sincrotrénica, la densidad de flujo observada durante la explosion
del 2 de noviembre de 2003. Particulas cargadas aceleradas con una energia de corte
por encima de su masa en reposo también pueden explicar la radiacién sincrotrénica.
Los positrones, por ejemplo, son creados con energias tipicas de alrededor de 35 MeV
[Lingenfelter & Ramaty, 1967] durante el decaimiento 7+ de reacciones nucleares. Si-
guiendo esta linea, Silva et al. [2007] han buscado evidencias de que los positrones
puedan haber originado el incremento de la densidad de flujo submilimétrica, pero los
resultados fueron negativos: el nimero de positrones tedricamente necesarios para pro-
ducir la emisién observada resulté ser 5 érdenes de magnitud mayor que el calculado a
partir de las observaciones en rayos X duros y rayos . Si realmente existen particulas
cargadas con tan altas energias (sean positrones o electrones), éstas podrian originar una
inestabilidad del tipo microbunching, la cual produce emisién sincrotréon coherente en mi-
croondas. Este fenémeno, observado en laboratorio [Williams, 2002, Byrd et al., 2002,
Carr et al., 2002], fue explorado por Kaufmann & Raulin [2006] para explicar en forma
simultanea el incremento espectral submilimétrico y el clasico espectro en microondas.
Otro posible mecanismo invocado es la emisién bremsstrahlung térmica, pero en ese
caso la emision en rayos X blandos deberia ser mucho mds intensa que la observada
[Silva et al., 2007].

El evento que se estudia en este capitulo mostré dos componentes espectrales en
radio, la cldsica componente de microondas con forma de “V” invertida, centrada cerca
de los 10 GHz, y una componente de alta frecuencia con un pico alrededor de los 200

GHz. Ambas caracteristicas son exclusivas de este evento, es la primera vez que una
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Ho—HASTA 13:174 TU

12:51 TU

Figura 6.1: Ubicacidn de la regién activa AR 10226 sobre el disco solar el 20 de diciembre
de 2002: a) Imagen en Ha del HASTA b) Magnetograma del MDI.
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fulguracién con una clasificacién menor a X muestra una componente submilimétrica

separada y que esta componente no se incrementa con la frecuencia por encima de los

200 GHz.

6.2 Observaciones

E1 20 de diciembre de 2002 hacia las 13:15 TU se produjo una fulguracion clasificada
como M 6.8. El evento fue observado en radio por varios instrumentos en tierra. En las
frecuencias de 1.415, 2.695, 4.995, 8.800 y 15.400 GHz fue observado por el RSTN, con
resolucion temporal de 1 s. En 8.4, 11.8, 19.6, 35 y 50 GHz el evento fue registrado por los
telescopios de patrullaje solar de la Universidad de Berna, mientras que el interferémetro
de dos elementos, que trabaja en 89.4 GHz, registré mediciones de flujo total con una
sensibilidad de 35 u.f.s. y una resolucién temporal de 30 ms [Liithi et al., 2004b]. El
evento fue observado en Ha por el HASTA, con una resolucién temporal que no es la

Optima.

6.2.1 Observaciones en radio

La Figura 6.2 muestra la evolucién temporal de la densidad de flujo observada en algu-
nas frecuencias seleccionadas. La explosién en radio estd caracterizada por dos eventos
separados, el primero que comienza alrededor de las 13:15 TU y se extiende por dos
minutos. El segundo evento comienza hacia las 13:18 TU y tiene una duracién similar
al primero. A frecuencias mayores que 200 GHz se tienen observaciones del SST (212
y 405 GHz). En estas longitudes de onda submilimétricas se registré sélo la segunda
explosién, ya que con anterioridad la antena se hallaba haciendo calibraciones de rutina.
El rango de observaciones en radio de la fulguracién va de 4.995 GHz a 405 GHz. De
4.995 GHz a 35 GHz la explosién puede verse claramente. En 50 GHz y 89.4 GHz la
emision se encuentra dominada por el ruido, por lo que sélo puede determinarse un
limite superior para la emisién. Pero sorprendentemente la emisién en 212 GHz para la
segunda explosién sobrasale notablemente por sobre el ruido, mientras que en 405 GHz

la sefial es dominada nuevamente por el ruido.

Se realiz6 un ajuste del espectro como se muestra en el panel superior de la Figura 6.3
para el instante marcado con la letra A en la Figura 6.2, correspondiente al pico de la
fase impulsiva de la primera explosion. La frecuencia de emision méaxima se encuentra
en torno a los 10 GHz. La incerteza considerada en la determinacién de la densidad de
flujo es 10% para todas las frecuencias excepto para 35 GHz, ya que la emisién base en
esta frecuencia cambia (principalmente por emisién del cielo) y este efecto se ha tenido
en cuenta considerando una incerteza mayor (40%). En el rango del espectro de baja
frecuencia, donde la emisién es Opticamente gruesa, la densidad de flujo en 2.695 GHz

y 4.995 GHz es mayor que lo que seria de esperar si la emisiéon fuera exclusivamente de
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origen girosincrotrénico de una fuente homogénea.

4.995 GHz

8.8 GHz

19.6 GHz

Densidad de Flujo [Unidades Arbitrarias]

35 GHz

50 GHz

89.4 GHz

212 GHz

405 GHz

13:15 13:17 13:19 13:21 13:23 13:25
TU

Figura 6.2: Evolucién temporal de la densidad de flujo para algunas frecuencias selec-
cionadas. La escala del eje vertical no es tinica, con el objeto de resaltar la variacién en
la emisién en las diferentes longitudes de onda. Las etiquetas A y B indican los instantes

para los cuales se muestra el espectro en radio en la Figura 6.3.

El espectro en el instante B no es muy diferente, la densidad de flujo maxima y la
frecuencia correspondiente a dicho miximo son casi las mismas que durante el instante

A. La densidad de flujo de la parte épticamente gruesa en 2.695 y 4.995 GHz son ma-
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Figura 6.3: Ajuste del espectro observado en radio correspondiente a los instantes in-
dicados como A y B en la Figura 6.2. En el instante B, las lineas punteada y a trazos
corresponden a la emision de una segunda fuente para la cual se han considerado dos

diferentes conjuntos de pardmetros (como se indica en la Seccién 6.4).

yores y esto, en principio, podria ser una indicacién de inhomogeneidad de la fuente,
aunque esto se discutird méas tarde cuando se analicen los mecanismos de emisién. La
caracteristica principal es la emisién observada en 212 GHz, la cual es més intensa que
los limites superiores de emisién en 89.4 y 405 GHz. Debe remarcarse el hecho de que
en 89.4 y 405 GHz hay sélo limites superiores y no se ha registrado una evolucién de la
emision del mismo modo en que si se lo ha hecho para 212 GHz. El ajuste tedrico de los

espectros se analiza en la Seccion 6.4.

La Figura 6.4 muestra una imagen tomada por el telescopio EIT a bordo de la sonda
espacial SOHO a las 13:19:38 TU, la imagen mds cercana al maximo de la fulguracién.

Los circulos representan los haces del SST: 2, 3 y 4 es el sistema de haces multiples en
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Figura 6.4: Una imagen en 195 A tomada por el EIT. Los circulos superpuestos sobre la
imagen representan los haces del SST al momento de la explosién en radio. Los haces 2, 3
y 4 (212 GHz) son parte del sistema de haces multiples. El haz 5 es el receptor operativo
en 405 GHz el dia del evento. Las posiciones del centroide de emisién obtenidas con el
sistema, de haces muiltiples, una para cada instante de observacion, estan representadas

por el area gris dentro del circulo correspondiente al haz 5.

212 GHz, mientras que el haz 5 corresponde a 405 GHz. El haz 1 (212 GHz) queda fuera
del campo de visién de esta imagen y el haz 6 (405 GHz) no se encontraba funcionando

durante el dia del evento.

6.2.2 Observaciones en Ha

Las imdgenes en Ha muestran tres niicleos (Figura 6.5) los cuales muestran su mayor
intensidad a diferentes tiempos. La evolucién temporal de cada uno de los nicleos en
Ha se puede caracterizar a partir de las curvas de luz. Sin embargo, la baja resolucion
temporal con que el telescopio HASTA registré las imagenes (=1 min), no permite dis-
tinguir la presencia de dos picos temporalmente separados, como si se observa en los
perfiles temporales en radio. En realidad, podria suceder que la emisién en Ha no haya
mostrado este comportamiento singular. A pesar de la baja resolucién temporal, es
posible afirmar que el nicleo denominado 1, ver Figura 6.5(b), es el primero en mostrar

un incremento en la emisién en He, en relacién con la primera explosién en radio (ver
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Figura 6.5: Imagen en Ha del HASTA en contraste invertido correspondiente a las
13:15:43 TU. a) Imagen de disco completo. b) Un detalle de los tres nicleos brillantes

encerrados en el cuadrado negro.

la Figura 6.6). El nicleo 3 estd mejor correlacionado con la segunda explosion, aunque
también muestra un incremento durante el primero. El nicleo 2 parece incrementar su
flujo en el intervalo de tiempo que media entre los dos estallidos, y es el mas intenso
de los tres. Desafortunadamente no se cuentan con datos en 212 GHz para el primer
estallido, por lo que no se pueden analizar posibles cambios en la ubicacién de dicho

centroide al considerar los dos estallidos.

Independientemente de la pobre resoluciéon temporal de los datos en He, debe te-
nerse muy presente que los mecanismos responsables de la emisiéon en Ha y en el rango
de radio considerado son completamente diferentes, los cuales, en general, se ponen en
funcionamiento en forma mas o menos simultdnea durante una fulguracién. Suponemos
que el grueso de la emisién en radio se debe a emisién girosincrotrénica de una poblacién
de electrones acelerados creada en una o mas hojas de corriente durante el proceso de
reconexion. Por otro lado, la emisién en Ha se ve incrementada por el aumento de la
temperatura cromosférica a la que da lugar el bombardeo electrénico de blanco grueso
(electrones no térmicos que se termalizan a través de colisiones de Coulomb). Por lo
tanto, aunque el bombardeo electrénico cese en un dado momento, y consecuentemente
la emisién girosincrotrénica, esto no puede reflejarse inmediatamente en el plasma cro-
mosférico, y por extension en la emisiéon en Ha. Lo expresado anteriormente muestra, a
grandes rasgos, que aunque la emisién en radio y en Ha pueden iniciarse en forma casi

simultinea, es de esperarse una evolucién distinta de sus perfiles temporales.
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Figura 6.6: Curvas de luz correspondientes a cada uno de los nicleos. La emisién del

nucleo 1 es la que se incrementa més temprano.

