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Dr. Héctor Manuel Hernández Toledo,
Instituto de Astronomı́a, UNAM.

Secretario:
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y Electrónica que me brindó un espacio y la oportunidad de laborar como
parte del mundo de la investigación.



AGRADECIMIENTO ESPECIAL

Al Dr. Eduardo Mendoza, a quien debo todo lo referente a este trabajo.

Porque desde que nos conocimos me diste la oportunidad de encontrarle
un uso a todo lo que aprend́ı durante la licenciatura. Porque me permitiste
conocer el mundo de la Astronomı́a, me abriste las puertas en diferentes
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todas las experiencias que vivimos, entre ellas las horas de dominó, las idas
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3.1. MÉTODO DEL ESTUDIO DE MOVIMIENTOS DE PLASMA 62

7
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3.3. SELECCIÓN DE DATOS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
3.4. COMPARACIÓN DEL NÚMERO DE EEs EN CADA COM-
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INTRODUCCIÓN

En el Sol ocurren fenómenos que producen un aumento súbito de la
emisión en diversas longitudes de onda. Dentro de dichos fenómenos están
los Eventos Explosivos (EEs) que se observan en ĺıneas espectrales del ul-
travioleta (UV), los cuales son observados en la Región de Transición (RT)
Cromosfera-Corona.

En la RT se observa un gradiente de temperatura muy grande (la temper-
atura va de 104 K en la Cromosfera a 106 K en la Corona) lo cual plantea las
preguntas de cuál es el origen de la enerǵıa que calienta la Corona y median-
te qué proceso o procesos se transforma dicha enerǵıa en enerǵıa térmica,
aunque hay consenso de que la enerǵıa magnética puede ser un elemento
importante.

Los EEs ocurren en las escalas espaciales más pequeñas que se han estu-
diado en la RT, se han observado a lo largo de todo el disco solar y su tasa de
ocurrencia es de más de mil eventos por segundo. Por eso, aunque la enerǵıa
de cada EE es baja (1026 ergs) el conjunto de los EEs que ocurren sobre todo
el Sol puede aportar una enerǵıa importante para el calentamiento coronal.

Hasta ahora, en los EEs reportados en la literatura, no se ha hecho un
estudio detallado de la estructura debido a que no se tiene la certeza de haber
captado la fuente completa del EE, tanto temporal como espacialmente. Gen-
eralmente se usan mediciones que no dan la posibilidad de estudiar la misma
posición en diferentes tiempos o bien no cubren un campo que abarque la
fuente en dirección EW.

También, se han estudiado las extensiones de los EEs considerando la
zona en la que aumenta la amplitud de la ĺınea espectral, sin distinguir si el
aumento ocurrió en alguna longitud de onda particular de la ĺınea. Es decir,
no se han estudiado las extensiones de las fuentes en las longitudes de onda
centrales, ni tampoco las extensiones en las longitudes de onda azul y roja
las cuales se producen por movimientos de plasma en dirección radial.

Con rutinas en la plataforma de cómputo IDL y diversos criterios de
selección aseguramos identificar el máximo de cada evento seleccionado tanto
espacial como temporalmente, utilizando mediciones tomadas en régimen de
escaneo.

Con tiempos de integración cortos y el mı́nimo campo en dirección EW
que abarque la fuente completa aseguramos escalas de espacio-tiempo lo su-
ficientemente pequeños para distinguir la evolución de la fuente de un solo
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EE. Éstos también evitaron la superposición de un número considerable de
EEs, lo que permitió acercarnos más a la estructura real.

El objetivo del presente trabajo de tesis es estudiar la estructura de las
fuentes de EEs. Analizamos las funciones de la amplitud en dirección NS
para diferentes tiempos antes y después del máximo y encontramos que la
estructura de las fuentes tienen varias componentes espaciales que se pueden
generalizar en tres tipos.

La forma de la estructura que observamos puede ser consecuencia de la
geometŕıa observacional o de otras causas como puede ser por caracteŕısticas
intŕınsecas del fenómeno f́ısico.

Comparamos el tamaño observado con el tamaño que se tendŕıa al suponer
fuentes proyectadas de diferentes formas geométricas simples y encontramos
que la variación del tamaño de la fuente en términos de la distancia al centro
del disco solar no es monótona. Los tamaños observados difieren pero sin
seguir una función evidente.

Por otro lado, encontramos que los EEs tienen posiciones preferenciales
y que los tiempos de ocurrencia del máximo para las diferentes componentes
espectrales son diferentes. El máximo de la componente azul aparece tiempo
después que el máximo en el central; lo que indica que efectivamente estamos
aislando con los tiempos de integración EEs independientes. Sin embargo,
es posible que en un mismo EE ocurran varios procesos de liberación de en-
erǵıa, o bien, que haya movimientos de plasma simultáneamente en varias
direcciones, que daŕıan como resultado la observación de las varias compo-
nentes espaciales.

La densidad de EEs encontrados en una latitud diferente al Ecuador es
mucho mayor. El hecho de que los EEs ocurran en posiciones preferenciales
puede ser una de las causas de que las funciones espaciales tengan varias
componentes espacialmente. Que tengan varias componentes espaciales y el
que haya posiciones preferenciales los EEs bien podŕıa argumentar a favor de
que los EEs ocurran con mayor frecuencia en las fronteras de las superceldas
como se ha sugerido en la literatura.

Se usaron observaciones de uno de los instrumentos que están a bordo del
satélite SoHO (por las siglas en inglés de Solar and Heliospheric Observatory).
SoHO cuenta con 13 diferentes instrumentos dedicados a observar el Sol. Uno
de ellos es el Solar Measurement of Emitted Radiation (SUMER) el cual
consta de un telescopio y un espectrógrafo para hacer observaciones en el UV.
Analizamos observaciones en la ĺınea de SiIV a 139.37nm en un régimen de
escaneo que produce espectros para una zona del Sol con 6′′ en dirección EW



y 120′′ en NS, que permitió identificar el lugar en el que ocurrió la máxima
amplitud y medir la extensión de los EE.

Se estudió la factibilidad de acercarnos a la forma real de las fuentes de los
EEs en base a geometŕıas simples como son: el cono, el cilindro y la esfera. Se
eligieron estas figuras ya que se pueden explicar f́ısicamente. Se encontró la
relación del volumen y el área entre estas figuras. Ésto nos puede decir que
tanta diferencia hay en la perspectiva de la fuente a diferentes distancias al
centro del disco solar vistos por un observador y que tanta diferencia puede
haber en las enerǵıas involucradas para las diferentes geometŕıas. Para las
tres geometŕıas el tamaño que se observa es el mismo, y la proyección de la
fuente en el centro del disco es un ćırculo.

El volumen de una esfera está determinado por Vesfera = 4
3
πr3, mientras

que para un cono Vcono =
1
3
πr2hcono y para un cilindro Vcilindro = πr2hcilindro.

Si suponemos que Vesfera = Vcono = Vcilindro y que el radio r es el mismo
para todas las figuras, entonces se encontró que el cono requiere tener una
altura de hcono = 4r mientras que el cilindro requiere hcilindro =

4
3
r.

Se estimó la enerǵıa que cedeŕıan para el calentamiento coronal los EEs
que se analizaron en este trabajo por dos de los mecanismos que se conocen
de pérdida: radiación y conducción.

La cantidad de flujo radiativo depende del volumen, entonces nosotros
podemos considerar que el volumen es el mismo. En ese caso, si la fuente fuera
cónica presentaŕıa radiaciones más grandes a diferentes distancias del centro
del disco. El cilindro también presentaŕıa variaciones pero no pronunciadas y
la esfera presentaŕıa un tamaño constante para cualquier distancia al centro
del disco.

Al área de una esfera es Aesfera = 4πr2, para un cono es Acono = πr2 +
πr

√
h2cono + r2 y para un cilindro es Acilindro = 2πrhcilindro.

Para el caso en que tenemos un volumen y un radio definidos, Aesfera =
4πr2 mientras que Acono = (1+

√
17)πr2 y Acilindro =

8
3
πr2. Es decir, Aesfera =

3
2
Acilindro, y Acono = 1.3Aesfera.
El flujo conductivo es directamente proporcional al área. Entonces el flujo

conductivo es mayor en el caso de una fuente cónica que en el caso de una
ciĺındrica y una esférica. Por lo tanto, una fuente cónica perdeŕıa más rápido
la enerǵıa por flujo conductivo y el tiempo que emitiŕıa seŕıa más corto que
para el caso de las otras figuras geométricas.

Una fuente espectral puede tener una forma geométrica que no necesaria-
mente es igual a las otras. Esto dice, que la geometŕıa tiene implicaciones en
el tiempo que emite una componente espectral respecto de las otras compo-



nentes (roja y azul). Por ejemplo, una fuente cónica tardaŕıa menos tiempo
que una esférica o una ciĺındrica. Entonces si una componente de las fuentes
espectrales es cónica seŕıa la primera en desaparecer.



PRÓLOGO

Una de las metas de las Astrof́ısica actual es encontrar las contribuciones
de los diferentes mecanismos que existen para calentar a la Corona Solar.
Nosotros creemos que los EEs tienen una contribución importante a este
calentamiento. Es muy poco lo que se sabe de los EEs.

El SUMER tiene la tarea de estudiar al Sol en varias longitudes de onda.
Los EEs son caracteŕısticos (hasta donde se sabe) de las longitudes de onda
correspondientes al UV. La ĺınea del Si IV corresponde a longitudes de onda
dentro del UV. Para tener este grado de ionización se requiere que el plasma
solar se encuentre a una temperatura 105 K. Esta temperatura se registra
dentro de la RT. Además esta ĺınea es aislada, es decir, no se superpone con
otras ĺıneas espectrales. Lo que la hace ser una buena trazadora y muy útil
para estudiar las variaciones de amplitud temporal y espacialmente.

El SUMER antes de 1998 realizaba escaneos a diferentes posiciones sobre
el disco solar, sin embargo, perdieron el satélite y se dejaron de hacer estos
escaneos. Además no se hicieron los programas para facilitar la visualización
de este tipo de datos.

Este tipo de mediciones (régimen de escaneo) permiten observar cambios
en la amplitud temporal y espacialmente (NS − EW), por lo que utilizar este
régimen es importante para el estudio de los EEs.

Para estimar la contribución de los EEs al calentamiento coronal es nece-
sario estudiar la estructura de sus fuentes y comportamiento con el plasma
circundante.

Como no se sabe nada de las estructuras de las fuentes de los EEs, pro-
ponemos una primera aproximación a la forma de estas estructuras al suponer
que podemos comparar los tamaños espaciales (NS) y su variación en térmi-
nos de la latitud con las variaciones del tamaño en función de la latitud de
objetos geométricos muy conocidos y que han sido de mucha ayuda para
modelar el comportamiento de sistemas termodinámicos y mucho más en
términos de F́ısica Solar (cono, esfera y cilindro).

Para obtener los anchos observacionales, se requirió hacer diversas rutinas
de cómputo en la plataforma IDL (en el apéndice se describe muy brevemente
la función de cada rutina).

Con estas rutinas se buscaron EEs que se encontraran en posiciones in-
termedias del campo de observación delimitado por la rejilla de observación.
Además que en términos del tiempo también lo fuera. Esta es la primera vez



que se hace este tipo de selección.
Como queŕıamos comparar tamaños en términos de la latitud. Selec-

cionamos datos de dos d́ıas diferentes de medición. Cada uno de estos d́ıas
posicionados a diferentes posiciones sobre el disco solar y que tuvieran las
mismas condiciones (a través de lo que limita el SUMER) para tener informa-
ción comparable. Elegimos un mı́nimo de 25 cuentas de amplitud como EE.
Elegimos ese número porque es muy comparable al nivel de ruido estimado
de sacar el promedio de los niveles de ruido considerados por el SUMER (5
cuentas).

Al localizar los máximos más intensos de todas las mediciones adquiridas
por el SUMER en 40 minutos de observación para cada posición sobre el
disco, notamos que existe una preferencia para su ocurrencia. Existen varias
posibles razones para explicar que tengan posiciones preferenciales. Además
cuando comparamos la distancia de estas posiciones preferenciales de ambas
posiciones sobre el disco solar se notó que efectivamente existe una depen-
dencia geométrica. Simplemente porque a 707 arcsec del centro del disco que
corresponde a 30◦ latitud la longitud de arco que se observa a través de la
rejilla es mayor.

Como nos interesaba medir el ancho observado. Se graficaron las varia-
ciones de la amplitud en términos de los 120 pixeles espaciales correspondi-
entes a 120 posiciones NS observadas a través de la rejilla. De estas gráficas
se midió el ancho a potencia media (al 0.5) y al 0.2 de la amplitud máxima.
Aśı encontramos los anchos que observamos.

Los tamaños que se encontraron en el Ecuador (Solar) son más pequeños
que los que se encontraron en 707 arcsec del centro del disco solar. Aun con
esta diferencia creemos que no es suficientes datos para decir si realmente
existe una variación del tamaño en términos de la latitud.