Utilizando también las imdgenes del HASTA, se trat6é de determinar el drea de cada
uno de los nicleos de la fulguraciéon. La forma en que debe determinarse el area de un
nicleo es un tema al que se puede calificar al menos de controversial. Una vez elegida

la imagen sobre la cual se realizard la medicién del drea (la eleccién de dicha imagen es
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también una cuestién que se presta a discusién), puede optarse por lo que quizds podria
considerarse la forma mas “natural” de determinarla, es decir, marcando sobre la imagen
las diferentes zonas que aparecen brillantes comparadas con el fondo. Esta demarcacién
“a mano” se realiza con rutinas especificas de tratamiento de imagenes que no hacen otra
cosa que contar el nimero de pixeles enecerrados por una poligonal que se demarca con
el cursor, directamente sobre la imagen. Como podrd sospecharse, este procedimiento
consta de demasiadas ambigiiedades, y para complicar ain m4ds las cosas, es muy poco
reproducible. Otra forma de realizar la medicién del drea es considerar curvas de nivel
sobre la imagen. Estas curvas de nivel o contornos se construyen considerando los pixeles
que muestran una intensidad mayor que un cierto porcentaje de la intensidad del pixel
mads intenso. Luego, el drea del niicleo corresponderd al drea encerrada por la curva de
nivel. En este caso la ambigiiedad, al igual que en el método anterior, pasa por cudl es
la imagen que se utiliza para la medicion del drea, y ademds cual debe ser el porcentaje
usado en la construccién de la curva de nivel (en general se utilizan contornos del 50%,
60%, etcétera). Cabe también preguntarse si es apropiado pensar que el drea encerrada
por estos contornos representa en alguna forma el drea del nticleo. Por iltimo, otro de
los métodos que pueden utilizarse para medir el drea de cada nicleo es considerar las
curvas de luz de cada pixel en forma individual. Entonces, el conjunto de pixeles que
muestren en forma inequivoca un pico de intensidad que se destaque claramente en el
perfil temporal forman parte del nicleo. Este método no implica la elecién de una tnica
imagen, ya sea para demarcacion o para la construccién de contornos, sino que hace uso
de todas las imagenes para observar la evolucién temporal de la intensidad asociada con
cada pixel. Puede argumentarse que las expresiones “muestran en forma inequivoca”
o “se destaque claramente” también se encuentran viciadas de gran ambigiiedad; sin
embargo, estas expresiones pueden ser ficilmente cuantificadas si, por ejemplo, se pide
que la emisién en exceso por encima del promedio sea un nidmero de veces mayor (2,
3, etcétera) que la dispersion cuadritica media de la emisién. Entonces, la ambigiiedad
se limita a definir un umbral. Este fue, en definitiva, el procedimiento que se utiliz6
para determinar el drea correspondiente a cada nicleo de fulguracién, obteniéndose los

siguientes resultados
Nicleo 1 — A; = 4.7 x 10'" ¢m?

Nicleo 2 — Ay = 2.9 x 107 cm?

Nicleo 3 — A3 = 1.8 x 10'7 cm?

En la Figura 6.7 se muestra la ubicacién de los ntcleos de fulguracién, en una imagen
del HASTA de las 13:15:43 TU, respecto de los contornos de £100 G del magnetograma
del MDI de las 14:27 TU.
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Figura 6.7: Superposicién de la imagen del HASTA de las 13:15:43 TU, en la que pueden
observarse los nicleos de fulguracién, junto con contornos del magnetograma del MDI
més cercano al momento del evento (las lineas blancas corresponden a 100 G, mientras

que las azules a -100 G).

6.2.3 Observaciones fotosféricas

Para el estudio fotosférico del evento se utilizaron los magnetogramas de disco com-
pleto del MDI. La regién activa AR10226 se vié por primera vez en el hemisferio solar
austral el 13 de diciembre de 2002. Originalmente la regién se mostré bipolar y siguié la
ley de Hale — Nicholson para el ciclo solar 23 [Hale & Nicholson, 1925]. Las polaridades
principales crecieron en tamano e intensidad y se separaron mutuamente, como sucede
cuando se produce la emergencia de un tubo de flujo cuya forma es la de la letra Q (ver
por ejemplo Zwaan [1987] y referencias alli mencionadas). Durante el periodo inicial
de emergencia la polaridad precedente negativa se elongd por debajo de la polaridad
siguiente, como es de esperarse durante la emergencia de un tubo de flujo con torsién
magnética positiva debido a la contribucién de la componente azimutal del campo a la
componente vertical [Lépez Fuentes et al., 2000] (ver en la Figura 6.8(a) la imagen del
MDI del 14 de diciembre a las 6:27 TU).

El 15 de diciembre comenzé a emerger un bipolo orientado en forma opuesta, dando
lugar, junto con las polaridades principales de la regién activa, a la formaciéon de una
configuracién cuadrupolar. Este hecho se torné claramente visible hacia el 17 de diciem-
bre (ver imagen del MDI de la 1:36 TU en la Figura 6.8(b)). Al ir evolucionando este
bipolo las dos polaridades rotaron una alrededor de la otra en tal forma que la polari-

dad positiva se movié por encima de la negativa (ver en la Figura 6.8(c) la imagen del
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MDI de las 4:51 TU del 18 de diciembre). Finalmente, ambas polaridades alcanzaron
la orientacién del bipolo original de la regién activa. Otro bipolos menores aparecieron
también durante este periodo. El comportamiento anteriormente descripto es el que se
observaria durante la emergencia de un tubo de flujo deformado con una torsiéon positiva
de su eje [Linton et al., 1998, Linton et al., 1999, Fan et al., 1999]. Algunos ejemplos de
bipolos que muestran una evolucion de este tipo han sido analizados por Lépez Fuentes
et al. [2002] y por Mandrini et al. [2002].

En la madrugada del 20 de diciembre se produjo otra emergencia en cercanias de
la regién activa, con las mismas caracteristicas de la anterior. Otra vez se observé un
pequeno bipolo que aparecié con la orientacion invertida y rotada respecto de la orien-
tacién del bipolo original de la regién activa (ver Figura 6.8(d) de la imagen de las
14:27 TU del MDI). Los nicleos de fulguracién en Ha y en el ultravioleta lejano analiza-
dos en este capitulo estan relacionados con las dos emergencias descriptas. La emergencia
de bipolos menores comenzé aproximadamente dos dias después de la aparicién de la
regién activa en el disco; dichas emergencias se produjeron durante todo el transito de la
region activa a lo largo de la linea de inversion de polaridad principal. Es en esta zona de

la regién activa, donde se concentré mayormente la actividad en forma de fulguraciones.

La evolucién del campo de la regién activa es consistente con la emergencia de un
tubo de flujo retorcido a través de la superficie fotosférica. Schuessler [1979], asi también
como Longcope et al. [1996], mostraron que un tubo de flujo flotante sin retorcimiento
no puede aflorar a la superficie, ya que tiende a fragmentarse cuando asciende a través de
la zona de conveccién. Sin embargo, los modelos 2-D [Moreno-Insertis & Emonet, 1996,
Emonet & Moreno-Insertis, 1998] y los 3-D [Abbett et al., 2000, Fan, 2001] predicen que
los tubos de flujo con con una cierta cantidad de torsién podrian sobrevivir a la interac-

cién con el plasma circundante durante su paso a través de la zona convectiva.

Por otro lado, a medida que el tubo de flujo asciende a través de la zona convectiva,
en la parte trasera del tubo se desarrollan vértices turbulentos (como cuando un cuerpo
rigido se mueve en un fluido, ver por €j. Emonet & Moreno-Insertis, 1998). Luego, el
campo magnético en esta regién es despedazado en porciones mdis pequenas las cuales,
debido a la menor presién magnética, probablemente aflorardn a la superficie antes que
la parte superior del tubo flotante original. Estas porciones mds pequefias deberian
verse luego como bipolos emergentes secundarios sobre la superficie fotosférica, en la
vecindad del bipolo principal de la regién activa. Si una de estas porciones tiene torsién
suficiente para estar kinked (ensortijado) su paso a través de la fotdsfera mostraria las

caracteristicas observadas en el bipolo B.
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14/12/2002 — 06:27 TU

18/12/2002 — 04:51 TU 20/12/2002 — 14:27 TU

Figura 6.8: Evolucién fotosférica de la region activa AR10226. (a) La polaridad negativa
(precedente) se elonga por debajo de la polaridad positiva (siguiente). (b) El bipolo
emergente junto con el bipolo principal original de la regién activa dan lugar a una
configuracién cuadrupolar. (c) El bipolo emergente muestra un movimiento de rotacién.
(d) Finalmente, la orientacién del bipolo emergente coincide con la del bipolo principal
de la regién activa. En todos los casos, los datos representados en escalas de grises estan
saturados por encima (debajo) de 500 G (-500 G).

6.3 Modelado del campo y localizaciéon de los nitcleos de

la fulguracién

En esta seccién se muestra la extrapolacién del campo magnético fotosférico a la corona.
El objetivo de la extrapolacidn es conocer en mayor detalle el “entorno magnético” en
el que se desarrolld la fulguracion. El cdlculo se realizé siguiendo los lineamientos es-

bozados en la parte final del Capitulo 1, usando una configuracién libre de fuerzas lineal.

El panel superior de la Figura 6.9 muestra un conjunto de arcos coronales observados

por el EIT a las 12:48:10 TU. Las imagenes més cercanas al tiempo de la fulguracién
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no muestran claramente los arcos, debido a que el incremento en el brillo de los niicleos
modifica el rango dindmico de la imagen en forma tal que el contraste de los arcos con el
fondo précticamente se pierde. El panel inferior de dicha figura es un modelo del campo
magnético coronal de la regién activa. Como condicién de contorno para el modelo se
tomé el magnetogrmama, del MDI mads cercano a la hora de inicio de la fulguracién. El
valor del pardmetro libre « se determina a través del mejor ajuste a los arcos observados

en la imagen superior del EIT en 195 A.

El valor de a se calcula siguiendo un proceso iterativo, como se describe en la
Seccién 4.3.1. Se encontré que al menos se necesitan tres valores de « para lograr
un ajuste apropiado a los arcos del EIT, el valor mayor ( = 1.51 x 102 Mm!) da
un mejor ajuste para los arcos que se encuentran al norte de la region activa, mientras
que los valores intermedio y menor (« = 0.75 x 1072 Mm ! y @ = 0.31 x 1072 Mm !,
respectivamente) logran un mejor ajuste para los arcos anclados al sur de la regién activa
(con a decreciendo a medida que la altura de los arcos aumenta, ver Schmieder et al.,
[1996a]). En todos los casos el valor de « es positivo, lo cual ya era sugerido por la forma

de las polaridades fotosféricas durante la emergencia (ver apartado 6.2.3).

Si se tiene en cuenta la evolucién del campo magnético fotosférico descripta en el
apartado 6.2.3 y la localizacién de los nicleos de fulguracién (Figura 6.7), el evento
analizado podria haberse iniciado por la interaccién del bipolo C con el bipolo preexis-
tente B. Es por eso que se analiza especialmente la conectividad magnética entre esos
bipolos en la vecindad de los nicleos de fulguracién. Los dos paneles de la Figura 6.10
muestran un conjunto de lineas de campo, representadas en azul, las cuales unen las po-
laridades pertenecientes a los dos bipolos B y C; estas lineas se encuentran ancladas en
la vecindad de los nucleos de fulguracion. La interaccidn, via reconexion magnética, en-

tre estos bipolos podria haber dado lugar a las dos explosiones observadas en microondas.