Además cuando graficamos los tamaños de cada d́ıa se notó una variación
de tamaño a corta escala, aśı que lo único que es permisible decir al respecto
es que no existe una variación del tamaño monótona en términos de la latitud.
Es posible que exista otro tipo de variación, pero los datos no son suficientes
para encontrar la función que la explique.

Otro punto por mencionar es que, debido a que las estructuras son muy
complejas y dif́ıciles de explicar, no se contaron casos que no fuera fácil de
distinguir fuentes independientes espacialmente.

Como suponemos que las fuentes de los EEs, son cuerpos geométricos,
podemos hacer una estimación de la enerǵıa que podŕıan estar liberando. El
flujo conductivo depende del área de contacto con el medio exterior y el flujo
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radiativo depende del volumen. Encontramos que es mucho mayor la enerǵıa
por flujo radiativo. Además de que la diferencia entre una posición y otra
sobre el disco solar es que la enerǵıa es dos veces más grande para la posición
de 707 arcsec del centro del disco solar.

En la literatura, se encuentra que los EEs están ligados con la presencia
de flujos de plasma. Entonces otra forma que podŕıamos ver cómo se da
la contribución de los EEs al calentamiento es a través de estos flujos. Si
se producen movimientos de plasma, debido a que se encuentran hundidos
dentro de otros sistemas a diferentes velocidades, habrá una interacción que
terminará por detener estas part́ıculas en movimiento, es decir, termalizando
el plasma.

Ahora bien, nos basamos en la teoŕıa y en el efecto Doppler para calcular
la velocidad de estos flujos. Pero para ligar la teoŕıa con las observaciones,
lo que hicimos fue hacer las mismas mediciones de ancho pero para las am-
plitudes de emisión de otros canales (longitudes de onda) muy próximos al
canal del Si IV. El efecto Doppler nos asegura que nosotros veremos que un
cuerpo se aleja o acerca por los corrimientos de la ĺınea. Definimos observa-
cionalmente que estos corrimientos fueran de ±3 pixeles espectrales (ya que
las longitudes de onda medidos en el SUMER están registradas en pixeles
espectrales).

Es decir, que medimos los anchos también para 122.65 nm (corrimiento al
azul) y a 156.1 nm (corrimiento al rojo). Con este punto entonces agregamos
a las enerǵıas estimadas la enerǵıa cinética de las part́ıculas que tendŕıan.
Estos 3 pixeles espectrales diferentes entre los canales corresponden a una
velocidad promedio de29 kms−1.

Con part́ıculas a esta velocidad podŕıan ocurrir varias cosas, que cedan
su enerǵıa a otras part́ıculas al chocar o que provoquen que el plasma cir-
cundante se caliente. Las enerǵıas cinética, radiativa y conductiva son 1024

ergs. La enerǵıa por pérdida radiativa es mucho mayor que la conductiva. Es
decir, que si las fuentes de los EEs tuvieran la estructura en forma de esos
cuerpos geométricos, estos EEs cedeŕıan más enerǵıa por procesos radiativos.
Además si fuera cónica es mucho más rápido.

Para vincular la componente espectral central con las componentes que
corresponden a los corrimientos, restringimos la búsqueda de datos a tiempos
muy próximos a la aparición del máximo en amplitud de la componente
espectral central.

Notamos que para el caso de los datos del Ecuador el mayor número de
EEs tendrán el máximo aumento de emisión en la componente azul tiempo



después que el máximo en la componente espectral central. En la otra posición
sobre el disco solar, los máximos ocurren al mismo tiempo. Por la cantidad
de EEs que se encontraron y por la falta de otras posiciones sobre el disco
no podemos decir a que se debe que aparezcan al mismo tiempo. Podŕıa ser
que se deba a algo geométrico.

Al estar midiendo los anchos, notamos que espacialmente nosotros pode-
mos encontrar que podemos generalizar las funciones de la amplitud en térmi-
nos de la posición NS en tres esquemas. Estos esquemas muestran claramente
que la estructura tiene varias componentes espaciales. En la literatura, se en-
cuentra que comúnmente se estudian los EEs al suponer que su estructura
espacial sigue una función gaussiana o una triangular. Aśı que nos dimos a
la tarea de comparar estos anchos observados en términos de estas dos fun-
ciones. Para esto, medimos los anchos al 0.2 de la amplitud y calculamos el
cociente entre los anchos al 0.5 y al 0.2 de la amplitud máxima registrada.
Comparamos estos cocientes con los cocientes que se tienen en la función
gaussiana y triangular.

Notamos que aquellos casos donde la fuente es muy intensa y no tiene
tantas componentes espaciales, los cocientes se acercan a los cocientes de la
gaussiana y la función triangular. Sin embargo, el mayor número de casos no
se encuentra dentro de estos cocientes, por lo que, realmente no se debeŕıan
usar estas funciones para cualquier EE, solo EEs muy intensos.

De estas comparaciones, concluimos que realmente la estructura de las
fuentes de los EEs es muy compleja. Que se requieren datos de otras posi-
ciones sobre el disco solar, para llegar a conclusiones más contundentes. Que
podŕıa darnos idea del origen de los EEs en base a los resultados encontrados.
Los resultados fueron:

Posiciones Preferenciales a lo largo de la dirección NS.

El máximo de la componente azul aparece tiempo después que la com-
ponente central para el centro del disco solar. El máximo en las tres
componentes aparecen al mismo tiempo para el caso de 707 arcsec del
centro del disco.

Existe la posibilidad de que no solamente haya una liberación de enerǵıa
en un EE.

La estructura de los EEs no puede ser explicada con cuerpos geométri-
cos simples.



Si fueran cuerpos geométricos simples los EEs observados ceden la en-
erǵıa más rápidamente por radiación.

La longitud de arco que abarca la rejilla es mayor para latitudes may-
ores.

Solo se puede aproximar con función gaussiana y triangular a la estruc-
tura de las fuentes de los EEs cuando las fuentes son muy intensas.

Los EEs son más grandes (espacialmente) para una latitud de 30◦ con
relación al Ecuador.

La interacción de un plasma puede ser explicado de dos formas ter-
modinámicamente (como las estimaciones de las enerǵıas donde suponemos
sistemas termodinámicos en equilibrio) y electrodinámicamente (por la pres-
encia de campos magnéticos)

Los flujos de plasma están ligados con la presencia de ĺıneas de cam-
po magnético y la interacción entre ellas y su reconfiguración (reconexión
magnética). Y el que sea posible la reconexión magnética en el plasma tiene
que ver con la densidad del medio.

Si la densidad fuera suficiente para que exista reconexión magnética, la
mayoŕıa de los resultados listados podŕıan ser explicados con las superceldas
(que son estas ĺıneas de campo magnético y su configuración en las diferentes
capas solares)

Las fronteras de las superceldas se encuentran llenas de ĺıneas de campo
magnético. La configuración de estas ĺıneas y su constante reconfiguración a
estados más estables, provocaŕıa constantemente reconfiguración magnética.
En la literatura encontramos que los EEs ocurren con mayor frecuencia en
estas fronteras. Las posiciones preferenciales seŕıan un argumento para esta
ĺınea. La diferencia de tamaños y el hecho que el tamaño vaŕıe a pequeñas
distancias (menos de 80 Mm) podŕıa ser explicado con estas superceldas.

Esta propuesta requiere de mayor estudio en relación a las superceldas,
ya que aún es algo controversial la existencia de las superceldas en la RT.

Realmente lo importante de este trabajo es que abrimos nuevos caminos
para explorar el estudio de los EEs. Tenemos la forma de mostrar que efecti-
vamente son máximos de emisión espacial y temporalmente. Y en base a la
información de la amplitud podemos continuar tratando de descomponer la
estructura de estas fuentes.



Aunque no se tuvo la cantidad suficiente de EEs y de posiciones sobre el
disco solar, el muestreo deja una gama de posibilidades para continuar desar-
rollando el estudio. En general, todo apunta a que los EEs están relacionados
con flujos de plasma que pueden estar vinculados con reconexión magnética.

Lo que se plantea hacer a corto plazo es la optimización de la medición de
los anchos. Para poder aumentar la estad́ıstica de EEs. Se plantea estudiar
la evolución temporal de aquellos EEs más intensos. Como vaŕıa su tamaño
en términos del tiempo.

Analizar el comportamiento de la ĺınea espectral cuando ocurre el máximo
de emisión.

Nosotros solo calculamos las enerǵıas cinética, radiativa y conductiva de
los EEs, seŕıa continuar estimando la contribución de los EEs para los difer-
entes mecanismos de calentamiento. Una velocidad de 29 kms( − 1) en un
medio donde la densidad es tan baja como es en la corona, podŕıa traducirse
a frentes de choque, producción de ondas. Aśı que podŕıamos estimar las
enerǵıas correspondientes a estos otros mecanismos en términos de los EEs
observados en este trabajo.



RESUMEN

En este trabajo proponemos estudiar la estructura de los Eventos Ex-
plosivos (EEs) usando observaciones de uno de los instrumentos que están a
bordo del satélite SoHO (SUMER). Analizamos observaciones en la ĺınea de
SiIV a 139.37nm en un régimen de escaneo que produce espectros para una
área sobre el Sol de 6′′ en dirección EW y 120′′ en NS.

Analizamos las distribuciones de la amplitud en dirección NS para di-
ferentes tiempos y longitudes de onda de la ĺınea espectral (central, roja y
azul). Estudiamos las extensiones de las fuentes durante el tiempo de máxima
emisión, aunque dicho máximo hubiera ocurrido en un tiempo diferente al de
las otras componentes espectrales. Comparamos las funciones unidimensiona-
les observadas de la amplitud de las fuentes de los EEs con funciones simples
(gaussiana y triangular). Encontramos que estas funciones no se aproximan
a las funciones observadas. Se estudió si la forma de las fuentes se parećıan
a formas geométricas simples como son: el cono, el cilindro y la esfera.

Encontramos que los EEs tienen posiciones preferenciales y que los tiem-
pos de ocurrencia del máximo para las diferentes componentes son diferentes.
Encontramos que la variación del tamaño de la fuente en términos de la dis-
tancia al centro del disco solar no es monótona. Los tamaños observados son
distintos a diferentes distancias pero sin seguir una función evidente. Se con-
cluyó que para la mayoŕıa de los casos ninguna de las formas geométricas
simples es adecuada para tratar de definir la forma de las fuentes de los EEs.

Los supergránulos explican la posición preferencial (que está relacionada
con las fronteras de los supergránulos) y la variación de los anchos de las
bandas con escasa ocurrencia de EEs (que para latitudes mayores, es menor).



Caṕıtulo 1

NUESTRA ESTRELLA: EL
SOL

El Sol es una estrella y para nosotros es la fuente principal de enerǵıa.
Al igual que las demás estrellas, el Sol se formó cuando un fragmento de
una gigantesca nube de gas fŕıo rica en Hidrógeno, en Helio y en elementos
más pesados empezó a contraerse y calentarse. Debido a la conversión de
Hidrógeno en Helio se detuvo la contracción y el Sol empezó su vida como
estrella.

El Sol es una estrella enana de color amarillo, miembro de uno de los tipos
más numerosos de estrellas, las del tipo espectral G2, se mantiene unida por
su propio campo gravitacional y presiones internas como la del plasma y la de
la radiación. Tiene un radio de 700 000 km, es decir, que es aproximadamente
109 veces el radio de la Tierra, que tiene alrededor de 6500 km, y rota sobre
su propio eje en aproximadamente 27 d́ıas.

1.1. FOTOSFERA, CROMOSFERAY CORO-

NA

El interior del Sol está formado por tres capas: el Núcleo, la Zona Radia-
tiva y la Zona Convectiva, mientras que la Atmosfera se divide en: Fotosfera,
Cromosfera, Región de Transición y Corona.

La enerǵıa del Sol, se genera en su Núcleo. El Núcleo Solar es la capa
más interna de nuestra estrella donde la densidad y la presión son tan altas
que dan lugar a una temperatura promedio de 14 millones de grados K
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22 CAPÍTULO 1. NUESTRA ESTRELLA: EL SOL

suficiente para que se lleven a cabo las reacciones nucleares. La fusión, que es
la combinación nuclear de átomos ligeros para crear elementos más pesados,
es seguramente la fuente de la enorme cantidad de enerǵıa que fluye del
interior a la superficie solar.

El transporte de enerǵıa hacia el exterior se lleva a cabo mediante dos
tipos de procesos: primero por transferencia de radiación, es decir, la enerǵıa
se absorbe, dispersa y emite (Zona Radiativa) y luego por convección. En
la Zona Convectiva, la enerǵıa es llevada hacia arriba por el gas caliente
ascendente y se difunde a medida que el gas ascendente se expande y entonces
el gas se enfŕıa y desciende. Esta capa se extiende desde unos 8 décimos de
radio solar hasta la superficie.

Debido a la rotación del Sol, en el gas ionizado o plasma, tanto del Núcleo
como de la Zona Convectiva, se generan corrientes eléctricas que dan lugar
a un campo magnético dipolar. Este campo alcanza una intensidad de 2 G
sobre la superficie alrededor de las regiones polares.