La energia liberada en el proceso de reconexién magnética entre los bipolos B y C, se
deposita luego a nivel cromosférico originando los nicleos de fulguracién observados en
Ho y también en 195 A. El nicleo ubicado al noroeste se encuentra sobre la polaridad
positiva correspondiente al bipolo C, mientras que el nucleo que se encuentra al sur
del anterior yace en la polaridad negativa del mismo bipolo. Por otro lado, el nicleo
mds oriental se elonga sobre las polaridades positiva y negativa del bipolo B, la forma
de este nucleo sigue la linea de inversiéon magnética en ese lugar. Para conectar los
nucleos de fulguracién (o la regién en su vecindad) con lineas de campo ancladas en los
bipolos B y C, es necesario incrementar el valor de a tanto como 6.03 x 1072 Mm™!.
Esto es consistente con el hecho de que el tubo de flujo que forma el bipolo B podria
encontrarse retorcido hasta el limite de formar un rizo (kink), lo cual es de sospechar
observando la aparente rotacién de dicho bipolo en los datos fotosféricos. El conjunto

de lineas de campo rojas en los dos paneles de la Figura 6.10 podrian ser el resultado de
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Figura 6.9: Observaciones del EIT en 195 A y modelo del campo magnético coronal. El
panel izquierdo muestra una imagen del EIT correpondiente a las 12:48:10 TU, en esa
imagen pueden distinguirse algunos arcos coronales. Se han graficado ademds sobre la
imagen los contornos de 100 G obtenidos del magnetograma del MDI de las 14:27 TU,
el mismo usado en la Figura 6.7. Las unidades de ambos ejes estdn expresadas en
segundos de arco. El panel inferior corresponde a un magnetograma del MDI del cual se
han graficado los contornos de 100 G, £500 G y 1000 G, correspondiendo las lineas
rosa a los valores positivos y las lineas azules a los negativos. Se han superpuesto algunas
lineas de campo resultantes del modelo del campo coronal que muestran la forma de los
arcos observados por el EIT. El valor de a para el conjunto de lineas més gruesas es de
1.51x1072 Mm~!, para el conjunto de lineas de grosor intermedio es de 0.75x 1072 Mm™!
y para el conjunto de lineas finas es de 0.31 x 1072 Mm !. En este caso, las unidades

de los ejes son Mm.

Universidad de Buenos Aires 143 Noviembre 2007



Fulguracién del 20 de diciembre de 2002

la interaccion entre los bipolos B y C, estas lineas se encuentran ancladas por un lado
en la polaridad positiva del bipolo C, y por otro en la polaridad negativa del bipolo B.
El otro conjunto de lineas de campo reconectadas deberia estar anclado en la polaridad
positiva del bipolo B y la negativa del bipolo C; sin embargo, no ha sido posible calcular
lineas de campo con esta conectividad, ain teniendo en cuenta los elevados valores de
« considerados. Es muy probable que el campo tuviese un shear local muy alto y, como
consecuencia de ello, un modelo libre de fuerzas lineal, como el que se ha utilizado para
la extrapolacién, no pueda representar la configuracién magnética real. Por otro lado,
no existen observaciones vectoriales del campo magnético fotosférico para este evento,
lo que permitiria confirmar esta suposicién. Sin embargo, el anilisis de magnetogramas
vectoriales obtenidos por el Marshall Space Flight Center Vector Magnetograph Facility
(MSFC, Hagyard et al., 1982) en los dias previos muestra que la regién activa AR 10226
tenia un shear muy alto en la zona de los bipolos B y C'. El panel inferior de la Figura 6.10
muestra, desde una perspectiva diferente, la conectividad antes (campo representado
con lineas azules) y después de la reconexién magnética (campo representado con lineas
rojas); en esta figura se ha trazado una linea (linea de color rosa) para representar el

segundo conjunto de lineas reconectadas.

6.4 Origen de la emisién en radio

La emision en radio a bajas frecuencias es radiacién girosincrotrénica de una poblacion
de electrones acelerados. Puede utilizarse el c6digo de Ramaty [1969] para calcular la
emisién tedrica de una fuente homogénea que tiene un campo magnético que debe res-
petar las restricciones impuestas por la topologia magnética derivada en la Seccién 6.3.
Considerando lo dicho anteriormente, se consiguié ajustar una solucién en el instante A
correspondiente al primer pico en la emisién, obteniéndose como resultados (panel supe-

035 electrones, con una distribucién en energia

rior de la Figura 6.3) un nimero total de 1
de indice electrénico § = 3.2, una energia inferior de corte Ey = 25 keV, embebidos en
un campo magnético del orden de los 200 G. El tamano de la fuente es de 9” y su altura
de 5 x 108 cm. La parte 6pticamente gruesa del espectro por debajo de 5 GHz no es

ajustada por esta solucion, lo que probablemente sea una indicacién de inhomogeneidad.

La buisqueda de una solucién para el instante B arroja resultados similares para las
bajas frecuencias (panel inferior de la Figura 6.3). Sin embargo, la densidad de flujo en
212 GHz no es ajustada por esta solucion. Pueden proponerse dos posibles explicaciones
para justificar la emisién observada en 212 GHz: emisién por bremsstrahlung térmico o
la existencia de una segunda fuente girosincrotrénica. La emisién por bremsstrahlung
térmico se puede descartar por que el limite superior en 405 GHz es significativamente
menor que la emisién observada en 212 GHz. Por lo que la tunica explicacién posible es
la emisién girosincrotronica. Ya que el nimero de puntos a ajustar del espectro queda

reducido a uno (el corrspondiente a 212 GHz) y a dos restricciones (correspondientes
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Figura 6.10: Modelo del campo magnético coronal mostrando la conectividad de las
lineas de campo en la vecindad de los nicleos de fulguracién. El panel superior co-
rresponde al punto de visién de un observador en tierra. Se han calculado las lineas
de campo magnético ancladas en ambas polaridades de los bipolos B y C. Las lineas
de campo trazadas en azul representan las conectividades antes de que la reconexién
magnética haya ocurrido, mientras que las lineas de campo trazadas con rojo correspon-
den a las conectividades posteriores a la reconexién. Soélo pudo calcularse un conjunto de
lineas reconectadas, usando a = 6.03 x 1072 Mm™~!. El otro conjunto esta representado
por una linea agregada en la figura del panel inferior, la cual ha sido graficada desde
una, perspectiva diferente. Los contornos del campo corresponden a +100 G, +500 G y
+1000 G, los valores positivos (negativos) se trazan con lineas delgadas rosa (azules).

Las unidades de los ejes son Mm.
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a 89.4 GHz y 405 GHz), no es posible encontrar una solucién dnica para esta fuente
adicional. Sin embargo, puede estimarse el orden de alguno de los pardmetros. Para
tener una frecuencia de emisién maxima cercana a los 200 GHz, uno de los caminos
posibles a elegir es considerar una intensidad de campo magnético muy elevada. Puede
considerarse un dngulo de visién de 70°, el cual se encuentra en acuerdo con la topologia
magnética, y restringir la intensidad del campo magnético a los valores minimos posibles
que puedan explicar la emisién observada en 212 GHz. También se ha tomado un bajo
indice electrénico dgy = 2.1 y una energia de corte inferior £y = 25 keV; mientras que
la fuente tiene un tamahno muy pequefio, un cilindro de 0.17” de didmetro y 102 cm de
altura, consecuentemente el niimero de electrones no es muy grande ~ 10%°. La curva
de a trazos en el panel inferior de la Figura 6.3 muestra este ajuste para el cual se ha
tomado una intensidad de campo magnético de 2000 G, de forma tal que la emisién
calculada fuera compatible con el espectro observado. De tomar un campo magnético
con menor intensidad es necesario incrementar la densidad del haz de electrones acele-
rados. Por ejemplo, si la intensidad del campo se toma como 500 G, se debe tener una
densidad de alrededor de 10'' cm™3, la solucién para esta segunda propuesta es la curva
punteada de la Figura 6.3. En principio, esta propuesta puede ser considerada como
poco realista, a menos que la densidad ambiente de la fuente excediese los 10'? cm—3 y,
aun asi, el mecanismo de aceleracion considerado deberia tener una eficiencia extraordi-
naria del orden del 10% [Aschwanden, 2002, Litvinenko, 2003]. Una tercera posibilidad
es considerar una distribucién electrénica con una energia inferior de corte muy elevada,
Ey 2 500 keV. La existencia de distribuciones electrénicas con estas caracteristicas son,
en la actualidad, sumamente controversiales, por lo que esta solucién sélo puede ser

considerada en forma especulativa.

6.5 Aceleracion de particulas, calentamiento y relajacion

del plasma

Al igual que en los dos capitulos anteriores, utilizando los datos del GOES se estima
la tasa de calentamiento del plasma, mientras que por otro lado se determina la tasa de

aceleracién electrénica de las observaciones en microondas y del SST.

En la Figura 6.11 se tiene el flujo en rayos X blandos en los canales de 1.6 — 12 keV y
3 — 25 keV. La nota distintiva de este evento puede observarse en esta figura y consiste
en la caida sumamente abrupta que se da en la emisién en rayos X blandos. Como se ha
observado en los dos eventos analizados anteriormente y, puede decirse sin caer en una
excesiva simplificacién, en la gran mayoria de los eventos, la emisién en rayos X blandos
suele decaer en una forma mucho mis gradual que la observada aqui. Como se vera mas

adelante, esto implica una muy elevada densidad para la zona de emisién.
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Figura 6.11: Perfil temporal del flujo en rayos X blandos medido por el GOES en un
intervalo de tiempo que incluye a los dos picos observados en radio. Las curvas corres-
ponden a las bandas de energfa de 1.6 — 12 keV (1 - 8 A) y 3 — 25 keV (0.5 — 4 A).

La evolucién de la temperatura y de la medida de emisién del plasma emisor se ob-
tuvo a partir del flujo en las dos bandas de energia del GOES. En las figuras 6.12(a)
y 6.12(b) se muestran los graficos correspondientes. La caida abrupta observada en el
flujo aqui se refleja en un comportamiento similar de la medida de emisién. La caida
en la curva de la temperatura no es tan pronunciada, seguramente porque en los datos
del GOES hay contribuciones provenientes de fuera de la regién que produce el pico.
Observando la evolucién de la temperatura se puede notar una primera subida que da
lugar a un pico, aproximadamente a las 13:15 TU, claramente asociado con la liberacién
de energia durante el intervalo de tiempo senalado como A en la Figura 6.2. Este ascenso
en la curva de temperatura es seguido por un leve y lento ascenso del perfil temporal de
la medida de emisién. Este primer pico en la curva de la temperatura es seguido por un
segundo pico, unos 2 minutos mas tarde, que alcanza una temperatura de aproximada-
mente 2 x 107 K, la méxima observada a partir de los registros del GOES durante el

evento.

Si se toma como tiempo caracteristico de decaimiento el mostrado por la curva de
evolucién de la medida de emisién, un tiempo del orden de 1 minuto, puede inferirse
alguna informacidén sobre la regién de la fulguracién basandose en modelos de relajacion.
Después que el ingreso de energia ha cesado, la atmédsfera relaja a su estado inicial de

prefulguracion. Esta relajacién se da en forma radiativa, conductiva e hidrodindmica.

Universidad de Buenos Aires 147 Noviembre 2007



Fulguracién del 20 de diciembre de 2002

Temperatura [10° K]

Medida de Emision [10% cm™]

0LC_. ! L

12:50 13:00 18:10 13:20 13:30 13:40 13:50
TU

Figura 6.12: La temperatura (a) y la medida de emisién (b), derivados de los datos de

rayos X blandos del GOES bajo la suposicién de que el plasma es isotérmico, se grafican

como funcién del tiempo.

Las tres escalas temporales de interés para la relajacién de los arcos de postfulguracién

(erréneamente llamados en esta forma, ya que son coexistentes con la fulguracién) son:

e La escala de tiempo radiativa

37’LkBT
TR — W(T’) , (61)

con ¢(7T) la funcién de pérdida radiativa épticamente fina [Raymond et al., 1976].
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e La escala de tiempo conductiva

3nkBT

= G (6.2)

TC

donde Kt es el coeficiente de conductividad térmica y L la longitud del arco de

fulguracién.

e Escala de tiempo de relajacién hidrodindmica

L

(kpT/my) 12 .

TH =

donde m,, es la masa del protén.

Dependiendo de los pardmetros del arco, 7g o 7¢ serd la escala de tiempo dominante; la
escala de tiempo hidrodindmica sirve meramente como una escala para la redistribucién
de la energia y para la variacién de la densidad. Es por ello que la escala hidrodindmica
es adecuada para considerar el aumento de la medida de emisién (por evaporacién cro-
mosférica), la energia se deposita en la zona baja del arco y se redistribuye por medio
de mecanismos hidrodindmicos principalmente. Considerando para la escala de tiempo
hidrodindmica 77 un rango de valores entre 60 y 100 s, a partir del tiempo de subida
observado en la Figura 6.12(b) y de la Ecuacién 6.3, se obtiene para la longitud del arco
2x10% cm < L <3.3 x 10° cm.

Segin lo expresado anteriormente, el enfriamiento estd dado por las escalas radia-
tiva y conductiva. Si se supone un enfriamento puramente radiativo, con la medida de
emision y temperatura observadas en la Figura 6.12 puede deducirse que la densidad
en la regién de la fulguracién es n ~ 2.8 x 10'> cm™>. En el caso que se suponga un
enfriamiento puramente conductivo se encuentra que nL? ~ 5.3 x 10%? cm™', por lo que

—3 se obtiene L ~ 7.3 x 10® c¢m; por otro lado, si se toma

si se supone n ~ 10'? cm
L ~ 10 cm se encuentra n = 5.3 x 10'! cm—3. Seguramente el enfriamiento debe tener
una, contribucién radiativa y otra conductiva, pero teniendo en cuenta los valores ante-
riores se puede decir que la densidad del plasma en la zona de la fulguracién es del orden

de 5 x 101 — 3 x 102 cm 3.

La Ecuacién (4.1) representa la energia térmica del plasma por la densidad de
particulas. La evolucién temporal de esta cantidad se muestra en la Figura 6.13. El
maximo de esta curva se registra hacia las 13:18 TU. Es posible obtener un valor para la
energia térmica maxima, si se especifica la densidad del plasma. De acuerdo a lo obtenido
en el andlisis de los tiempos de relajacién, la densidad del plasma es muy elevada en la
regién de la fulguracién y no puede diferir mucho de un valor de 10'2 cm 3. Tomando
entonces este valor para la densidad, la energia térmica en el plasma es del orden de
1.2 x 10%° erg.
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Figura 6.13: Evolucién temporal del producto de la energia térmica del plasma por la
densidad del mismo, EM kgT = n?V kpT.
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Figura 6.14: Derivada temporal de n?V kpT durante un periodo de tiempo alrededor de
los dos picos observados en radio. Esta es una cantidad asociada con la tasa a la cual se

deposita energia en el plasma emisor de rayos X blandos.

La derivada respecto del tiempo de la cantidad n?V kT da una idea de la tasa de
deposicion de energia en el plasma. En la Figura 6.14 se muestra el perfil temporal
de esta tasa. A diferencia de los eventos analizados anteriormente, la deposicién de la
energia en este caso parece darse por medio de varias inyecciones en el lapso de aproxi-

madamente 1 minuto.
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Como se mostré en el Capitulo 4 a través de la Ecuacién (6.15), la tasa de ace-
leracién electrénica y la tasa de calentamiento del plasma se encuentran relacionadas.
La relacion entre las dos tasas depende de la temperatura y del cociente entre la velocidad
térmica de los electrones y la velocidad de deriva. El nimero de electrones acelerados
que se encuentra a partir del ajuste espectral es de 1.1 x 103%. Considerando que la fase
impulsiva tiene una duracién de aproximadamente 80 s, la tasa de aceleracién electrénica
es de aproximadamente N ~ 1.4 x 1033 s=1. Por otro lado, en la Figura 6.14 puede verse
que la tasa de deposicion media de energia durante la fase impulsiva toma el valor @) =
2 x 10% erg/s si se considera una densidad n = 10'° cm3, o el valor Q = 3 x 10%” erg/s
tomando n = 10'? cm 3 para la densidad. Los dos valores de densidad considerados
son los mismos que en los dos eventos analizados anteriormente, a pesar de que a partir
del andlisis de los tiempos de relajacién de los arcos de fulguracién se han encontrado
valores mayores de densidad en este evento que en los anteriores. Sin embargo, estos
valores obtenidos para la densidad se refieren a la zona de emisién, y no a la zona de
aceleracién (en la corona). Teniendo en cuenta el rango de valores consignado para
la tasa de deposicién de energia en el plasma y la cantidad de electrones acelerados, se
construye la Figura 6.15, donde se ha tomado una temperatura de 2 x 107 K. Analizando

la figura mencionada se encuentra un rango de valores para v /vy = Ep/E
22 < wefug <35

lo que indica que el conjunto de electrones puede ser acelerado por un campo eléctrico

sub-Dreicer.

De los valores que se deducen para la tasa de deposicién de energia a partir de la
Figura 6.14, considerando el rango de valores obtenidos para v /vg y la temperatura de
T =2 x 107, resulta de la Ecuacién (4.2)

3.6 x 10% < nygAi8Basv, < 5.8 x 10°

De acuerdo al ajuste espectral, el producto A1gBs es del orden de la unidad, por lo que
se tiene
3.6 x 10° < ngsv, < 5.8 x 10°

Si se usa la Ecuacién (2.60) para acotar los posibles valores de la frecuencia de colisiones

electrénica, considerando una densidad del orden de n = 10 cm™3

se encuentra que
el nimero de hojas de corriente s puede tomar valores entre 1.8 x 10* y 2.9 x 10%. Si
se considera una densidad del orden de n = 10'2 cm 3 el ntimero de hojas de corriente
es del orden de la unidad. No es esperable encontrar una densidad de ese orden en la
regién de aceleracién, por lo que un escenario en el que se tengan decenas de miles de
hojas de corriente con resistividad clasica, o decenas de hojas con resistividad anémala,

es el mas plausible.
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Figura 6.15: El grafico muestra el cociente de la tasa de aceleracién electrénica y la tasa
de deposicién de energia en funcién de x = v /vy, €l cociente de las velocidades térmica

y de deriva.

Se puede acotar superiormente el espesor de la hoja de corriente si se tiene en cuenta
la Ecuacién (2.67). Con los valores de intensidad de campo magnético B =~ 500 G,
densidad n = 10'° cm™3, temperatura T ~ 2 x 107 K y del cociente de velocidades
(ve/ve)? = ve/vg = 35 se obtiene
or <90 m

El rango de valores obtenidos para el cociente de velocidades v, /v4 indica que para

el cociente v./v, corresponde el rango
4.7 <wvefve <59
por lo que la energia critica de aceleracién se encuentra entre los valores

19 keV < W, < 30 keV

6.6 Discusion y conclusiones

En este capitulo se analizdé la evolucién de dos explosiones sucesivas en radio que

tuvieron lugar el 20 de diciembre de 2002. En el andlisis se utilizaron datos en los
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rangos de microondas y submilimétrico (sélo en la segunda explosién), imdgenes en Ho

y en el ultravioleta, magnetogramas fotosféricos y mediciones de flujo en rayos X blandos.

Las observaciones en radio por debajo de 90 GHz se pueden explicar, en ambas ful-
guraciones, a partir de emision girosincrotrénica de una fuente de 9” de didmetro y una
altura de 5 x 108 cm™2, embebida en un campo magnético del orden de los 200 G. Sin
embargo, en la segunda fulguracién la emisiéon en 212 GHz se encuentra muy por encima
de la que predice la teoria de la emision girosincrotrénica para la fuente considerada. La
emisién en 212 GHz se puede explicar a partir de una fuente adicional a la que produce

el espectro en microondas.

El estudio de la evolucién del campo magnético y el modelado del campo coronal
conducen a un escenario en que el bipolo C' emerge en el campo magnético ambiente
preexistente del bipolo B, de modo que el proceso de reconexién magnética tiene lugar
en la baja cromdsfera durante la primera explosiéon en radio. Durante este pico se acele-
ran electrones que producen la emisién observada en microondas al viajar en espiral a lo
largo de las lineas de campo magnético. La temperatura relativamente baja del plasma
cromosférico junto con su alta densidad hacen que no se produzca un gran aumento de
la temperatura, como para generar una emisiéon apreciable en rayos X blandos. Esto
explicaria la muy baja emisién observada por el GOES durante la primera explosién. La

primera liberacién de energia produce también emisién a nivel cromosférico.

La resolucién temporal de las imigenes en Ha (12 s a 1 min) y en ultravioleta
(12 min), no permite distinguir la ocurrencia de dos picos de emisién como si se obser-
van en radio. El principal aporte de estas imigenes es el de permitir la asociacion de
cada uno de los nicleos brillantes con las polaridades de los distintos bipolos emergentes
observados a nivel fotosférico. La liberacién de energia podria proseguir en forma con-
tinua; sin embargo, una vez removido por reconexién el campo por encima de C, podria
requerirse de un cierto tiempo para la formacién de una lamina de corriente lo suficien-
temente delgada como para que este proceso volviese a ser eficiente (ver simulaciones
de Aulanier et al. [2006]). Esto explicaria la presencia de dos explosiones en radio en
lugar de un ascenso continuo de la emisién. Un segundo proceso de reconexién, que
corresponderia al segundo pico en radio, deberia ocurrir ahora a alturas coronales, con
una densidad menor (n < 10'° ¢cm™3) y una temperatura del plasma mayor (7' > 10° K),
por lo que ahora si se esperaria emisién en rayos X blandos ademds de la emisién en

microondas.