En la Zona Convectiva donde los movimientos del material son complica-
dos por su movimiento vertical, las ĺıneas de campo magnético se tuercen y
enredan. El transporte de enerǵıa se realiza por convección. Parcelas de plas-
ma caliente se dilatan y disminuyen su densidad y empiezan a subir mientras
que parcelas de plasma menos calientes que el rededor pierden volumen au-
mentan su densidad y bajan.

La siguiente capa es la que podemos ver desde la Tierra, es conocida como
la Fotosfera, tiene una temperatura de 5800 K y es sumamente delgada
(300 km aproximadamente). Ah́ı también podemos encontrar las manchas
solares.

Cuando se observa en detalle a través de filtros apropiados con un telesco-
pio, la Fotosfera presenta un aspecto granulado, la superficie del Sol está cu-
bierta por un sinnúmero de pequeñas celdas brillantes separadas por delgadas
ĺıneas oscuras. Estas celdas, llamadas gránulos tienen un tamaño promedio
de 2000 km y son de vida muy corta; cada gránulo individual tiene una vida
media de 10 minutos después de los cuales se desvanece, por lo que el aspecto
granular de la superficie solar cambia de forma continua (ver Zhelenznyakov
1970). Este fenómeno es interpretado como el resultado de la convección,
es decir estos gránulos son una manifestación del transporte de la enerǵıa
producida en la parte interna del Sol.

Entre las caracteŕısticas más notables de la Fotosfera están las Manchas
Solares, enormes regiones oscuras con tamaños entre 1000 y 100 000km que
rotan con el Sol y cuyo número aumenta y disminuye siguiendo un ciclo de
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aproximadamente 11 años. Las Manchas Solares son el resultado de campos
magnéticos locales muy intensos, que impiden la convección, causando que
la temperatura sea menor. Una Mancha Solar consiste de un núcleo oscuro
“Umbra”, con una temperatura de 450 K, la cual está rodeada por un borde
filamentoso menos oscuro llamado “Penumbra”, que es la zona entre la Umbra
y la Fotosfera. El diámetro de la Umbra está entre 2000 y 20 000 km y el de
la Penumbra entre 4000 y 50 000 km.

En la Fotosfera Solar aparecen también las Fáculas Fotosféricas, que son
regiones más brillantes y más calientes que el resto de la Fotosfera y que
suelen estar asociadas a las Manchas Solares. El exceso de temperatura en
una Fácula es de 250 K respecto a la temperatura promedio de la Fotosfera.
Las Fáculas sólo pueden ser observadas cerca del limbo (borde del disco
solar).

Por arriba de la Fotosfera se encuentra la Cromosfera. Vista desde el limbo
solar, la Cromosfera presenta un aspecto de una llameante pradera de la
cual surgen enormes lengüetas individuales. El aspecto de pradera llameante
lo constituye una gran cantidad de pequeños chorros de material llamados
Esṕıculas que se levantan y se desvanecen en escalas de tiempo de entre 5 y
10 minutos (ver Zhelenznyakov 1970).

Las Esṕıculas aparecen como pequeñas y brillantes oleadas, algunas muy
delgadas y otras hasta de unos 500 km de grueso. Emergen a partir de los
1500 km de altura y se levantan hasta una altura aproximada de 8000 km,
aunque algunas sobrepasan los 15 000 km de altura sobre la Fotosfera; el
material en el chorro alcanza una velocidad de entre 20 y 30 kms−1. Las
Esṕıculas no se encuentran dispersas, sino en grupos; con frecuencia se en-
cuentran en la base de zonas brillantes llamadas Regiones Activas (RA) que
generalmente están cerca de las Manchas Solares y constituyen la extensión
cromosférica de las Fáculas Fotosféricas.

Sobre las Esṕıculas, y adentrándose en la Corona, surgen de vez en cuando
inmensos arcos de material. Estos arcos son enormes volúmenes de hidrógeno
más denso y fŕıo que el gas circundante, que se alzan hasta unos 50 000 km o
más sobre la superficie del Sol, y que pueden permanecer durante semanas o
aun meses sin desvanecerse. Estos inmensos arcos, llamados Protuberancias
Estacionarias, se observan sobre el disco en la ĺınea Hα (transición de la serie
de Balmer del nivel cuántico n = 3 al n = 2 para el átomo de Hidrógeno)
como largos Filamentos oscuros a lo largo de cientos de miles de kilómetros.

Durante mucho tiempo se pensó que la Corona era una extensión ho-
mogénea de gas solar. Sin embargo, las imágenes de la Corona han mostrado
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que esto no es aśı. En la parte baja, la Corona o Corona Interna, está con-
stituida por flujos de material en forma de anillos estrechamente tramados,
arcos grandes y pequeños. También muestra algunos otros abiertos que se
extienden hacia la parte más alta de la Corona, y ah́ı se desvanecen. Estas
configuraciones arqueadas son el trazo que hace el material Coronal de las
ĺıneas del campo magnético solar que surgen de la Fotosfera.

Como el material de la Corona está completamente ionizado, sus movimien-
tos van a ser controlados en parte por la configuración magnética local; en
la Corona Interna, donde el campo magnético es más fuerte y el gas menos
caliente, la estructura magnética domina y organiza el material a lo largo
de los arcos magnéticos. Por encima de estos arcos y rizos se extienden los
largos haces filamentosos y bulbos que forman la Corona Externa y que son
los que han sugerido las plumas y pétalos de dalia con que se ha descrito a la
Corona observada durante un eclipse. La formación de estas estructuras es el
resultado del juego entre dos efectos en competencia; la configuración de las
ĺıneas del campo magnético y las fuerzas expulsivas (Viento Solar) que sobre
este material surgen como resultado de su alta temperatura.

Otro descubrimiento importante, proporcionado por las imágenes del dis-
co solar en rayos X, son los Hoyos Coronales. Esparcidos en el bosque in-
trincado de los anillos de la Corona Interna se observan algunos “claros”,
regiones sin anillos, cuya imagen en rayos X es oscura y por eso fueron lla-
mados hoyos. En estas regiones no hay arcos magnéticos que restrinjan el
material coronal y éste puede fluir en forma libre hacia el espacio; por eso
son regiones oscuras en rayos X, pues éstos son emitidos por las part́ıculas
confinadas en los arcos magnéticos.

En un Hoyo Coronal, el material fluye muy rápidamente hacia afuera
desde la base misma de la Corona y las ĺıneas de campo, en vez de curvarse
en rizos, se alargan hacia el medio interplanetario. En los Hoyos Coronales
la temperatura es por lo menos de unos 6000 K menor que en el resto de
la Corona y la densidad de part́ıculas puede ser hasta de un tercio del valor
normal.

Mientras más nos alejamos de la Fotosfera la temperatura aumenta y la
densidad va disminuyendo. A una altura de 2000 km, la temperatura aumenta
bruscamente de 104 a 106 K. La densidad viene disminuyendo desde alturas
menores y en los 2000 km también presenta una disminución brusca (Figura
1.1).

Estos cambios bruscos ocurren entre la Cromosfera y la Corona en una
región espećıfica a la cual se le denomina Región de Transición, ya que es la



1.2. LIBERACIONES SÚBITAS DE ENERGÍA EN ESCALAS DE TIEMPO CORTAS25

Figura 1.1: Variación de la temperatura y densidad en términos de la altura sobre
la superficie solar. A la región donde ocurren los cambios bruscos se le conoce como
Región de Transición (Golub, 1997).

demarcación del cambio de la Cromosfera a la Corona.
Aún no se ha dado una explicación definitiva a dichos cambios. Existen

varias teoŕıas con el propósito de explicarlo. Una de éstas expone que el
campo magnético se transforma en enerǵıa cinética y térmica a través de
fenómenos explosivos tales como las Ráfagas Solares.

1.2. LIBERACIONES SÚBITAS DE ENERGÍA

EN ESCALAS DE TIEMPO CORTAS

En el Sol ocurren fenómenos que producen un aumento súbito de la
emisión en diversas longitudes de onda. Dentro de ellos están los Eventos
Explosivos (EEs) que se observan en ĺıneas espectrales que se forman en la
Región de Transición Cromosfera-Corona (RT). Un EE es un aumento en la
amplitud de dichas ĺıneas el cual tarda de 1 a 4 minutos y ocurre en una
región que, sobre el disco solar, es de entre 2 y 4 segundos de arco. En oca-
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siones, se observa un aumento considerable en la amplitud de las alas de las
ĺıneas espectrales, denotando la presencia de flujos de plasma cuyas veloci-
dades son de entre 100 y 250 kms−1. Se considera que los EEs, aśı como
otros fenómenos del Sol, son el resultado de la Reconexión Magnética (que
se refiere a la interacción entre las ĺıneas de campo magnético) pero, hasta
la fecha, no se ha podido comprobar que efectivamente aśı sea. Sin embargo,
se han desarrollado diversos modelos teóricos de reconexión magnética (en el
siguiente caṕıtulo se hablará de éstos).

Las Ráfagas Solares son aumentos súbitos de la emisión del Sol que se
registran en diferentes frecuencias del espectro electromagnético. La duración
de una ráfaga puede ser de entre unos cuantos segundos hasta unas cuantas
horas. Las ráfagas se han clasificado por el tiempo de duración de la emisión
(ver Smith, 1967). Unas sólo muestran un máximo, mientras que otras tienen
varios máximos. Algunas son de aumento y decaimiento lento, mientras que
otras son de variación rápida. Durante las Ráfagas se aceleran part́ıculas, que
en ocasiones llegan hasta la Tierra, produciendo auroras boreales.

Debido a que los campos magnéticos de las Regiones Activas son muy
complicados y variables en el tiempo, se considera que el proceso de re-
conexión del campo magnético es una de las causas principales de las Ráfagas
Solares (ver Heyvaerts, 1977). El calentamiento del plasma también se con-
sidera como otra causa de la producción de Ráfagas (de variación lenta, ver
Kundu, 1985). Durante una Ráfaga se mezclan diversos procesos de emisión
de ondas en radio. En particular las variaciones en ondas en radio parecen ser
de los fenómenos ligados a la liberación de enerǵıa inicial en una Ráfaga. Es
por eso que el Sol se observa diariamente con los más diversos radiotelescopios
en muchos páıses.

Los términos micro y nano se refieren respectivamente a eventos rela-
cionados con 10−6 y 10−9 veces el valor de referencia de enerǵıa de 1033 ergs
para una Ráfaga T́ıpica. Las micro ráfagas fueron detectadas en rayos X
duros por Lin & Schwartz (1984), y las nano ráfagas fueron propuestas por
Parker (1988), como un mecanismo del calentamiento coronal.
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1.3. POSIBLES MECANISMOS PARA EL

CALENTAMIENTO CORONAL

La corona es un sistema no homogéneo, complejo y muy dinámico. Todo el
plasma coronal se encuentra sumergido en campos magnéticos. Resulta que si
al Sol lo vemos como una fuente de calor, esperaŕıamos que al alejarnos de la
Fotosfera, la temperatura disminuyera, sin embargo, la Corona se encuentra
a millones de grados (K).

No sabemos a qué se debe este aumento y es dif́ıcil de explicar ya que
los sistemas termodinámicos y electromagnéticos en el Sol no son fáciles de
reproducir en un laboratorio.

Lo que se ha hecho es estudiar la contribución de todas las estructuras
que pueden ocurrir en el Sol, que puedan transportar enerǵıa. Para alcanzar
una temperatura de millones de grados K se requiere una enerǵıa total de
6× 1010 erg cm−2 s−1.

Además como tenemos un plasma, éste se puede comportar como un flu-
ido o confinarse a las ĺıneas de campo magnético dependiendo de algunos
parámetros. Estas situaciones se han explicado con algunos mecanismos de-
scritos por la f́ısica.

Entre estos mecanismos se encuentran:

Calentamiento por ondas acústicas,

Calentamiento por ondas magneto sónicas,

Ondas de Alfvén,

Calentamiento por disipación de corriente,

Calentamiento por micro ráfagas.

Estos mecanismos se pueden generalizar en tres procesos de interacción
que se conocen: por disipación de enerǵıa, por transporte de enerǵıa y por
producción de enerǵıa potencial.

Realmente, pueden existir un sinf́ın de causas, seguramente todos los
fenómenos tienen una contribución. El punto crucial es saber que tanto con-
tribuyen y encontrar cuál contribuye más.

Actualmente, también se considera que la turbulencia juega un papel en
el Calentamiento, ya que la turbulencia es consecuencia del movimiento de



28 CAPÍTULO 1. NUESTRA ESTRELLA: EL SOL

plasma que puede venir desde el interior del Sol. Puede acarrear material muy
caliente proveniente del interior del Sol , que al salir transfiere su enerǵıa a
la Corona.

Un EE es considerado dentro de las micro ráfagas, sin embargo, al ser
una estructura que interactúa con el medio circundante puede provocar otros
tipos de transferencia de enerǵıa.

Si la velocidad de los flujos de plasma es suficientemente grande podŕıa
producir frentes de choque (al ir más rápido que el sonido) y producir per-
turbaciones que pueden calentar el plasma.

Si conociéramos la estructura de los EEs se podŕıa estudiar más a fondo
su interacción con el plasma coronal y estimar con precisión su contribución
a la existencia de la Corona.

En este trabajo se harán unas aproximaciones burdas de la contribución
de los EEs estudiados. Se estimará la enerǵıa cinética de los flujos de plasma,
la enerǵıa que perdeŕıan por conducción y por radiación que son procesos en
los que se transfiere y se disipa enerǵıa.

1.4. INSTRUMENTO Y OBSERVACIONES

Con la finalidad de estudiar la estructura interna del Sol, su Atmosfera, el
Viento Solar y los chorros de gas ionizado que van continuamente al exterior
a través del Sistema Solar se diseñó el satélite SoHO.

1.4.1. Observatorio Solar y Heliosférico (SoHO)

El proyecto Solar and Heliospheric Observatory (SoHO) fue llevado a
cabo por la European Space Agency (ESA) y la US National Aeronautics
and Space Administration (NASA) como esfuerzo cooperativo entre las dos
agencias para la construcción del Solar Terrestrial Science Program (STSP)
y el International Solar Terrestrial Physics Program (ISTP). Fue construido
en Europa por la compañ́ıa industrial MATRA dejando como responsable
del lanzamiento y funcionamiento a la NASA.

El satélite se lanzó el 2 de diciembre de 1995 y fue puesto en órbita
alrededor del punto Lagrangiano L1. SoHO es operado desde el Goddard
Space Flight Center (GSFC) en Greenbelt, Maryland, EUA. Sus datos son
recuperados por la NASA Deep Space Network (DSN) y reenviados a la Ex-
perimenters Operations Facility (EOF) localizada en el GSFC. SoHO trans-
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mite los datos a 40 kb s−1 continuamente a las estaciones del DNS. En la
Figura 1.2, se muestra la órbita esquemática del satélite alrededor del punto
Lagrangiano L1.

Figura 1.2: Órbita de SoHO alrededor del Punto Lagrangiano L1. El punto La-
grangiano L1 se localiza justo en el centro del plano ecĺıptico limitado por el Halo
de la Órbita (SUMER Atlas SoHO, 2003).

SoHO se compone de dos módulos, el módulo de servicio, que forma la
parte baja del satélite y proporciona la enerǵıa, el apuntado de las fuentes y
telecomunicaciones y el módulo de Payload donde se alojan los instrumentos
cient́ıficos.

Los instrumentos y equipos que se encuentran a bordo del SoHO son los
siguientes:

CDS: (Coronal Diagnostics Spectrometer), operado por el Rutherford
Appleton Laboratory (Reino Unido) y el GSFC (EUA).

CELIAS: (Charge Element and Isotope Analysis System), operado por
University Bern (Suiza).
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COSTEP: (Comprehensive Supra Thermal and Energetic Particle An-
alyzer), operado por University of Kiel (Alemania).

EIT: (Extreme Ultraviolet Imaging Telescope), operado por GSFC
(EUA).

ERNE: (Energetic and Relativistic Nuclei and Electron Experiment),
operado por University of Turkey (Finlandia).

GOLF: (Global Oscillations at Low Frequencies), Institute of the As-
trophysics Spatial (Francia).

LASCO: (Large Angle and Spectrometric Coronagraph), por el Naval
Research Laboratory (EUA) y Max Planck Institute of the Astronomy
(Alemania).

MDI/SOI: (Michelson Doppler Imager / Solar Oscillations Investiga-
tion), por Standford University (EUA).

SUMER: (Solar Ultraviolet Measurements of Emitted Radiation) GS-
FC (EUA) y Max Planck Institute of the Astronomy (Alemania).

SWAN: (Solar Wind Anisotropies), por Service of the Astronomy
(Francia).

UVCS: (Ultraviolet Coronagraph Spectrometer), por Harvard-Smithsonian
Center for Astrophysics (EUA).

VIRGO: (Variability of Solar Irradiance and Gravity Oscillations) por
ESTEC.

La Figura 1.3 muestra la posición de los instrumentos en SoHO. Cada
instrumento está encargado de estudiar una región del Sol en particular.

GOLF y VIRGO realizan observaciones continuas de las oscilaciones del
disco solar. De esta manera se obtiene información del interior solar. SOI/MDI
mide oscilaciones en la superficie del Sol con una alta resolución angular y
también realiza mediciones del campo magnético por desplazamientos Doppler.
Estas observaciones permiten estudiar la transmisión de enerǵıa en la capa
más externa del interior del Sol.

SUMER, CDT, EIT, UVCS y LASCO son los instrumentos que consti-
tuyen una combinación de telescopios, espectrómetros y coronógrafos que
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Figura 1.3: Diagrama de SoHO mostrando la localización de todos instrumentos
a bordo (SUMER Atlas SoHO, 2003).

observan la Corona. Permiten obtener medidas de la temperatura, densidad,
composición qúımica y velocidades de plasma o gas ionizado de la Corona.
También permiten seguir la evolución de estructuras Coronales con una alta
resolución.

CELIAS, COSTEP y ERNE analizan la composición del viento solar.
SWAN hace mapas de la densidad de Hidrógeno a una distancia de diez
diámetros solares de la Fotosfera. SWAN es sensible a una longitud de on-
da particular del Hidrógeno, lo que permite medir la estructura de vientos
solares.

1.4.2. Descripción del SUMER

SUMER es un telescopio para el UV que se diseñó, y se construyó en
cooperación internacional entre el Max-Planck Institut Aeronomie (MPAe)
y el GSFC desde 1987 a 1995. SUMER se encarga de estudiar la Atmosfera
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solar, la temperatura del plasma, su densidad y caracteŕısticas de flujos.
Además permite estudiar estructuras complejas, como las regiones activas,
prominencias, arcos magnéticos, puntos brillantes, y eventos explosivos y
turbulentos, que influyen en la estructura de la Atmosfera.

Espećıficamente, SUMER mide los perfiles e intensidades en el Extremo
Ultravioleta (EUV) de ĺıneas que se emiten en la Atmosfera solar; deter-
minando ensanchamientos de la ĺınea, posiciones espectrales y corrimientos
Doppler con una alta precisión, que van desde la alta Cromosfera a la baja
Corona; proporcionando imágenes de áreas seleccionadas del Sol con una alta
resolución espacial, temporal y espectral. También puede obtener imágenes
completas del Sol en diferentes ĺıneas, que corresponden a un rango de tem-
peratura que va desde 104 a 2× 106 K.

El telescopio consta de un espejo parabólico, el apuntado y rastreo de
la fuente es realizado por un mecanismo del espejo, el cual hace un rastreo
bidimensional de ±32 arcmin, cada paso es equivalente a 0.76 arcsec. La
compensación de la rotación puede ser empleada sin restricción, pero en al-
gunos casos no es necesario debido al corto tiempo de la observación. Dada la
incidencia normal del espectrógrafo con la rejilla en una montura Wadsworth,
los rastreos (en base a régimen de escaneo) pueden ser realizados en 21 s, en
un rango de longitud de onda de 500 a 1610 Å. Los detectores contienen unas
placas bidimensionales con dos tipos de fotocátodos, los de KBr y bare MCP
que son placas de micro canales. La resolución espacial es de 1.2 a 1.5 arcsec,
el tamaño del pixel es de aproximadamente 1 arcsec. La resolución espectral
λ/dλ = 19 000 a 40 000, donde dλ corresponde al tamaño del pixel. Las
velocidades Doppler pueden medirse por debajo de 1 km s−1.

El diseño óptico se muestra en la Figura 1.4; consta de dos espejos
parabólicos, un espejo plano y una rejilla esférica, hechos de carburo de sili-
cio. El primer telescopio parabólico refleja el Sol en la rendija de entrada del
espectrómetro. El segundo espejo colima el haz que pasa por la rendija. Este
haz es desviado por el espejo plano hacia la rejilla. Los detectores localizados
en el plano focal de la rejilla, registran las imágenes monocromáticas.

Datos del SUMER

Para estudiar la Atmosfera Solar que se encuentra entre la Cromosfera y
la Corona se utilizan las longitudes de onda correspondientes al Ultravioleta
(UV) y al Extremo Ultravioleta (EUV).

Las longitudes de onda correspondientes al UV y al EUV se encuentran
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Figura 1.4: Diseño Óptico de SUMER. El SUMER consta de dos detectores,
espejos, un colimador y una gradilla. Se dañó uno de los detectores (SUMER
Atlas SoHO, 2003).
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en el rango de 46.5 a 161.0 nm, el cual, es un rango espectral que el espec-
trógrafo del SUMER nos permite medir. El espectrógrafo permite observar
la red cromosférica continuamente por periodos extendidos y diferir entre la
estructura espacial de los flujos asociados a los EEs.

El instrumento consta de un telescopio y un espectrómetro con una res-
olución en longitud de onda de 42−44 mÅ sobre el intervalo de 800−1610 Å
(en primer orden). Sobre la dirección NS de la rejilla, la resolución espacial
es cercana a 1” (715 km en el Sol). La resolución espectral es doblemente
alta en segundo orden, lo cual permite hacer mediciones de los desdoblamien-
tos Doppler correspondientes a velocidades del plasma de 1km s−1 sobre la
dirección del observador. El SUMER consta de una ventana denominada re-
jilla que proyecta un largo de 84000 km (Norte − Sur) sobre el Sol y un
ancho de 700 km (Este − Oeste), i.e., cubre un área de aproximadamente de
6x107 km2. El SUMER obtiene los datos de tal forma que mide 50 pixeles
espectrales por cada posición NS de la rejilla. Registra un total de 120 pixeles
espaciales por tiempo de integración del aparato.

Una de las intenciones del SUMER era poder estudiar la evolución de los
EEs, para esto se hicieron unas pruebas en las que el SUMER hacia sus medi-
ciones en reǵımenes de escaneo, lo que es decir, med́ıa y cambiaba su posición
EW dejando para un tiempo después medir posiciones intermedias. El tiem-
po que tarda en regresar a estas posiciones es lo suficientemente pequeño
para estudiar la evolución del EE. Sin embargo, este método gasta bateŕıa
de manera considerable; después de 1998, una vez que se recobró el SUMER
se dejaron de hacer este tipo de mediciones debido a la falta de bateŕıa para
llevarlas a cabo.



Caṕıtulo 2

CONCEPTOS BÁSICOS

2.1. ALGUNOS TÉRMINOS DE FÍSICA DE

PLASMAS

Según las teoŕıas cosmológicas el Universo nació en forma de plasma y
es entonces el estado más abundante. La materia está compuesta de átomos.
Los átomos están compuestos de un núcleo cargado con electricidad positiva
y un número equivalente de electrones cargados con electricidad negativa.
Aśı los átomos son eléctricamente neutros. Cuando se extraen del átomo
uno o más de sus electrones, lo que queda es un exceso de carga positiva y
constituye lo que se conoce como un ión. En un caso extremo, un ión puede
ser simplemente un puro núcleo atómico al que se le han desprendido todos
sus electrones circundantes. Una sustancia que contiene iones que a la vez
conserva sus electrones aunque ya libres del amarre atómico, se le considera
un plasma. Un plasma no es un material en particular sino cierto estado
espećıfico de la materia. Donde el material es eléctricamente neutro, pero que
contiene iones y electrones libres capaces de moverse en forma independiente.

No obstante a su gran abundancia, el plasma espacial tardó mucho tiempo
en ser descubierto. El principal motivo de este retraso es que la radiación que
emiten los plasmas espaciales tiene, en general, frecuencias muy diferentes a
las de la luz visible.

Sólo las radiaciones en la estrecha banda de la luz visible, algunas en
la banda del infrarrojo y las que caen dentro de otra estrecha banda en la
región del microondas llegan a la superficie. Estas regiones se conocen como
las ventanas óptica y de radio, respectivamente.

35
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El plasma emite (y por tanto manifiesta su presencia) en todas las fre-
cuencias del espectro, pero tanto en frecuencias muy altas (ultravioleta, rayos
X y rayos γ ) como en frecuencias muy bajas (radio) no pudo percibirse hasta
que se inició la exploración del universo en la venta de radio o en detectores
de todas las frecuencias.

La corona solar, emite en el visible, ese halo blanco que rodea el disco
del Sol y que se ha observado durante los eclipses totales desde tiempos muy
remotos, es un plasma.

2.1.1. Definición de Plasma

Un plasma es un gas de part́ıculas cargadas, el cual consiste de un igual
número de cargas positivas y negativas. Teniendo aproximadamente el mismo
número de cargas con diferente signo en el mismo elemento de volumen,
hace que el plasma se comporte cuasi-neutral, en un estado estacionario. En
promedio el plasma es eléctricamente neutro en el exterior, por lo tanto, la
distribución aleatoria de los campos eléctricos de las part́ıculas eléctricamente
cargadas se cancelan mutuamente.

Para que una part́ıcula sea considerada una part́ıcula libre, su enerǵıa
potencial t́ıpica debido a sus vecinos más cercanos debe ser mucho menor
que su enerǵıa cinética aleatoria (térmica). Solo entonces el movimiento de la
part́ıcula está prácticamente libre de la influencia de otras part́ıculas cargadas
en su vecindad, ya que las colisiones no directas toman lugar (dispersión
coulombiana).