Durante la segunda explosién se pudo observar emisién en el rango submilimétrico.
En este caso se torné imposible ajustar el espectro observado con una tnica curva es-
pectral tedrica de emisién girosincrotréonica. La emision en 212 GHz queda muy por

encima de la curva espectral que ajusta en forma adecuada el espectro en microondas.
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Esta emisién mayor que la esperada en el rango submilimétrico no es la primera vez
que se observa, Kaufmann et al. [2004] la observaron en la fulguracién del 4 de noviem-
bre de 2003 (catalogada en rayos X como X28, la mayor fulguracién observada hasta
el momento). También Liithi et al. [2004b] y Silva et al. [2007] registraron eventos en
los que la emisién en el rango submilimétrico no pudo ajustarse simultdneamente con
la emisién en microondas. Los tres grupos de autores mencionados observaron ademis
algo ain mas relevante, la emisién en estos tres eventos se incrementaba con la frecuen-

cia, al contrario de lo que es de esperarse en el dominio de estas altas frecuencias de radio.

La existencia de ambas componentes se puede explicar como una superposicién
de dos fuentes de emisién girosincrotrénica. La presencia casi simultanea de emision
en baja frecuencia (microondas) y alta frecuencia (rango submilimétrico) podria de-
berse a una asimetria en los arcos reconectados. Si una de las bases de los arcos
estd anclada en una region de campo magnético mayor que el de la region en que
se encuentra la otra, es de esperarse que los electrones acelerados hacia esta base se
reflejen hacia la otra (“espejo magnético”). Esta asimetria del campo como origen
de la emisién diferencial de las bases de arcos de fulguraciéon fue primeramente pro-
puesta por Kundu et al. [1995]. Distintos autores la observaron en diversos eventos
[Ning et al., 2000, Lee & Gary, 2000, Li & Ding, 2004, Costa & Rosal, 2005], tanto en
rayos X duros como en radio, utilizando datos con resolucion espacial. La Figura 6.10
muestra un conjunto de lineas de campo en color rojo que evidencian una concentracién
del mismo en una de las bases, esto puede dar origen al efecto de espejo magnético. Los
electrones podrian producir emisién de baja frecuencia por girosincrotrén a lo largo de
la porcién superior del arco coronal y emisién de alta frecuencia al viajar en regiones
con un mayor campo magnético. En vista de esto, de los dos modelos propuestos para
explicar la emisién en el rango submilimétrico el modelo que requiere un campo del orden
de 2000 G es el mas plausible. Para producir la emisién observada en este rango sélo se
necesita una pequena porcién de los electrones acelerados, lo que indica que sdlo estos
no deberian reflejarse en el espejo magnético, accediendo a regiones con mayor campo,

de modo de favorecer la emisién por girosincrtrén a frecuencias de radio més altas.

En realidad, la reflexién de origen magnético de los electrones se produce en los dos
pies del arco, estableciéndose una trampa magnética, pero el efecto es mayor cuanto
mayor sea el campo. Generalmente, se define el dngulo de paso ¢ (el dngulo entre el
campo magnético y la velocidad de la particula) de forma que una particula con ¢ < 7/2
viaja hacia la izquierda (considerando un arco en el que las lineas del campo magnético
van de derecha a izquierda). Luego, los conos de pérdida estdn en ¢ < ¢1 y ¢ > 7 — ¢,
donde ¢1 y ¢2 dependen de las intensidades de campo relativas en la cima y los pies del
arco. Si se toma By y B como las intensidades de campo magnético en cada una de
las bases del arco y By al valor en la cima del arco, entonces los conos de pérdida co-

rrespondientes a cada pie son a; = arcsin[(By/B;)'/?]. De acuerdo al modelo de campo
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magnético coronal calculado, el valor de campo magnético en la cima de los arcos re-
conectados es del orden de 120 G, mientras que en las bases tiene intensidades de 400 G
y 1400 G aproximadamente. Llamando 1 a la base con mayor intensidad de campo
se obtiene ¢1 = 0.28 y ¢o = 0.59. A partir de estos calculos se ve que la asimetria
”geométrica” no parece ser tan grande como para que una pequena proporciéon de las
particulas mas energéticas vaya a parar a la base 1 mientras que la mayoria se precipite
en 2. Pero también hay que tener en cuenta que el coeficiente de difusién del angulo
de paso por dispersién de Coulomb depende de la velocidad del electréon. En una re-
presentacion basica del proceso de precipitacion de electrones desde la zona de inyeccién
(en la cima del arco) hacia las bases se tiene que las particulas que son reflejadas en
su descenso vuelven a la llamada regién de difusién, donde su dngulo de paso cambia.
Se encuentra que [Melrose & White, 1981], en un sentido estadistico, las particulas que
salen de la regién de dispersién con ¢; < ¢ < ¢o, hacia izquierda o derecha, terminarin

precipitdndose en la base de campo mas débil.

El régimen de difusién débil corresponde a D(v)t(v) < ¢3, donde D(v) es la tasa de
difusién del dngulo de paso (la cual se indica explicitamente que depende de la veloci-
dad) y t(v)/cos ¢ es el tiempo que le toma a una particula de velocidad v y dngulo
de paso ¢ atravesar la region de dispersion. Considerando que la emisién girosin-
crotrénica en el rango submilimétrico es producida por particulas con energias mayores
que 1 MeV, que la temperatura en la cima del arco es de 107 K, que la densidad es
del orden de 10'° cm 3 y que el tamafio del arco es de unos 40 Mm se encuentra que
D(v)t(v) =~ 107° < ¢2 =~ 0.4, lo que claramente indica que las particulas generadoras
de emisién submilimétrica se encuentran en el régimen de difusién débil. En este limite
el nimero de particulas con ¢ < ¢o decrece exponencialmente con un ancho medio
del orden de A¢ =~ [D(v)t(v)]'/? =~ 3 x 1073, Si se verifica que Ap < ¢ — ¢1, una
fraccién realmente despreciable de las particulas se precipitan en el pie de mayor campo
magnético [Melrose & White, 1979]. Como este es el caso en el evento analizado aqui,
puede concluirse que es posible plantear un escenario en el que una pequena porciéon de

las particulas (= 10 °) de alta energia haya accedido al pie con mayor campo magnético.

El modelo de emisién girosincrotréonica planteado también consideré que la fuente
responsable de la emisién submilimétrica presentaba una distribucién m&s dura que la
fuente del rango de microondas (6 = 2.1 contra § = 3.2), lo cual también puede expli-
carse a partir del coeficiente de difusién diferencial. Melrose & White [1979] muestran
que en el limite de difusién débil el tiempo de atrapamiento de las particulas 7(v) de-
pende poco de la estructura de la fuente y es proporcional a D(v) 1. El coeficiente de
difusién en el régimen de difusién débil cumple D(v) o« v~ [Sivukhin, 1966], lo cual
implica 7(v) oc v3. Para difusién débil el tiempo de vida de las particulas en el arco se
incrementa con la velocidad, las particulas menos energéticas se precipitan mas rapido

y la distribucién energética de las particulas en el arco se va ”endureciendo”. Como
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consecuencia del mayor tiempo de atrapamiento deberia observarse un pequeino retraso
en el pico de emisién submilimétrica repecto de la emisién en microondas (del orden de
unos pocos segundos), lo que parece estar de acuerdo a lo observado en las curvas de
luz de la Figura 6.2. Sin embargo es importante resaltar que el indice de electrones se
calcula a partir de la parte 6pticamente fina del espectro la cual es desconocida en el caso
de la componente THz. Es decir, la falta de observaciones por encima de 212 GHz no
permite obtener un valor de §, el cual fue elegido de manera, tal de tener el limite inferior
dentro de las intensidades de campo magnético posibles en el marco de este modelo. Y
en caso de que § fuese mayor se estaria simplemente viendo la emisién de los electrones
en el pie de mayor campo magnético (que en este nuevo modelo seria muy superior a los
2000 G).

Considerando el modelo de aceleracion de particulas por medio de un campo eléctrico
continuo, se trataron de acotar algunos de los pardmetros concernientes a la zona de
aceleracién de particulas. Con la tasa media de deposicién de particulas obtenida a par-
tir de las observaciones del GOES y con el niimero de electrones acelerados inferido del
ajuste espectral, se encontré un rango de valores para el cociente de la velocidad térmica
del plasma y la velocidad de deriva que surge del campo eléctrico continuo, dicho rango se
enmarca perfectamente dentro de las hipétesis consideradas en el modelo de aceleracién
y calentamiento con el que se trabajé. Como otra consecuencia de la comparaciéon de
la tasa media de deposicién de particulas y la tasa de aceleraciéon de particulas, pudo
inferirse un valor para la velocidad critica a partir de la cual los electrones son acelera-
dos, a partir de esa velocidad pudo obtenerse una energia critica de aceleracién, la que
coincide con la energia inferior de corte considerada en el ajuste espectral de los datos
en el rango de radio. También se obtuvo una cota superior para el espesor de la hoja de

corriente.

Para finalizar, puede observarse que los modelos homogéneos de fuente no siempre
pueden explicar satisfactoriamente la emisiéon en radio observada a lo largo de todo el
espectro. El andlisis topolégico del campo magnético representa la clave principal para
entender cémo se produce la emisién. En este contexto, es necesario contar con magne-
togramas con mayor resoluciéon temporal y espacial para lograr hacerse una mejor idea
de cémo trabajan los mecanismos de fulguracién y aceleracién. Otra alternativa es con-
tar con imégenes de la emisién girosincrotrénica como las brindadas por interferémetros
(Very Large Array, Nobeyama Radio Heliograph, Nancay, etc). Sin embargo no existe
todavia ninguno de éstos que trabaje en las frecuencias submilimétricas. En el futuro
el interferémetro ALMA (Atacama Large Millimeter Array) podréd venir a cubrir esta
vacancia observacional, con altisima resolucién espacial. Habréd que ver, sin embargo,

cuanto tiempo disponible para observaciones solares tendra.
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En este trabajo se han analizado tres fulguraciones con diferentes caracteristicas pero
con un rasgo en comun, todas presentan emision en el rango submilimétrico. En los tres
casos la emisién en este rango se ha podido interpretar como emision girosincrotrénica;
es decir, emisiéon ciclotrénica de electrones medianamente relativistas. El cdlculo de la
emisién girosincrotrénica se realizé por medio del cédigo de Ramaty, el que considera

una, fuente homogénea y una distribucion de dngulo de paso isotrépica.

Los distintos mecanismos propuestos para la aceleracién de electrones en general dan
como resultado direcciones privilegiadas, lo que origina una anisotropia en el dngulo de
paso del haz de electrones acelerados. Diversas simulaciones [Fleishman & Melnikov,
2003a, Fleishman & Melnikov, 2003b, Fleishman, 2006] han mostrado que la intensidad
de la emision observada puede cambiar hasta en tres érdenes de magnitud cuando se
tiene en cuenta la anisotropia en el dngulo de paso. Por otro lado, se sabe que el campo
magnético no tiene la misma intensidad a lo largo de un arco coronal, como puede ob-
servarse en cualquiera de las extrapolaciones del campo magnético coronal que se han
realizado en este trabajo. Otras simulaciones [de Aguiar Simoes, 2005], en las que se ha
calculado la emisién girosincrotrénica teniendo en cuenta la inhomogeneidad del campo y
la anisotropia del angulo de paso han llevado al resultado, quizas sorprendente, de que los
dos efectos considerados en conjunto llevan a un espectro girosincrotrénico como el que
es generado por un campo magnético efectivo o promedio y una distribucién isotrépica
del dngulo de paso. Entonces, el hecho de que los espectros de los eventos analizados
aqui hayan sido ajustados considerando fuente homogénea e isotropia del angulo de paso

estd en consonancia con las simulaciones mencionadas en segundo término.

En la actualidad no existen radiotelescopios solares con una resolucién espacial su-
ficiente como para permitir la observacién de un arco de fulguracién con un grado de
detalle que permita discriminar las direcciones privilegiadas de las particulas aceleradas;
de forma de realizar un ajuste espectral en el que entre en juego el dngulo de paso. Por
lo tanto, trabajar dentro de las hipé6tesis de fuente homogénea y dngulo de paso isétropo
significa trabajar con el modelo de menor niimero de variables libres. Los valores resul-

tantes deben ser, entonces, considerados “efectivos”.
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En los tres eventos analizados fue posible explicar la aceleraciéon a energias supra-
térmicas de las particulas responsables de la emisién en radio por medio de un campo
eléctrico continuo sub-Dreicer. En todos los casos, si se considera que la resistividad en
la zona de aceleracién toma valores cldsicos, la aceleracién tiene que haberse producido
en multiples hojas de corriente. El ntimero de hojas compatible con las observaciones se
encuentra en el rango 10 —10* y el espesor de las mismas entre 1-100 m. Los valores de la
energia critica a partir de la cual los electrones son acelerados a energias supratérmicas,
se encuentran en el rango de las decenas de keV. Dichos valores concuerdan con las
energias de corte tipicas que se consideran en los ajustes espectrales de emisién, tanto
en rayos X duros como en microondas, originada por una poblacién electrénica con dis-

tribucién energética de ley de potencias.

El anilisis topoldgico del campo magnético, fundamentalmente la posibilidad de de-
terminar el cambio en las conectividades que se produce a partir de la reconexién que
da origen a cada uno de los eventos, es una herramienta sumamente itil a la hora de
entender como y dénde se produce la emisién. En este contexto, cabe senalar que en
el evento del 28 de noviembre de 2001 el indicio clave para tratar de ajustar la emisién
en el rango de radio con dos curvas girosincrotrénicas de fuentes espacialmente sepa-
radas fue la existencia de dos sitios separados de reconexién. Esto es sugerido por el
andlisis topoldgico de la configuracién magnética de la regién activa. También, puede
mencionarse que la notable asimetria del campo magnético resultante del modelo en uno
de los arcos reconectados, para el evento del 20 de diciembre de 2002, es el hecho que per-
mitié explicar el espectro de emisién en radio como la suma de dos componentes, una que
tiene en cuenta la emisidon en microondas y otra la emisién en el rango submilimétrico.
Puede entonces concluirse que uno de los principales aportes de este trabajo es mostrar
la relevancia de un estudio que por primera vez combina aspectos que en general son

tratados de manera independiente.

Es importante hacer una aclaracién sobre las “inhomogeneidades”. El campo magné-
tico de los arcos coronales es de tipo dipolar; o sea, tiene una dependencia con la inversa
del cubo de la distancia fotosférica. Esa inhomogeneidad “continua” produce indices
espectrales en la parte épticamente gruesa menores que 2 pero, sin embargo, no altera
los indices espectrales épticamente delgados [Klein et al., 1986]. Por otro lado, la inho-
mogeneidad “discreta” creada por regiones magnéticamente complejas, donde conviven
arcos de muy distinta longitud, intensidad e inclinacién, es la que justifica las variaciones

de los indices espectrales delgados en los ejemplos aqui estudiados.

Si bien los tres eventos analizados no pueden considerarse como una muestra es-
tadisticamente relevante dentro de la totalidad de los eventos observados por el SST y
que han mostrado emisién significativa en el rango submilimétrico (aunque el espacio

muestral no es tan grande, poco més de una decena de eventos), parece una caracteristica
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comun la alta complejidad de la topologia magnética de la regién de emisién. Para poder
comprobar fehacientemente este primer diagndstico, seria necesario realizar un estudio
similar al hecho en este trabajo de tesis para todos los eventos registrados por el SST,

lo cual es un trabajo necesario a futuro.

La mencionada complejidad topolégica de las regiones que se estudiaron a lo largo
de este trabajo torné sumamente dificil la extrapolacién del campo magnético a nivel
coronal. El proceso para llevar a cabo esta extrapolacién no es automatico, el proceso
es iterativo y las herramientas que permiten evaluar las bondades del modelo calculado
son, por un lado, la comparacién de las lineas de campo calculadas con los arcos en el
ultravioleta, y por otro, la comparacién de la ubicacion de las bases de los arcos reconec-
tados con la posicién de los abrillantamientos de la fulguracién a nivel cromosférico.
Evidentemente, el modelado del campo con una configuracion libre de fuerzas lineal
tiene sus limitaciones. Siempre que las escalas de longitud, sobre las cuales la variaciéon
de « es significativa, sean del orden del tamafio de la regién activa serd posible calcular
un modelo que represente la topologia global de la regién en forma adecuada. También
se debe tener en cuenta que si se necesita modelar el campo en una regiéon de longitud
caracteristica L, los mayores valores de a que admite el modelo son proporcionales a
1/L. Los problemas més severos se presentan cuando se trata de describir escalas obser-
vacionales pequenas con mayor shear que su entorno, en esos casos es altamente probable
que el modelado amerite considerar una configuracién libre de fuerzas no lineal. A pesar
de los esfuerzos realizados a nivel mundial [ver Schrijver et al., 2006], en la actualidad no
existen codigos numéricos que consideren una configuracién de campo libre de fuerzas

no lineal y que permitan modelar satisfactoriamente el campo global de una regién activa.

Cuando se trabaja con un espectro de fulguracién en microondas, de registrarse
emisién significativa en el rango submilimétrico, se pueden determinar en forma mucho
mas confiable los parametros del haz de electrones acelerados que origina la emisién. Esto
se debe a que la emisién en el rango submilimétrico pertenece a la parte épticamente
delgada del espectro, mientras que la radiacion registrada por otros radiotelescopios
(OVRO, RSTN, etc.) pertenece al régimen épticamente grueso cuando hay emisién en
el submilimétrico. Por lo expresado més arriba, los datos aportados por el SST son de
alta relevancia para el andlisis espectral. En la actualidad el SST es el iinico instrumento
que realiza observaciones solares en ondas submilimétricas. Este hecho convierte sus ob-
servaciones en singulares; lo que si bien por un lado tiene la ventaja de la originalidad,
por otro hace muchas veces dificil la interpretacién fisica de los eventos registrados, ya
que no se cuenta con una amplia experiencia acumulada a lo largo de décadas, como si
existe en el rango de microondas, por ejemplo. Dicha experiencia en microondas no es au-
tomdaticamente extrapolable a estas frecuencias mayores. Las observaciones del SST han
planteado ademds un nuevo desafio, explicar y caracterizar el origen de la emisién THz.

En vista de esto, es necesario continuar con las observaciones en el rango submilimétrico
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y, de ser posible, extender el rango de observacién a frecuencias por encima de los
400 GHz. Con este objetivo es que se ha iniciado el proyecto SIRA (Submillimeter-wave
to Infra-Red solar Activity Emissions). La intencién es realizar observaciones solares
con instrumentos en tierra a las frecuencias de 30 THz [Melo et al., 2006], 60 THz y 300
THz, en la alta atmdsfera, con sensores bolométricos en 670 GHz y 870 GHz, y espa-
ciales, con un fotémetro en 3 THz. A la par del desarrollo instrumental es necesario un
desarrollo tedrico que pueda explicar los interrogantes planteados por las observaciones

ya realizadas y por los nuevos datos a obtener.
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Apéndice A

Polarizacion y transferencia

radiativa

Las cantidades observables de la radiacién son su polarizacién y su intensidad, definida
como la potencia radiada promediada en tiempo, por unidad de superficie de dngulo
sélido e intervalo de frecuencia. Estos dos observables son modificados a través del paso
de la radiacion por el medio ambiente en que se produce la emisién; por ejemplo cuando
radiacion linealmente polarizada atraviesa un plasma magnetoactivo experimenta una

rotacién de Faraday de su plano de polarizacion.

En un plasma inhomogéneo se pueden destacar tres distintos procesos de acoplamiento
[Klein, 1984]: la reflexién, el acoplamiento de ondas de plasma con los modos transver-
sales y el acoplamiento entre los dos modos magnetoiénicos. Dos ondas se dice que “se
acoplan” cuandos sus curvas de dispersién se encuentran muy cercanas una de la otra; en
los modos magnetoidénicos esto ocurre cuando la frecuencia de plasma y la girofrecuencia
se aproximan a 0, en la transicién plasma-vacio y para la propagacion de ondas en un
entorno cercano a ¢ = /2. Zheleznyakov [1970] mostré que el acoplamiento en la tran-
sicion plasma-vacio no es importante para la polarizacién de radiacion en microondas
asociada con fulguraciones solares. Si el plasma varia sus pardmetros en forma suave, es
decir cuando es vélida la aproximacién de la éptica geométrica, las reflexiones pueden
ser ignoradas. El acoplamiento con ondas de plasma se da en una banda estrecha de
frecuencias alrededor de wp, donde la radiacién girosincrotrénica es suprimida. El tercer
proceso, si bien no afecta la intensidad de la radiacién, puede afectar en forma impor-

tante la polarizacion en el rango de frecuencias que es de interés en este trabajo.