Por lo tanto, las part́ıculas en un plasma tienen que superar el acoplamien-
to con sus iones, ya que tienen enerǵıas térmicas por encima de algunos elec-
trovolts. De tal manera, un plasma t́ıpico es un gas caliente y altamente
ionizado. Existe plasma abundante en el universo, tal que 99% de toda la
materia bariónica conocida está en un estado de plasma.

2.1.2. Criterios del Plasma

Para que un plasma que se comporta cuasi-neutral en un estado esta-
cionario, es necesario tener el mismo número de cargas positivas y negativas
por elemento de volumen. Tal que, un elemento de volumen puede ser lo su-
ficientemente grande para contener un número suficiente de part́ıculas, pero
deberá ser lo bastante pequeño comparado con la longitud caracteŕıstica del
sistema para variaciones de parámetros microscópicos tales como la densidad
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y la temperatura. En cada elemento de volumen el espacio microscópico del
campo eléctrico de las cargas individuales puede cancelarse, para suminis-
trar cargas macroscópicas neutrales. Lo que permite que el plasma parezca
eléctricamente neutro, el potencial eléctrico de Coulomb de cada carga q es:

ϕC =
q

4πϵor
, (2.1)

donde ϵo es la permitividad en el vaćıo. Pero este potencial debe ser apantalla-
do por otras cargas en el plasma, para que sea neutro. Por lo que, asumimos
que el potencial eléctrico de la carga debe ser de la forma del potencial de
Debye:

ϕD =
q

4πϵor
exp

(
− r

λD

)
, (2.2)

en el cual la función exponencial corta el potencial a distancias r > λD.
La longitud de escala caracteŕıstica, λD, es llamada longitud de Debye. Ésta
es la distancia sobre la cual se tiene un equilibrio entre la enerǵıa de la
part́ıcula térmica (la cual tiende a perturbar la neutralidad eléctrica) y la
enerǵıa potencial electrostática, resultando en una separación de carga, la
cual tiende a restaurar la neutralidad de la carga.

Primer Criterio

Una de las propiedades más importantes de un plasma es su tendencia
a permanecer eléctricamente neutro, es decir, a equilibrar la carga espacial
positiva y negativa en cada elemento de volumen. Un ligero desequilibrio en
las densidades de carga espacial da origen a fuerzas electrostáticas intensas
que actúan, siempre que sea posible, con el fin de restaurar la neutralidad.

En condiciones de equilibrio, la probabilidad de encontrar un electrón en
una región determinada de enerǵıa potencial U es proporcional al factor de
Boltzmann, exp(−U/kBTe). Por lo tanto, la densidad de electronesne est’a
dada por:

ne = no exp

(
− e ϕ

kBTe

)
, (2.3)

donde ϕ es el potencial local. Para un potencial débil eϕ << kBTe debido a
las altas temperaturas detectadas en la Corona solar, esta expresión puede
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ser expandida en una serie de Taylor, obteniendo que:

exp(− e ϕ

kBTe
) ≃ 1− e ϕ

kBTe
,

y sustituyendo esta expansión en la ecuación (2.3), obtenemos:

no − ne ≃
noe ϕ

kBTe
. (2.4)

La densidad de iones es igual a la densidad neutra del plasma, es decir
ni = no, mientras que la densidad electrónica incluye la distorsión por la
presencia de un ión prueba. El potencial ϕ se obtiene de la solución de la
ecuación de Poisson, para un plasma protón-electrón:

∇2ϕ = − e

ϵo
(ni − ne).

Sustituyendo no − ne de la ecuación (2.4) por ni − ne obtenemos que:

∇2ϕ =
e2noϕ

ϵokBTe
. (2.5)

Dimensionalmente el lado derecho de la ultima ecuación es igual al po-
tencial electrostático dividido por una longitud al cuadrado ϕ/λ2D, entonces:

∇2ϕ =
ϕ

λ2D
.

Comparando el lado derecho de la ecuación (2.5) con el lado derecho de
la última expresión nos da la siguiente longitud:

λD =

(
ϵokBTe
noe2

)1/2

, (2.6)

la cual es llamada longitud de Debye. La longitud de Debye es la distancia
a la cual se apantalla el campo electrostático de un ión en un plasma cuasi
neutral por electrones de temperatura Te (ver Golub & Pasachoff 1997).

Cada part́ıcula tiene su propia esfera de Debye, aśı que es de esperar que
las esferas se traslapen y de esta manera es como responde colectivamente. La
distancia de Debye aumenta al disminuir la densidad; sin embargo, si la den-
sidad de carga en un gas ionizado es tan baja que no hay suficientes cargas en
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las dimensiones del plasma como para garantizar un comportamiento colec-
tivo, entonces este gas no es considerado plasma. De esta forma tampoco
se obtiene la condición de cuasineutralidad. Para que un plasma exista es
necesario que las dimensiones del espacio ocupado por el plasma sean mucho
mayores que la longitud de Debye.

Segundo Criterio

La relación entre el máximo y mı́nimo parámetro de impacto posible en
una interacción coulombiana está dado como:

Λ =
bmax

bmin

, (2.7)

donde bmax = λD, pues es la distancia máxima en la que un electrón sufrirá la
fuerza de atracción coulombiana de un ión. Por otro lado bmin entre un elec-
trón y un ión está dada por la siguiente relación:

bmin =
q1q2

4πϵomev2e
. (2.8)

Sustituyendo bmax y bmin, obtenemos que:

Λ =
λD
q1q2

4πϵomev2e

=
4πϵomev

2
eλD

q1q2
, (2.9)

para un plasma térmico se cumple que mev
2
e = kBTe, entonces:

Λ =
4πϵokBTeλD

e2
,

donde se uso que q1 = q2 = e. Por otro lado, la longitud de Debye es:

λ2D =
ϵokBTe
nee2

,

entonces:

neλ
2
D =

ϵokBTe
e2

.

Por lo tanto,

Λ = 4πneλ
3
D. (2.10)

A lnΛ se le llama logaritmo de Coulomb. Para el Sol se tienen valores
entre 10 y 30.
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Tercer Criterio

Frecuencia de Plasma

Considerando un plasma donde los iones están fijos, los electrones pueden
experimentar pequeñas transiciones debido a estos iones. Tal suposición es
razonable si el tiempo de escala de transición de los electrones es pequeño.
Por lo tanto, el ión no puede seguir el movimiento del electrón debido a que su
inercia es mayor. En otras palabras consideramos oscilaciones de electrones
a altas frecuencias en las cuales los iones no participan.

Si ahora tomamos una columna de electrones y desplazamos esta colum-
na con respecto a los iones una corta distancia, δx, en la dirección x. Tal
desplazamiento causa un campo eléctrico δE, también en la dirección x, y
ejerciendo una fuerza −eδE, la cual tratará de jalar al electrón de regreso
para preservar la cuasi-neutralidad. Para una columna de densidad ne, la
densidad promedio en el tiempo de variación de la distorsión es δn, dada por
la ecuación de continuidad de un fluido de electrones:

∂δn

∂t
= −ne

∂δve,x
∂x

, (2.11)

donde δve,i es la derivada espacial de la velocidad del electrón perturbada.
La variación de la velocidad es encontrada de la conservación del momento
como:

∂(meδve,x)

∂t
= −δF = −e δE, (2.12)

y el campo eléctrico causado por todos los electrones desplazados satisface
la ley de Poisson:

∂δE

∂x
= − e

ϵo
δn. (2.13)

Esta es ahora una simple derivada, es decir una ecuación para la pertur-
bación de la densidad. Derivando por el tiempo la ecuación (2.11), obtenemos:

∂2δn

∂t2
= −ne

∂2δve,x
∂t∂x

= −ne
∂

∂x

∂δve,x
∂t

, (2.14)

y reemplazando la derivada del tiempo de la velocidad perturbada en la
ecuación (2.12), obtenemos:
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∂

∂x

∂δve,i
∂t

=
∂

∂x
(− e

me

δE). (2.15)

Sustituyendo el lado derecho de la ecuación (2.14) en la ecuación (2.15),
obtenemos:

∂2δn

∂t2
=
nee

me

∂δE

∂x
. (2.16)

Sustituyendo ∂δE
∂x

de la ecuación (2.13), tenemos:

∂2δn

∂t2
+
nee

2

meϵo
δn = 0.

Esta es una ecuación para la variación de la densidad, la cual tiene la
forma de una ecuación de oscilador lineal. Claramente, el coeficiente del se-
gundo término debe tener dimensiones del inverso del tiempo al cuadrado.
Este tiempo es proporcional al periodo caracteŕıstico de la oscilación de la
columna de electrones alrededor de la posición de equilibrio de la columna
de iones. La solución de la ecuación es encontrada tomando δn ∝ exp(iωt),
donde ω = ωp, es la frecuencia de oscilación o frecuencia de plasma (ver
Golub & Pasachoff 1997),

ω2 = ω2
p =

nee
2

meϵo
. (2.17)

2.1.3. Parámetros de un Plasma

Primero presentaremos una breve introducción de algunos parámetros
básicos de un plasma. La particular combinación de temperatura y densidad
de part́ıculas de un gas a ser tratado como un plasma. El término de plasma es
usado para el estado de la materia en la cual los átomos neutros son separados
dentro de componentes cargadas y a sus relativas fuerzas electromagnéticas
entre estas componentes que deben tomarse en cuenta.

Presión del Plasma

Considerando un gas de puro Hidrógeno completamente ionizado, ten-
emos que la fracción de ionización x = ne

np+nHI
= 1, entonces ne = np y la
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presión debida a los electrones será igual a la debida por los iones. Por lo
tanto,

Pe = Pi = nekBT = nikBT.

Entonces la presión total es:

P = 2nekBT,

donde la densidad numérica total es igual a dos veces la densidad numérica
electrónica.

Logaritmo de Coulomb

La relación entre el máximo y mı́nimo parámetro de impacto y posible
en una interacción coulombiana esta dado como:

Λ =
bmax

bmin

, (2.18)

donde bmax = λD, pues es la distancia máxima en la que un electrón sufrirá la
fuerza de atracción coulombiana de un ión. Por otro lado bmin entre un elec-
trón y un ión está dada por la siguiente relación:

bmin =
q1q2

4πϵomev2e
. (2.19)

Sustituyendo bmax y bmin, obtenemos que:

Λ =
λD
q1q2

4πϵomev2e

=
4πϵomev

2
eλD

q1q2
, (2.20)

para un plasma térmico se cumple que mev
2
e = kBTe, entonces:

Λ =
4πϵokBTeλD

e2
,

donde se uso que q1 = q2 = e. Por otro lado, la longitud de Debye es:

λ2D =
ϵokBTe
nee2

,

entonces:

neλ
2
D =

ϵokBTe
e2

.
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Por lo tanto,

Λ = 4πneλ
3
D. (2.21)

A lnΛ se le llama logaritmo de Coulomb. Para el Sol se tienen valores
entre 10 y 30.

γ de un Plasma

El cociente entre las capacidades caloŕıficas se denota por γ:

γ =
Cp

Cv

,

donde CP es igual a la capacidad caloŕıfica a presión constante y Cv a volumen
constante. Para un plasma completamente ionizado γ = 5

3
. Para un gas ideal

se cumple que:
Cp = Cv + nR,

donde n, es el número de moles en un volumen V y R la constante universal
de los gases, es decir, la capacidad caloŕıfica de un gas a presión constante
siempre es mayor que a volumen constante. La capacidad caloŕıfica es el
cociente del calor que tiene que absorber un sistema y el cambio de temper-
atura que sufre el mismo. Entonces a presión constante un sistema absorbe
más calor que a volumen constante para tener el mismo incremento en su
temperatura. Para un gas monoatómico γ = 5

3
(también).

β de un Plasma

Al cociente entre la presión térmica y la presión magnética se le conoce
como β del plasma.

β =
P
B2

8π

.

Como β = Pk

PM
con Pk igual a la presión cinética y PM igual a la presión

magnética, entonces podemos escribir β en función de cs y vA:

c2s = γ
Pk

ρ
⇒ Pk =

v2sρ

γ
,

por otro lado:

v2A =
B2

4πρ
⇒ PM =

B2

8π
=
v2Aρ

2
.
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Por lo que tenemos:

β =
2

γ

c2s
v2A
.

Este β nos dice cuando tratamos al plasma como un fluido o como un gas
altamente ionizado hundido en ĺıneas de campo magnético, nos dice quien
es el que rige el movimiento del plasma si es la termodinámica o si es el
electromagnetismo.

2.2. FLUJO CONDUCTIVO TÉRMICO

En presencia de un gradiente de temperatura ∇T no solo habrá un flujo
de calor, Q⃗, si no también de corriente electrónica, J . El gradiente de tem-
peratura deforma la distribución de velocidades y entonces aparece un flujo
neto de electrones (Spitzer 1962).

En ausencia de campo magnético podemos escribir, para un estado esta-
cionario,

J⃗ =
1

η
E⃗ + α∇T,

Q⃗ = −βE⃗ − κ∇T.

Los cuatro coeficientes están relacionados por:

ς = αT +
5kT

2e η
.