La radiacién parcialmente polarizada en un dado punto en el espacio puede ser com-
pletamente determinada por cuatro pardmetros conocidos como parametros de Stokes I,
@, U y V. En un plasma magnetoactivo la elecciéon natural del conjunto de parametros
independientes que especifican la radiacién consiste en las intensidades de los modos or-

dinario y extraordinario, I e I_, y las relaciones de fase, I; e I, las cuales son definidas
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en términos de I. y de la diferencia de fase, §, entre los modos I, = (I, I_)"/?siné e
I, = (I+I_)1/ 2cos 6. Como se dijo anteriormente, se desprecia en este tratamiento la
componenete longitudinal del campo eléctrico, por lo que el campo de radiacién es com-
pletamente determinado por las componentes transversales. Los pardametros de Stokes

pueden escribirse como

I=I.+1_ |,

Q=I(1-ag)1+ap ) +I(1—-a5_)1+a5 )"+
HAL(1+ a3, ) 21 +a] )12,
(A.1)
U= QIS(GO—F - aa—)(l + a§+)_1/2(1 + a;_)—1/2 )

V=2 ap (1 +ad,) ' +T_ap (1+al ) '+
+Ic(agy +ap-)(1+ag,) 21 +a5_ ) /2

El grado de polarizacién 7, el cociente de los ejes de la elipse de polarizacién p y el
dngulo x entre el eje mayor y el eje = pueden escribirse como 7 = (Q? + U? + V?)1/?/1I,
p = arctan 8, sin28 = V(Q? + U? + V?)~'/2 y tan2y = U/Q. La definicién de estas
cantidades implica que para un observador el vector campo eléctrico rotard en el sentido
horario o antihorario si V' es negativo o positivo, respectivamente. La condicion V = 0
corresponde a polarizacion lineal, mientras que Q = U = 0 corresponde a polarizacién
circular. El dngulo x se mide en sentido horario desde el eje x, si U > (0 entonces
0<x<m/2, 81U <0 entonces 7/2 < x < m, si U =0 entonces x = 0 o x = 7/2 para
@ > 00 Q <0, respectivamente.

Para una tnica particula en el vacio, § = 0, entonces la radiacién especificada por
las ecuaciones (A.1) es elipticamente polarizada con el eje mayor perpendicular a B .
Para particulas ultrarelativisticas a altas frecuencias I, = I_, por lo que la radiacién
se torna linealmente polarizada, con el plano de polarizaciéon perpendicular a B . Para
una, particula en un plasma, § # 0 y su valor depende en forma complicada de la energia
y el dngulo de paso de la particula, asi como de la direccién de propagacién y de las
propiedades del plasma. Si se limita el tratamiento al caso de dngulo de rotacién de
Faraday grande en la regién de la fuente, las relaciones de fase pueden ser tomadas al
azar, entonces I; = I, = 0. Esta suposiciéon de angulo de rotacién de Faraday grande
es casi siempre bien satisfecha por la radiacién girosincrotréonica. El angulo de rotacion,
A1), puede ser aproximado por Ay =~ (L/ )\)(VI%IJB /v?), con L dando el orden de las
dimensiones lineales del sistema y A la longitud de onda de la radiacién. Como la ra-
diacién girosincrotrénica se produce generalmente a frecuencias v comparables, dentro
del orden de magnitud, a v, y vp, mientras que L > A, A1) serd en general mucho més

grande que 27 y la rotacidon de Faraday serd grande.
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Para obtener la intensidad y polarizacion de la radiacién de un sistema de particulas
es necesario resolver las ecuaciones de transferencia para los parametros de Stokes o para
I, I, el_. Sehanrealizado tratamientos generales de estas ecuaciones [Kawabata, 1964,
Kai, 1965, Zheleznyakov, 1969, Ginzburg & Syrovatskii, 1969, Melrose, 1980] sin llegarse
a soluciones especificas. Las relaciones de fase I; e I, provocan acoplamiento entre los dos
modos, lo que complica considerablemente la solucién de estas ecuaciones. Sin embargo,
cuando la rotacién de Faraday es grande I; = I. = 0 y las ecuaciones de transferencia
para I, e I_ se desacoplan y adoptan la forma

% +ki(v,0)IL(v,0) = ji(v,0) . (A.2)
Para una fuente homogénea la solucién de la Ecuacién (A.2) estd dada por

L(v,0) = i—i (1-ekt) (A.3)

donde L es la profundidad de la fuente. Si la radiofuente tiene un area efectiva A tal que
su volumen es V =~ AL, y si ademds de la supresién de la componente longitudinal del
campo de radiacién no se requiere ninguna otra condicién de contorno, usando las ecua-
ciones (2.52), (2.53) y (A.3) se puede escribir la intensidad de la radiacién abandonando

la fuente como

_ e? (Bn/A)G+(v/vB) n
1:(,0) = G Tn B ANH (v fos) {1-ew[-Gmtegrm]}, @9
donde
Gt

2m /°° a4 s 9(ds)
cosf J; " By 1 — p+Bcos B cos ¢ 1+0L§jE

§=81

+

2
X [—ﬁ sin ¢sJ.(75) + ag+ (czt: -B cos8 ¢s> Js(xs)]

sin @

(V,B/Vu:t)2 }C(77 ¢7 97#‘:&)

Para I, = I. = 0 las ecuaciones (A.1) se reducen a

I=I.+1

Q=1I(1- a%+)(1 + a§+)_1 +1(1- ag_)(l + ag—)_l )
(A.5)
U=0 ,

V=2Irag;(1+aj,) '+ I as_(1+aj )]
Las ecuaciones (A.4) y (A.5) determinan completamente la densidad y polarizacién de
la radiacién. A partir de la Ecuacién (A.5) se puede ver que los dos modos mag-

netoidnicos se propagan independientemente en un medio homogéneo, es decir que los
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modos existen separadamente y conservan sus caracteristicas a lo largo de la propa-
gacién. En un medio inhomogéneo, como la corona solar, es necesario considerar la
posibilidad de acoplamiento de los modos. La polarizacion resultante dependera del

grado de acoplamiento C entre los dos modos [Zheleznyakov, 1970]

de
de

~ 2In2 m*c* (2mv)?
C="p eS nB3

(A.6)

T

Aqui % indica la variacién de la direccidon del campo magnético a lo largo de la trayec-
toria del rayo. Si C > 1 los modos se encuentran fuertemente acoplados, mientras que
si C < 1 el acoplamiento es débil. Si los modos se encuentran débilmente acoplados
las caracteristicas del medio pueden afectar la polarizaciéon. En el caso de acoplamiento
fuerte la onda se propaga como una combinacién lineal de los dos modos y la polarizacién

no es afectada por las caracteristicas del medio.

Para muchos plasmas astrofisicos se realizan algunas simplificaciones adicionales,
suponiendo que la propagacién de las ondas electromagnéticas puede ser descripta por
la aproximacién cuasiparalela, en la cual los términos de las ecuaciones (2.16) y (2.18)
que contiene sinf son pequefios comparados con los que contienen cosf. Esto sucede
para un rango de dngulos de visién creciente en un dado plasma con el incremento de la

frecuencia. En este caso los dos modos son circularmente polarizados [Klein, 1984]
agy = +sig(cosf) . (A.7)

La aproximacion cuasiparalela es valida si

v? -2 1 sinZ46

P = A8
vup > 2 | cos 6| (A8)
Usando la Ecuacién (A.7) los pardmetros de Stokes se reducen a
I=1,+1 ,
Q=U=0 , (A.9)

V =sig(cos0)(I —I_)

En la corona solar la aproximacién cuasilineal es vilida en casi todos los dngulos 6, ex-

cepto para valores de # muy cercanos a 7/2.

En la atmésfera solar la condicion C > 1 se da para frecuencias muy altas, por
encima de la banda de radio del espectro [Cohen, 1960]. Es por eso que en las regiones
donde la aproximacién cuasilineal es valida, las interpretaciones de la radiacién solar son

realizadas en el contexto de acoplamiento débil entre los modos.
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Si se considera la aproximacion cuasitransversal el acoplamiento puede ser mas fuerte,
porque la polarizacién caracteristica varia rapidamente con 6. Es por ello que una onda
circularmente polarizada tiene su sentido de rotacién invertido cuando se propaga en una
regién que responde a la aproximacién cuasitransversal y con acoplamiento débil. Por
el contrario, en el caso de acoplamiento fuerte, el sentido de polarizacién es mantenido a
través de la regién [Cohen, 1960]. Bandiera [1982] presentd un andlisis de la polarizacién
de la emisién de regiones activas desde el punto de vista de la teoria magnetoiénica. En
ese trabajo se interpreta la inversién del sentido de polarizacién circular de la radiacién

observada en algunas regiones activas como resultado del efecto de la propagacion.

En la Ecuacién (A.3) aparece en el exponente la cantidad 7+ = k4 L la que se conoce
generalmente con el nombre de profundidad éptica. A partir de los valores que toma 7+

se pueden diferenciar distintos regimenes, a saber

T+ > 1= 1y = ;—i , régimen épticamente grueso (A.10)
+
1K1l =1y =j54+L |, régimen épticamente delgado . (A.11)

Se define la densidad de flujo F1 para una fuente no resuelta por el instrumento por
FL=1.Q (A.12)

siendo {2 el dngulo sélido subtendido por la fuente. Las unidades de la densidad de flujo
1

son erg s~! em™2 Hz~!. En el caso de emisién épticamente gruesa se tiene
J+
Fp=—0Q |, (A.13)
ki

En cambio, si la emisién es épticamente delgada

. .. A jiVal
Fy =j:LQ = ="

(A.14)

Aqui d es la distancia Sol-Tierra y Vol representa el volumen de la fuente.

En general los coeficientes de emisién y absorcién que aparecen en las ecuaciones
(A.2) y (A.3) son funciones de la posicién en la fuente. Estrictamente hablando, las
expresiones obtenidas en los apartados 2.1.2 y 2.1.3 ya no son vilidas en este caso porque
la inhomogeneidad del campo hace que la particula se desvie de su trayectoria helicoidal.
La curvatura de las lineas de campo y el gradiente de campo inducen movimientos de
deriva en las particulas paralelos y perpendiculares a las lineas de campo. Esta deriva
puede ser despreciada si el campo magnético no varia apreciablemente durante un giro
de la particula. Este es el caso cuando la distancia caracteristica de variacién del campo
es mucho mayor que el radio de giro y la distancia d = yfB¢/vp que la particula viaja a lo
largo de la linea de campo durante un giro. En el caso de las fulguraciones solares, donde

los electrones tienen energias por arriba de los MeV y radian en campos magnéticos del
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orden de los cientos de G, tanto d como el radio de giro nunca exceden algunos cientos de
metros, y esos valores son mas pequenos que cualquier estructura observable en la region
de la fuente. Por lo tanto se puede considerar que la fuente es localmente homogénea,
y pueden usarse las expresiones que se mostraron anteriormente para el cdlculo de la

transferencia.
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Apéndice B

Resistividad anomala

La resistividad puede incrementar su valor, comparando con los resultados clsicos da-
dos por las ecuaciones (2.60) y (2.61) si en el canal de corriente se tiene turbulencia
electrostatica de baja frecuencia. La densidad de corriente J induce el crecimiento de
esta turbulencia si su velocidad de deriva V; excede una velocidad umbral mayor que la
velocidad del sonido i6nica del plasma, ¢, = (kT /mi)l/ 2. La generacién de resistividad
anémala por corrientes fluyendo en forma paralela al campo magnético ambiente fue
estudiada por Papadopoulos [1980] y por Huba [1985] . El crecimiento de esta turbulen-
cia también puede ser estimulado por gradientes de temperatura o presién en el plasma
[Morrison & Ionson, 1982] o por la presencia de corrientes de electrones no térmicos en

el plasma [Papadopoulos, 1977].