Los efectos termo eléctricos reducen el coeficiente efectivo de conductivi-
dad térmica. En un estado estacionario no fluye una corriente en la dirección
del gradiente de temperatura, ya que resultaŕıa una divergencia de J⃗ y los
campos eléctricos creceŕıan sin ĺımite. Lo que ocurre es que se produce un
campo eléctrico secundario, de tal manera que, la corriente producida por el
gradiente de temperatura se cancela. Este campo eléctrico secundario reduce
el flujo de calor.

El coeficiente efectivo de conductividad se reduce a ϵκ donde:

ϵ = 1− β α η

κ
.
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Para un gas de Lorentz1 el valor de κ es:

κ = 20

(
2

π

)3/2
(kt)5/2k

m
1/2
e e4Z lnΛ

,

= 4.67× 10−12 T
5/2

Z lnΛ
cal s−1K−1cm−1,

haciendo κ = κ0T
5/2 con κ0 = coeficiente de conductividad térmica y usando

que 1 cal = 4.182 Joules, tenemos que:

= 1.953× 10−11 1

ZlnΛ
(
Joule

sK7/2cm
),

como 1 Joule = 1 kg m2

s2
= 103 g, 104 cm2

s2
= 107 ergs, entonces:

κ = 1.953× 10−4 1

Z lnΛ

erg

sK7/2cm
.

Para la corona:

κ0 ≈ 8× 10−7 erg

sK7/2cm
,

es decir Z lnΛ ≈ 240− 250. El flujo conductivo térmico es:

Fc = −κdT
dr
,

es decir,

Fc = −κ0T 5/2dT

dr
.

Para la región de transición tenemos que:

dT

dr
=

(2× 106 − 104)K

103 km
= 2× 10−2 K

cm
.

Entonces el flujo conductivo térmico es:

F = 9.1× 107
erg

cm2s
,

con T = 2× 106K. El flujo va desde la base de la corona hacia abajo.

1Es un gas completamente ionizado, en el cual los electrones no interactúan entre
śı eléctricamente, y los iones están en reposo
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2.2.1. Enfriamiento Conductivo

Oster & Sofia (1966), describen dos modelos de flujo de enerǵıa. Uno de

ellos es el de un flujo a lo largo de B⃗ con coeficientes de conducción κ∥ y otro

flujo a través de B⃗ con coeficientes de conducción κ⊥. Siguiendo a Oster &
Sofia (1966) se obtiene de Spitzer (1962) que:

κ∥ = 8.8× 10−7T 5/2 (erg s−1cm−1K−1),

y

κ⊥ = 3.6× 10−16n2
e T

−1/2B−2 (erg s−1cm−1K−1).

Valores t́ıpicos de la región de transición son T ∼ 106K, ne = 1010 cm−3

y B = 50 gauss, conducen a un valor de κ∥/κ⊥ ≈ 1011. Es fácil ver que

la conducción a lo largo de B⃗ es más fuertemente. Por lo tanto, se puede
despreciar la conducción a través de las paredes de los cilindros magnéticos
y considerar solo el flujo térmico Q⃗ a través de las áreas circulares en los
extremos. En este caso:

dE⃗

dt
= Q⃗× 2A⃗ = −κ∇× 2A⃗ (erg s−1), (2.22)

donde E⃗ es la enerǵıa térmica contenida en la región emisora, es decir, E⃗ =
3
2
(ne + ni)kBT⃗ V = 3ne kBT⃗ V .

Suponiendo el gradiente de temperatura ∇T⃗ igual a T/(l/2) y sustituyen-
do en la ecuación anterior, tenemos:

dT

dt
= −2

5
αT 7/2, (2.23)

cuya solución es T = (T
−5/2+αt
p )−2/5 con α ≈ 2× 1010 n−1

e l−2.
Si A, α y la medida de la emisión EM = n2

e V se conocen, entonces l (es
decir V ) se puede determinar como:

l ≈ 8× 106(A/α2EM)1/2,

ne ≈ 4× 10−4(EM2α/A2)1/2.

Suponiendo A ≈ 4× 1017 cm2 que corresponde a un diámetro de 7× 103

km (10 arc sec) se obtiene ne ∼ 1010 cm−3, l ≃ 2×1010 cm y V ∼ 7×1027 cm3.
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2.2.2. Pérdidas Radiativas

Para una longitud de onda dada λ y en el intervalo λ − ∆λ
2
, λ + ∆λ

2
la

potencia emitida por unidad de volumen y por unidad de longitud de onda
es:

Wr(λ, T ) = nenpP (λ, T ) [erg cm−3s−1Å
−1
]. (2.24)

La suma de P (λ, T ) sobre todas las longitudes de onda da la taza de
pérdidas radiativas con P (T ) la función de pérdidas radiativas:

Wr(λ, T ) = nenpP (T ) [ergcm−3s−1]. (2.25)

Suponiendo ne ≈ np la potencia radiada por unidad de volumen es:

Wr(T ) = n2
eP (T ), (2.26)

de Brueckner & Bartoe (1983), P (T ) = 7× 10−22erg cm3 s−1, a una temper-
atura de 105 K.

2.3. APROXIMACIONES TÉORICAS PARA

ESTUDIAR PLASMAS

La dinámica de un plasma esta gobernada por la interacción de cargas
con campos eléctricos y magnéticos. Si todo los campos fueran de origen
externo, la f́ısica podŕıa ser relativamente simple. Sin embargo, como las
part́ıculas se encuentran en movimiento, éstas pueden crear concentraciones
de carga locales y aśı producir campos eléctricos. Además, su movimiento
puede también generar corrientes eléctricas y aśı campos magnéticos. Estos
campos internos y su retroacción dentro de los movimientos de las part́ıculas
de plasma hace la f́ısica de plasmas dif́ıcil.

En general la dinámica de un plasma puede ser descrita por la solución
de las ecuaciones de movimiento para cada part́ıcula. Entonces los campos
eléctricos y magnéticos aparecerán en cada ecuación que incluya los cam-
pos internos generados por cualquier movimiento de la part́ıcula, todas las
ecuaciones deben ser completas y tienen que resolverse simultáneamente. Tal
solución no sólo es dif́ıcil de obtener, sino que también no tiene un uso prácti-
co, puesto que uno está interesado en conocer cantidades como la densidad y
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la temperatura, más que la velocidad individual de cada part́ıcula. Por lo tan-
to, uno usualmente hace ciertas aproximaciones para estudiar el problema,
este estudio es turnado a cuatro diferentes aproximaciones.

La aproximación más sencilla es la descripción del movimiento de una
part́ıcula simple. Está describe el movimiento de una part́ıcula bajo la influ-
encia de campos eléctricos y magnéticos. Esta aproximación no es válida para
una conducta colectiva del plasma, pero es útil cuando se está estudiando un
plasma de densidad muy baja.

La aproximación magnetohidrodinámica es el otro extremo y no es válida
para aspectos de part́ıcula simple. El plasma es tratado como un simple
fluido conductor con variables macroscópicas como la densidad, velocidad, y
temperatura. Esta aproximación supone que el plasma es capaz de mantener
un equilibrio local y es compatible con el estudio de fenómenos de ondas
de baja frecuencia en fluidos altamente conductores inmersos en un campo
magnético.

La aproximación de multi-fluidos es similar a la aproximación magneto-
hidrodinámica, pero actuando para diferentes especies de part́ıculas y asume
que cada especie se comporta como un fluido separado. Ésta puede conducir
a la separación de campos y propagación de ondas de alta frecuencia.

La teoŕıa cinética adopta una aproximación estad́ıstica. En lugar de re-
solver la ecuación de movimiento para cada part́ıcula individual, ésta observa
el desarrollo de la función de distribución para el sistema de part́ıculas bajo
consideración, en el espacio fase.

2.3.1. Reconexión Magnética

Como hemos visto a través de la observación, la Naturaleza, siempre
está en búsqueda de un estado que le permite encontrar cierta estabilidad y
mantenerse ah́ı hasta que no sea suficiente para mantenerse estable y cambia
a otro que le favorezca.

Cuando hablamos del campo magnético solar ocurre lo mismo. Magnética-
mente, existen tres factores fundamentales que provocan que el Sol esté en
continuo cambio:

1) El dinamo solar, el cual genera constantemente nuevos flujos magnéticos
que emergerán hacia la fotosfera y corona.

2) La diferencia rotacional y el movimiento convectivo del plasma, que
provoca que estos flujos se enreden entre ellos.
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3) La conectividad interplanetaria, que cambia constantemente para man-
tener un equilibrio de presión magnética.

Estas tres condiciones son esencialmente la razón por la cual el campo
magnético coronal presenta cambios topológicos y a estos cambios los de-
nominamos reconexión magnética.

La existencia de esta reconexión es muestra fiel de la reestructuración del
campo magnético solar. Estos cambios topológicos en forma de reconexión
magnética liberan enerǵıa no potencial que provocará el calentamiento y
movimiento del plasma, aśı como la aceleración de part́ıculas.

Constantemente existen interacciones entre los flujos magnéticos.
Las ĺıneas de campo magnético confinan el plasma. Estas ĺıneas están

gobernadas por el movimiento del plasma en el que se encuentran sumergidos.
Existe la probabilidad que estas ĺıneas sean empujadas unas contras otras

que haya un aumento de la presión, para conservas ese estado cuesta enerǵıa,
el sistema se acomodará de otra forma que le cueste menos enerǵıa.

En Figura 2.1 se muestra un ejemplo de reconfiguración magnética. Dos
ĺıneas independientes con su plasma confinado se encuentran separadas, el
movimiento de plasma provoca que éstas se aproximen lo suficiente. Si las
ĺıneas tienen diferente dirección, y el plasma las obliga a reducir la distancia
entre ellas en cierto momento habrá un pedacito entre ellas donde el campo
magnético sea nulo (se muestra como un rectángulo en la imagen). Estas
circunstancias obligaran a las ĺıneas a reconfigurarse en un estado que les
cueste menos trabajo, es decir, liberarán esa presión.

Al punto en donde se cancela el campo magnético y será la región de
difusión se le denomina Hoja de Corriente. La cancelación del campo liber-
ará las part́ıculas dentro de las ĺıneas de campo magnético provocando chor-
ros. El cómo salen estos chorros depende de la nueva configuración magnética.

Localmente están ocurriendo:

cambios de la topoloǵıa global y conectividad de las ĺıneas de campo,
las cuales afectan las rutas y el calor de las part́ıculas rápidas entonces
estás viajan principalmente a lo largo de las ĺıneas de campo;

conversión de la enerǵıa magnética a calor y a enerǵıa cinética;

creación de corrientes eléctricas grandes, campos eléctricos grandes,
choques de ondas y filamentación, las cuales pueden ayudar a acelerar
part́ıculas.
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Figura 2.1: Rompimiento y reconexión de ĺıneas del campo magnético. Dos ĺıneas
con dirección contrarias se acercan, después de un tiempo se acercarán lo suficiente
para que en un punto el campo magnético se cancele entre ellos (a este punto se le
conoce como Hoja de Corriente). El sistema se reconfigurará liberando part́ıculas.

Resolver o describir este sistema en ecuaciones no es fácil. Existen varios
modelos que tratan de explicarlo, entre los que mencionaremos dos de los
más importantes: Sweet Parker y Petschek.

En el Modelo de Sweet Parker suponen que la región de difusión es muy
larga y angosta mientras que en el de Petschek la hacen muy angosta. Cada
uno de estos modelos encuentra las velocidades de las part́ıculas liberadas de
la reconexión.

La reconexión sucede más rápidamente en el modelo de Petschek. Este
modelo supone flujos de plasma mucho más rápidos que provoca frentes de
choque que detienen el plasma a regiones próximas de donde se originan,
convirtiendo la enerǵıa en cinética y caloŕıfica. En el modelo de Parker Sweet
estos flujos no son tan rápidos por lo que la disipación de enerǵıa es mucho
más lenta.

2.4. LÍNEAS ESPECTRALES

Como simples observadores del cielo, vemos la luz que nos llega de los
objetos celestes. La luz es producida por diversos fenómenos. La que nos
interesa y que vamos a estudiar es la producida por transiciones de enerǵıa
en los átomos que componen a dichos objetos.
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Figura 2.2:Modelos de Sweet Parker y Petschek. La región de difusión es diferente,
la velocidad de los flujos de plasma después de la reconfiguración es más grande
en el modelo de Petschek (Aschwanden, 2005).

La intensidad de la luz procedente de un objeto depende de la longitud de
onda. A la distribución de la intensidad de la luz con respecto a la longitud
de onda (λ) se le llama espectro.

En el espectro aparecen todos los colores y de acuerdo a la composición
qúımica del objeto, los colores presentan distintas intensidades. Los espectros
presentan ĺıneas más brillantes y ĺıneas más oscuras, a estas ĺıneas se les llama
ĺıneas espectrales.

Las ĺıneas espectrales nos dicen qué átomos son los que se encuentran en
los objetos que observamos. Las ondas de determinadas longitudes de onda
son absorbidas por los átomos de las capas externas de dichos objetos. Estas
ĺıneas de absorción son las que aparecen como ĺıneas oscuras. Las ĺıneas
brillantes aparecen cuando hay mayor intensidad de ciertas longitudes de
onda, es decir, en lugar de absorber hay mayor emisión para dichas longitudes.
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2.4.1. Efecto Doppler

Cuando el objeto se encuentra en movimiento, existe un incremento o
disminución de la longitud de onda, de una onda emitida por el objeto, en
relación a la longitud de onda que se observa cuando está en reposo. A este
cambio en la longitud de onda se le llama Efecto Doppler.

Si el objeto se aleja, su luz se desplaza a longitudes de onda más largas,
es decir, hacia el rojo. Si el objeto se acerca su luz presenta una longitud de
onda más corta. Es decir, se desplaza hacia el azul.

Podemos describir el cambio de la longitud de onda (Desplazamiento
Doppler) para velocidades muy pequeñas en términos de la longitud de onda
observada y la que emite el objeto en reposo como:

∆λ

λ
=
v

c
, para v << c, (2.27)

donde es la velocidad de la luz (300 000 km/s) y ∆λ = λ − λ0 donde λ
es la longitud de onda observada y λ0 es la longitud de onda que emite un
objeto en reposo.

El Efecto Doppler tiene muchas aplicaciones en la Astronomı́a porque
podemos calcular la velocidad radial con la que se alejan o se acercan diversos
objetos celestes.

2.4.2. Efecto Doppler para un Sistema de N Elementos

La diferencia entre las longitudes de onda observada y emitida nos da
información de la velocidad con que se mueve el objeto de tal forma que
podemos inducir información acerca del movimiento y trayectoria de los ob-
jetos celestes estudiados.

Al estudiar el efecto Doppler en una nube de gas y polvo tenemos que
considerar cada una de las part́ıculas, ya que cada una de ellas presenta una
velocidad y dirección. Algunas de ellas, presentan desplazamiento Doppler y
otras no. Al saber cómo es el efecto que presenta cada una de ellas podremos
saber cuál es el comportamiento de la nube como un solo objeto.

Consideremos part́ıculas que se mueven en diferentes direcciones (Fig. 4),
el vector que representa la velocidad y dirección de la part́ıcula en color rojo
es una part́ıcula que se aleja del observador, en color azul una que se acerca y
en color negro una que simplemente se mueve sobre el eje perpendicular al eje
radial, es decir, no presenta efecto Doppler. Donde estamos tomando como
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eje referencial (eje radial) a la recta imaginaria que pasa entre el observador y
el objeto. En FIG. 4 se analiza de manera cualitativa el campo de velocidades
de dichas part́ıculas de la nube de gas y polvo. Podemos ver que si el objeto
se mueve perpendicular o tangencialmente al observador la componente de
la velocidad en el eje radial es cero. Mientras que en cualquier otra dirección
tendrá un valor definido.

En la Fig. 4 podemos ver la distribución de la velocidad de las part́ıculas
con respecto al observador. La cantidad máxima de part́ıculas se encuentra
en velocidad radial cero.

Figura 2.3: FIG 4. Representación gráfica cualitativa del campo de veloci-
dades para diferentes cantidades de part́ıculas que se mueven en distintas
direcciones. Donde N es el número de part́ıculas y v la velocidad, la cual se
considera negativa cuando el objeto se acerca hacia nosotros, positiva si se
aleja y cero cuando el movimiento del objeto celeste es perpendicular o tan-
gencial al eje radial. En este caso el mismo número de part́ıculas se mueven
hacia cada una de las direcciones posibles.

Cabe notar que la velocidad que estamos midiendo es mucho menor a la
velocidad con la que se mueve el objeto. Esto se debe a que nosotros medimos
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la velocidad radial del cuerpo, es decir, la componente de la velocidad real
del objeto sobre el eje radial.

En cuanto pensamos en más part́ıculas podemos ver que la gráfica se va
suavizando hasta que presenta la forma de una función gaussiana. El máximo
de la función nos dice como es que se mueven la mayoŕıa de las part́ıculas.

La simetŕıa de la función gaussiana nos dice que la variación de la cantidad
de las part́ıculas a cierta velocidad que se mueven hacia nosotros es la misma
que las que se alejan. Por lo tanto, si hay más part́ıculas que se alejan a las
que se acercan (o de manera inversa), se rompe la simetŕıa y pareceŕıa estar
más chata de un lado que del otro como podemos ver en FIG 5. La simetŕıa
de la gaussiana depende totalmente de la distribución del movimiento de las
part́ıculas.

Figura 2.4: FIG 5. En este esquema se representan los casos en que existen
más part́ıculas hacia una dirección preferencial con el objeto de observar
como es que se rompe la simetŕıa y el corrimiento de la función gaussiana.

De esta forma es como sabemos si un objeto se mueve o no hacia nosotros.
También podemos observar que si hay mucho más part́ıculas que se mueven

hacia nosotros que en cualquier otra dirección la función gaussiana se recorre
hacia la sección de velocidades negativas. En el caso en el que más part́ıcu-
las se alejan podŕıamos ver que la gaussiana se recorre hacia las velocidades
positivas.

En la Fig. 5 se ve que también puede pasar que se tengan dos máximos, en
esos casos, separamos dicha función en dos gaussianas y las tomamos como
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distintos cuerpos, uno que se acerca y uno que se aleja de nosotros a cierta
velocidad. Lo mismo para cuando tenemos más de dos máximos, tendremos
tantas gaussianas como máximos tomemos.

Con este tipo de información nosotros podemos saber cómo es que la
nube de gas se desplaza en general, permitiéndonos estudiarlo como si fuera
un solo sistema en movimiento. Ya que al obtener el campo de velocidades
estamos viendo cómo es que la mayoŕıa se mueve y aśı entenderlo como si
fuera solo un objeto.

En los casos anteriores la mayoŕıa de las part́ıculas teńıan velocidad cero,
es decir, vg = 0. Si ahora, el sistema como un todo se moviera a cierta
velocidad vg ̸= 0, lo que veŕıamos al graficar el número de part́ıculas con
respecto a la velocidad observada, es que el máximo de la función gaussiana
no se encontraŕıa en el cero sino en vg, con signo negativo en caso que dicha
velocidad de grupo marcara que se acerca a nosotros y positivo si el vector
velocidad de grupo marcara que se aleja del observador (ver Fig. 6). De
igual forma, se dará el achatamiento de uno de los lados de la gaussiana si
también hay una disminución de part́ıculas hacia una dirección (rompimiento
de simetŕıa).

2.4.3. Emisión UV de Plasmas

Plasmas calientes, tales como el gas coronal, radian efectivamente enerǵıa,
especialmente si el gas contiene cualquier fracción apreciable de elementos
pesados tales como el Oxigeno o Fierro. En algunas condiciones los elementos
pesados tienen todos sus electrones externos retirados, pero las capas internas
de electrones requieren de una mayor enerǵıa para ser retirados del átomo, y
estos procesos de ionización no son alcanzados a temperaturas coronales.

Dada una mezcla part́ıcular de elementos a una temperatura espećıfica,
podemos calcular el número de átomos por unidad de volumen del gas, el
cual está en un estado part́ıcular de ionización. Determinando las ĺıneas de
emisión emitidas por átomos y por otros constituyentes del gas. La suma
total de estás emisiones de ligado-ligado, más ligado-libre y libre-libre la cual
es especialmente importante a altas temperaturas, estas emisiones producen
el espectro coronal.

En la práctica, estos cálculos son una complicada tarea. Para cada ele-
mento hay una constante competencia entre los varios mecanismos los cuales
remueven electrones de un átomo o los cuales en que el electrón ligado sube
a un nivel superior y procesos los cuales son causados por un electrón libre
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Figura 2.5: FIG 6. Representación cualitativa del campo de velocidades de n
part́ıculas cuando además de la velocidad individual de cada part́ıcula el sis-
tema se encuentra en movimiento a una velocidad vg ̸= 0. En ambos casos el
mayor número de part́ıculas del sistema tendrán una velocidad vg y mientras
la distribución de las part́ıculas sea homogénea, la función será simétrica,
lo único que vaŕıa es el signo de vg. Positivo cuando se aleje, negativo al
acercarse.

que es recombinado con un ión y los cuales en que los electrones en niveles
superiores se mueven a niveles menores en un átomo. Cada elemento puede
ser encontrado en uno o diferentes estados de ionización en cualquier tem-
peratura de plasma dada.

En resumen es frecuentemente necesario asumir que el plasma está en
equilibrio, para poder emplear ecuaciones las cuales balancean los varios pro-
cesos ascendentes y descendentes. Esta suposición es cuestionable en situa-
ciones donde la enerǵıa producida en el gas coronal es trascendente o de
variación rápida, tales como en ráfagas o posiblemente en procesos de calen-
tamientos impulsivos para estructuras coronales ordinarias.

Con estos huecos, podemos iniciar la discusión de cómo la emisión coronal
es calculada iniciando con métodos para determinar la emisión de una sim-
ple transición en un elemento. Las abundancias de todos los elementos más
pesados que el helio en la atmósfera solar son muy pequeñas relativas a el
hidrógeno, en el rango de 104−106 a temperaturas y densidades encontradas
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en la Corona y los elementos que dominan la emisión radiativa son Fe, Si, S
y O, los cuales juntos hacen sólo el 0.03% de los átomos en el gas coronal.

La emisión de una ĺınea espectral de algún elemento X ocurre por la
transición del nivel j al nivel i:

X+m
j → X+m

i + hνij,

donde X+m indica un átomo de elemento X con m electrones retirados. Este
proceso es frecuentemente llamado emisión ligado-ligado, ya que ocurre de
un nivel ligado a otro. El fotón es emitido a un frecuencia ν correspondiente
a la diferencia entre los niveles i y j, ∆Eij = hνij.

Si una medida es hecha a una particular frecuencia, entonces necesitamos
tomar en cuenta el hecho de que la forma de la ĺınea espectral no es una
función δ, pero mucho de los fotones son emitidos sobre un pequeño rango
de longitud de onda. Esta extensión es llamada perfil de emisión, designada
por ψν . La emisividad del plasma a una longitud de onda ν por unidad de
volumen de plasma, está dada en erg cm−3 s−1 Hz−1,es obtenida por multi-
plicar la densidad numérica de átomos en un nivel superior, la probabilidad
de transición, el perfil de emisión y la enerǵıa por fotón. Esta es dada por:

Pν = Nj(X
+m)Aij hνijψν ,

dondeNj(X
+m) es la densidad numérica de átomos de un grado de ionesX+m

los cuales están en el nivel j, y Aij es el coeficiente de Einstein espontáneo.
Note que ψν está normalizado a la unidad cuando integramos sobre ν:∫

ψνdν = 1.

Frecuentemente estamos interesados en la intensidad de la ĺınea sin tomar
en cuenta en detalle la forma de la ĺınea. La potencia total, está dada en erg
cm−3 s−1, emitido en esta transición por volumen de plasma coronal es:

Pij = Nj(X
+m)Aij

hc

λij
, (2.28)

donde λij es la longitud de onda del fotón, obtenida de sustituir λij = c/νij.
Aqúı Pij es Pν integrada sobre todas las frecuencias.

El flujo detectado en la Tierra en la ĺınea de emisión es entonces obtenido
integrando la ecuación anterior sobre un elemento de volumen ∆V de interés
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en la Corona y entonces extendiendo la potencia sobre un área 4πR2, donde
R es 1 UA:

Fij =
1

4πR2

∫
∆V

PijdV.

Las unidades de F son erg cm−2 s−1. En principio, el espectro coronal a
una temperatura y densidad dada es determinado por la suma de todas las
contribuciones de Fij por todos los elementos de la Corona.

Para la ecuación (2.28) la cantidad desconocida es la densidad numérica
Nj(X

+m). Este valor es obtenido a partir de una serie de pasos más fáciles
de determinar, la densidad electrónica Ne. Los pasos involucrados son:

determinación de la abundancia de hidrógeno relativa a la densidad
electrónica, esto es N(H)/Ne;

determinación de la abundancia del elemento X relativo al hidrógeno
N(X)/N(H);

determinación de la fracción del elemento X en el estado ionizado +m,
N(X+m)/N(X); y

determinación de la fracción de átomos del elemento X en el estado
ionizado +m los cuales están en el nivel j, Nj(X

+m)/N(X+m).

Aśı:

Nj(X
+m) =

Nj(X
+m)

N(X+m)

N(X+m)

N(X)

N(X)

N(H)

N(H)

Ne

Ne,

El términoN(H)/Ne puede ser estimado a ser≈ 0.8, la densidad numérica
de electrones libres es determinada por la completa ionización del Hidrógeno
y el Helio en la Corona.

Balance de ionización

El término N(H)/N(X) da la fracción del elemento X el cual está m
veces ionizado. Para un volumen de plasma el cual está en equilibrio a una
temperatura T, el grado de ionización depende del balance entre procesos,
los cuales causan que un átomo tenga un particular número m de electrones
retirados, y todos estos procesos decrecen el número de átomos que tengan
exactamente m electrones retirados. Para un part́ıcular estado de ionización,
el balance puede cambiar de cuatro maneras:
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El ión puede ser formado por ionización desde un estado inferior.