Para corriente fluyendo paralela a las lineas de B, las inestabilidades que pueden
llevar a resistividad anémala son el ciclotrénica iénica electrostitica (EIC), la actstica
iénica (IA) y las inestabilidades de Buneman, ocurriendo estas ultimas para vg 2 2v,
por lo que no se encuentran en el rango de interés de este trabajo.

El umbral de inestabilidad para inestabilidades EIC e IA ha sido calculado por Kindel
& Kennel [1971] y Morrison & Ionson [1982]. Estos umbrales son funcién de T, /T; y
en el trabajo de Morrison & Ionson se ha tenido en cuenta el cambio en la funcién de
distribucion electrénica debido al campo eléctrico, lo que incrementa los umbrales de ve-
locidad en aproximadamente un factor 2. La funcién de distribucién electrénica de estado
estacionario es modelada por una maxwelliana mas una pequena componente no térmica
asociada con la presencia de un campo eléctrico interno, eg = Ej| /Ep; un gradiente de
temperatura, er = V| T./(eEp); y un gradiente de presién, ep = V| P./(eEpn). No
se incluye el efecto de los electrones acelerados, pero probablemente su efecto principal
sea el de incrementar el umbral de velocidad. Para 0.1 < T,/T; < 8, la inestabilidad
EIC tiene el umbral menor; por otro lado, la inestabilidad IA es la primera en hacerse
inestable. Cuando T, =~ T;, la velocidad umbral v, (EIC) = 0.8ve(~ 35¢s). Cuando
T, = 8T;, vy, (EIC, I A) = 8¢,. Para vy, = cs, T, debe ser mds que un orden de magni-
tud mayor que T;, y el modo IA es el estable.
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La turbulencia tiene el efecto de incrementar la frecuencia de colisiones en el plasma,
por lo que el calentamiento Joule y la aceleracién de electrones son afectados. Si la
frecuencia de colisién efectiva, vf, depende de la velocidad de la particula en el mismo
modo que la frecuencia de colisién cldsica, tal que vef(v) = vef(v/ve)?, los resultados
de los apartados anteriores se llevan al caso de plasma turbulento simplemente reem-
plazando v, con v.;. Esta dependencia con la velocidad es la esperable para turbulencia

3 siem-

IA [Kaplan & Tsytovich, 1973, Papadopoulos, 1977]. Se asume aqui que vef ~ v~
pre. Entonces en el plasma turbulento, ve. — vey, nef = 4nvey /wg, ng = MeVelef /€,

vel = [meve v/ (eE)]Y/?, y asi con todos los resultados obtenidos previamente.

La relaciéon aproximada entre la frecuencia de colisién anémala y la densidad de

energia en el régimen turbulento IA de baja frecuencia, W4, es

WIA
1A
Vef N (nkTe) We - (B.1)

El nivel de turbulencia real alcanzado para una dada inestabilidad no estd bien estable-
cido y depende de los detalles del sistema. De simulaciones de la inestabilidad IA,

tipicamente se obtienen valores de frecuencia de colisién que son del orden de

TA _ 10-2,. ~ 106 n 1/2 Ve -1 -1
Vif ~ 1072w, ~ 10 (109 Cm_3) (10 S_l) ves~l (B.2)

Entonces, se puede obtener una resistividad efectiva que es del orden de 10 veces mayor
que la resistividad clésica, si la velocidad de deriva de la corriente primaria excede el
umbral de la inestabilidad IA.

La resistividad anémala que puede resultar de la inestabilidad EIC no estd muy bien
determinada. El resultado de Ionson [1976] , consistente con simulaciones [Pritchett et
al., 1981], es

B 17 -1
EIC o~ 4 e 1
Vep ~ = 0.20; = 2 x 10 <100 G) (105 1) VesS —, (B.3)

donde ; es la girofrecuencia de iones. Si los dos modos estdn presentes, el modo TA es

el que generalmente realiza la mayor contribucién a la resistividad.

Si la corriente primaria es etable a las inestabilidades EIC e IA, deberia ser posible
que un nivel significativo de turbulencia TA de baja frecuencia fuera generado por elec-
trones acelerados. Si la distribucién de éstos desarrolla una pendiente positiva tal que es
inestable al crecimiento de ondas de Langmuir, y la densidad de energia en estas ondas
(en unidades de nkT) alcanza un nivel del orden de (ve/v,)?, con v, la velocidad media
de los electrones acelerados, las ondas pueden colapsar no linealmente a longitudes de

onda m4s cortas, generando fluctuaciones en la densidad i6énica en el proceso (oscillating
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two-stream instability, OTS). La frecuencia de colisién efectiva resultante de la presencia

de estas fluctuaciones de densidad ha sido estimada por Papadopoulos & Coffey [1975]

oTS . Ty Up 2 A'UT-
VIS ~ 03w, (;) o) (57) (B.4)

donde n, es la densidad del haz de electrones acelerados y Av, es la dispersién de v, en

el haz. Por ejemplo, para Av, /v, = 1/3, v./ve = 10 y n,/n = 1073, ugcTS ~ 102w,
Entonces, deberia ser posible generar una resistividad anémala que es comparable a la es-
timada para la inestabilidad IA, Ecuacién (B.2). La generacién de resistividad anémala
por haces de electrones relativistas ha sido estudiada por Scott et al. [1980] con aplicacién

al calentamiento del gas en racimos (clusters) de galaxias por rayos c6smicos electrénicos.

Una forma adicional de resistividad, “resistividad inercial” [Speiser, 1970], ha sido
aplicada al calentamiento del plasma en fulguraciones solares por Duijveman et al. [1981].
El argumento para sostener la resistividad inercial es que si el tiempo requerido por los
electrones térmicos para cruzar la hoja de corriente, dr/v. donde dr es el espesor de la
hoja [Ecuacién (2.67)], es menor que el tiempo de colisién, nu;!, los electrones seran
acelerados por el campo eléctrico mientras se encuentran dentro de la hoja, y fluird una
densidad de corriente neta J;y ~ (ne?/m.)(6r/ve)E. Como esta corriente es terma-
lizada en un tiempo del orden del tiempo de colisién, hay una contribucién a la razén de
calentamiento Joule con una frecuencia de colisién efectiva dada por l/eI J]cv ~ ve/or. (Se
asume implicitamente que el cruce de la hoja por electrones térmicos no es suprimido por
el campo magnético ambiente). Ya que dr < 1 km para condiciones de fulguracién solar,
la razén I/é }V /Ve puede ser muy grande. Este resultado, sin embargo, es incorrecto ya que
ug chv es derivado sobre la base de la densidad de corriente Jyy, la cual es muy pequena
comparada con la densidad de corriente de estado estacionario J = E/n,, donde 7, es la
resistivivdad cldsica de Coulomb. Es facil ver que la razén de estas dos densidades de
corriente es Jyn/J & vedr/ve, y la razén de las correspondientes tasas de calentamiento
Joule por unidad de volumen es veJZy /(veJ?) & (vedr/ve)?. Como la razén del volumen
conteniendo a Jry al volumen conteniendo a J es Vin/Vy = v./(drve), la razén de las
tasas de calentamiento total es veJZyVin/(veJ?V)) = vedr/ve. La condicién original
para que la resistividad inercial fuera importante fue v./(drve) < 1. Por lo tanto el
calentamiento debido a resistividad inercial nunca serd significativo comparado con el
calentamiento debido a la corriente primaria. La escala de tiempo para que Jrny sea
termalizada es del orden del tiempo que lleva a la densidad de corriente J de estado
estacionario a ser establecida (~ tiempo de colisién). Entonces, ain si la densidad de
corriente de estado estacionario no ha sido alcanzada, los efectos inerciales no pueden
contribuir al calentamiento del plasma hasta que la densidad de corriente mayor sea

establecida.
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Apéndice C
Clasificacion de fulguraciones

La importancia de una fulguraciéon puede depender del tipo de emisién usado para
medirlo. Un indice generalmente usado es el drea en H, de la fulguracién. Los abri-
llantamientos cromosféricos que exceden 3x10® km? son los que se conocen propiamente
como fulguraciones. Los abrillantamientos mas pequenos son llamados subfulguraciones.
La mayoria de las fulguraciones mas pequenas y subfulguraciones son compactas, mien-
tras que los eventos mas grandes son del tipo dos bandas. La clasificacién en H, com-
prende dos elementos, un ntimero y una letra. El niimero describe el rango de tamano del
drea. La letra indica si la intensidad del drea afectada es débil (f, por faint), normal (n)
o brillante (b); con esta parte de la clasificacién se asocia una considerable subjetividad.

Esta forma dual de clasificacion se muestra en la siguiente tabla Atn no existe consenso

Area Area Intensidad relativa
(grados?) | (millonésimas de hemiesferio solar) f n b

<2.06 <100 sf sn sb
2.06-5.15 100-250 1f In 1b
5.15-12.4 250-600 2f 2n 2b
12.3-24.7 600-1200 3f 3n 3b

>24.7 >1200 4f 4n 4b

Tabla C.1: Clasificacién de fulguraciones en H,

sobre lo adecuado de esta clasificacién por drea, ya que no hay una buena correlacién
entre esta y otras caracteristicas de las fulguraciones aunque se presume que da una
buena estimacién de la energia total del evento. Su eleccidn se basa en una cuestién de

practicidad, ya que es ficil de evaluar.

Otro tipo de clasificacién de fulguraciones muy utilizado es en rayos X blandos como
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se muestra a continuacion

Clase | Intensidad (erg cm=2 s71)
B 10~*
C 10—°
M 102
X 10~

Tabla C.2: Clasificacién de fulguraciones en SXR.

Esta clasificacién utiliza el flujo en el rango espectral 1-8 A. Como puede verse en la
tabla, la letra representa el orden de magnitud del flujo de rayos X, y un valor numérico
subsecuente indica el miiltiplo del orden de magnitud (por ejemplo M 3.2=3.2x1072 erg
cm 2 s71). En general cuanto mis intensa es la emisién 6ptica o en rayos X de una
fulguracién, mayor sera el flujo en radio, S. Este ltimo se da en unidades de flujo solar
o u.fs., donde 1 u.fs. =102 W m~—2 = 10* Jansky. Como una regla aproximada puede
decirse que en 5 GHz, lo cual corresponde a una longitud de onda de 6 cm, el flujo en
microondas de una subfulguracién en H, es aproximadamente 3 u.f.s., incrementandose
a 30 u.f.s. para uno clase 1, 300 u.f.s. para uno clase 2, 3000 u.f.s. para uno clase 3 y
30000 u.f.s. para uno clase 4. Entonces la relacién aproximada entre la importancia de

la fulguracién en H,, y el radioflujo en 5 GHz, se puede expresar como

Importancia = log(S[u.f:s]) — 0.5 (C.1)
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