El ión puede ser retirado por ionización a un estado superior.

El ión puede ser formado por recombinación desde un estado superior.

El ión puede ser retirado por recombinación un estado inferior.

Las excitaciones ascendentes a grados superiores de ionización son bal-
anceadas por procesos de recombinación a grados inferiores de ionización. Hay
dos grandes procesos de recombinación: recombinación radiativa y recombi-
nación dieléctrica. La recombinación radiativa es simplemente la captura de
un electrón libre por el ión, t́ıpicamente en niveles superiores, con la emisión
de un fotón representando el exceso de enerǵıa del electrón capturado.

Temperatura de Máxima Abundancia

Cuando consideramos un gas en equilibrio, suponemos que los diferentes
procesos de competencia están en balance, de tal manera que la densidad
numérica de una especie iónica en cuestión no cambia con el tiempo. En
un plasma de alta temperatura y baja densidad, tal como la Corona solar,
la ionización ocurre generalmente por colisiones con electrones libres. Estos
procesos requieren que los electrones tengan una enerǵıa térmica compara-
ble al electrón ligado, el cual se supone retirarón delátomo. Por lo tanto el
proceso de ionzación ocurre en el punto en el cual la enerǵıa de amarre para
ionizar, es comparable con la enerǵıa térmica del electrón. Por lo que los
electrones internos tiene progresivamente mayor enerǵıa de amarre, los altos
estados de ionización de una especie son producidos en plasmas calientes. Las
especies de menor ionización tienden a desaparecer por excitación ascendente
a especies más ionizadas. Aśı la curva de abundancia para cualquier especie
iónica como función de la temperatura tiene un mı́nimo a bajas temperat-
uras, debido a que el gas no es lo suficientemente caliente para producir el
grado de ionización, y está función de nuevo un mı́nimo a muy altas tem-
peraturas, donde en promedio el grado de ionización es mucho mayor que
el grado de ionización en cuestión. Teniendo entonces un máximo a alguna
temperatura, la cual llamaremos Temperatura de Máxima Abundancia.

En la siguiente Figura se muestra cómo es que para tener el máximo
número de iones en cierto estado de ionización se requiere que el plasma
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se encuentre a cierta temperatura. Si sigue aumentando la temperatura dis-
minuirá la cantidad de part́ıculas de cierto estado y empezará aumentar
el siguiente estado. De esta forma es que la abundancia nos determina la
temperatura en que se encuentra el plasma. El Si tiene un comportamiento
parecido. No se tiene la gráfica porque lleva mucho tiempo

Figura 2.6: En el eje x horizontal se tiene el logaritmo natural de la temperatura.
Se puede ver cómo es que se distribuyen la cantidad de part́ıculas que habŕıa en
cada estado de ionización al variar la temperatura.



Caṕıtulo 3

SELECCIÓN Y ANÁLISIS DE
EVENTOS EXPLOSIVOS

Para tratar de estimar la contribución de los EEs al calentamiento coronal
es importante estudiar su estructura y el cómo interactúa con el plasma
circundante.

El tamaño observado nos puede dar idea de cómo es la estructura de las
fuentes de los EEs. Los tamaños observacionales de las fuentes se determi-
naron a partir de los datos del SUMER. Se realizaron rutinas de cómputo en
la plataforma IDL para la visualización de las mediciones.

En la sección 4.3 se explica el método de selección de EEs y el cómo se mi-
dieron sus tamaños. La estructura de las fuentes de los EEs es compleja, por
lo que se necesitaron tomar en cuenta criterios que nos permitieron descartar
EEs que quedaran próximos a los ĺımites de la rejilla por donde se observaron
dos regiones sobre el disco solar, aśı como casos particulares donde los EEs
no fueran tan fáciles de separar espacialmente (sección 4.7). Dentro de los
criterios se buscaron aquellos EEs de menor duración (temporalmente).

Como no se sabe cómo es la estructura de los EEs, se llevaron a cabo
algunas “pruebas´´ para tratar de determinar la geometŕıa en base a es-
tos tamaños. Se necesitaron datos de otra posición sobre el disco solar y la
medición de los anchos espaciales al 0.5 y al 0.2 de las amplitudes máximas
seleccionadas.

Como una de estas pruebas comparamos los tamaños observados con los
tamaños que se tendŕıan al suponer que la estructura de las fuentes tiene
forma de cuerpos geométricos simples (cono, esfera y cilindro). Con ayuda
de estos cuerpos geométricos se estimaron las enerǵıas que perdeŕıan los EEs
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de manera radiativa y conductiva (sección 4.8).

Otra forma de estudiar la estructura de los EEs es por medio de movimien-
tos de plasma (sección 4.1). Estimamos la velocidad de estos flujos, la enerǵıa
cinética de las part́ıculas y la comparamos con las enerǵıas de perdida por
radiación y por conducción.

Para vincular estos flujos de movimiento de plasma con los EEs, com-
paramos el número de EEs observados en componente espectral (sección 4.5),
estudiamos los tiempos de ocurrencia en términos del tiempo de aparición
del máximo en la componente espectral central (sección 4.6).

Otra prueba fue comparar el cociente de los anchos de las funciones gaus-
siana y triangular con los cocientes de los anchos observados (sección 4.11).

Viendo al SUMER como un observador, tenemos que considerar que
habrá una variación de las mediciones por la geometŕıa observacional. En
la sección 4.2 describimos que el SUMER rastrea una longitud de arco sobre
el Sol a medida que nos alejamos del centro del disco solar latitudinalmente.
Mostramos que se observaron más EEs en la posición lejana al centro del dis-
co solar (sección 4.9). Sin embargo, esta variación geométrica no es suficiente
para explicarlo. En la sección 4.10 comparamos los tamaños de las fuentes
observadas en términos de la posición al centro del disco solar.

En el Apéndice se encuentran los diagramas de flujo de las rutinas en
IDL, aśı como una breve descripción de ellos.

3.1. MÉTODODEL ESTUDIO DEMOVIMIEN-

TOS DE PLASMA

Nos interesa estudiar movimientos de plasma que se producen durante los
EEs, en particular, los flujos hacia las capas superiores del Sol. Los movimien-
tos de plasma radiales los podemos identificar por corrimientos Doppler en
las ĺıneas de emisión. Para identificarlos existen varios métodos, podemos
mencionar como ejemplo aquél en el que se ajustan Gaussianas a la ĺınea
espectral.

La ĺınea espectral se puede ver como una representación gráfica de la
amplitud de la emisión de un sistema de part́ıculas que ve un observador
en función de la longitud de onda. Observacionalmente, la ĺınea se produce
midiendo la amplitud en ciertas bandas angostas, donde cada una es recibida
por un canal de un espectrómetro.
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La amplitud de la ĺınea espectral depende de la cantidad de part́ıculas
emisoras. Las part́ıculas de plasma en movimiento emiten en una longitud de
onda que es directamente proporcional a la velocidad con la que se mueven en
dirección al observador. El ancho de la ĺınea espectral depende de la distribu-
ción de velocidades dentro de un sistema y si el sistema está en equilibrio
termodinámico entonces el ancho depende de la temperatura.

Los sistemas de part́ıculas emitirán en ĺıneas espectrales centradas en
una longitud de onda, cada ĺınea la podemos representar como una curva
gaussiana, permitiendo hacer una estimación de la velocidad. El estudio de
movimiento al rojo y al azul se ha hecho separando la ĺınea espectral en
componentes espectrales.

Este método requiere que las componentes se distingan claramente y que
el movimiento del material responsable del aumento de la amplitud ocurra
en un rango de velocidades del orden del ancho de la ĺınea.

El análisis de comportamiento de la amplitud de una ĺınea espectral en
sus diferentes velocidades puede dar información detallada del movimiento
de material, tanto de su evolución en el tiempo aśı como de su distribución
espacial. Una ĺınea puede cambiar en cualquiera de sus parámetros o en más
de uno de ellos a la vez, es decir, pueden cambiar en amplitud, velocidad
central y ancho de la ĺınea.

Las escalas tanto espacial como temporal en las cuales ocurren dichas
variaciones de la ĺınea espectral no se han estudiado debido a que los métodos
para estudiar las ĺıneas requieren de estudios estad́ısticos o bien de ajuste de
Gaussianas y estos métodos dificultan el análisis de un número grande de
espectros.

El ajuste de Gaussianas requiere de pruebas adicionales para identificar
la cantidad más adecuada de Gaussianas en cada ajuste. Esto limita la posi-
bilidad de que entre posiciones cercanas haya cambios en el número de Gaus-
sianas.

En este trabajo empleamos un método alternativo que consiste en estudiar
la amplitud en los diferentes canales de la ĺınea, se estudió la extensión de
las fuentes para el máximo de emisión en cada una de las fuentes, es decir,
se buscó el máximo para la componente central y se buscaron los máximos
del rojo y del azul más próximos al tiempo del central.

El estudio de los movimientos del plasma a partir de las amplitudes en
los diferentes canales no requiere definir un número de componentes espec-
trales y por lo tanto en cualquier posición puede haber un aumento del flujo
sin el requerimiento de que en las posiciones circundantes se observe el mis-
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mo aumento. Este método permite distinguir cambios en la velocidad del
movimiento del plasma en escalas espaciales más pequeñas que las que per-
mite el ajuste de Gaussianas.

El movimiento de plasmas es relativo al observador. Primero determi-
namos el canal correspondiente a la longitud de onda central en este caso del
plasma en reposo con respecto al Sol. Las componentes espectrales son las
amplitudes en 122.65 nm (3 canales hacia el lado azul) y 156.1 nm (3 hacia
el lado rojo) en el espectrómetro. Lo cual es equivalente a una velocidad de
desplazamiento Doppler del plasma de 30 kms−1.

3.1.1. Determinación del Tiempo de Referencia

La estructura de las fuentes de los EEs depende de la fase evolutiva del
EE. Por eso, una de las primeras tareas para el estudio de la estructura de
las fuentes es medir los tiempos en los que se alcanzan los máximos en cada
componente y su relación entre ellos. Para estimar el tamaño de la fuente en
una componente espectral dada, medimos la extensión durante el máximo en
dicha componente.

Si los máximos espectrales no coinciden en el tiempo y midiéramos las
extensiones de las diferentes componentes durante el tiempo del máximo de
la componente central entonces no tendŕıamos el valor del tamaño en el mo-
mento en que dicha componente deja de producir su máxima emisión sino
en alguna otra fase (ya sea de aumento o de disminución). En ese caso, la
comparación entre las componentes correspondeŕıa a diferentes fases. Estu-
diamos las extensiones de las fuentes para el máximo de emisión en cada una
de las fuentes, aunque dicho máximo hubiera ocurrido en un tiempo diferente
al de las otras componentes.

Con el análisis de las amplitudes registradas en diferentes canales espec-
trales de la ĺınea, se estudiaron varios aspectos de las fuentes de los EEs
según los corrimientos al rojo, al azul y en base a la longitud de onda que se
define sin corrimiento (central).

Se buscaron las amplitudes máximas en la componente espectral central,
una vez registrados estos tiempos, se tomaron como referencia y se buscaron
las amplitudes máximas en las otras dos componentes que estuvieran más
próximos a este tiempo.

Con el objetivo de estudiar la estructura de los EEs, analizamos la depen-
dencia de sus caracteŕısticas (cantidad, intensidad y tamaño) como función
de la distancia al centro del disco solar.
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Estas variaciones de los EEs con la distancia al centro del disco solar po-
dŕıan ser intŕınsecas del fenómeno o depender de la geometŕıa observacional.

3.2. GEOMETRÍA OBSERVACIONAL

La posición de una formación sobre el Sol está determinada por una posi-
ción (x, y) sobre el disco solar. Estas coordenadas también corresponden a
una latitud θ y una longitud γ con respecto al centro de la esfera de radio R
con la que se describe al Sol.

El Sol es considerado esférico y para un observador en la Tierra, se ve
como un disco. Debido a la forma esférica el tamaño de una formación vista
desde la Tierra no es el mismo si está en el Ecuador o a una d distancia del
centro del disco solar. Por lo tanto, se podŕıa observar una variación de los
tamaños observados por SUMER debido a la geometŕıa observacional.

Suponemos un tamaño que nos interesa medir, este tamaño será medido
como un tamaño A a lo largo de la zona NS escaneada. Si nos movemos una
cierta latitud θ con respecto al Ecuador mediremos entonces que la longitud
de arco corresponde a un tamaño A′ (Figura 3.1).

Figura 3.1: La distancia medida por el SUMER depende de la latitud en la que
se encuentre.

Lo que esperamos es entonces que a medida que nos alejamos del centro
del disco solar, la proyección de la tamaño disminuirá, es decir, A > A′.

El tamaño en dirección NS que se mide está dada por la siguiente ecuación:

A′ = Acosθ, (3.1)
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El tamaño en dirección EW para cualquier longitud es:

B′ = Bcosγ (3.2)

donde A es el tamaño de la formación en dirección NS y es mucho menor
que el radio R sobre el Ecuador y B es el tamaño en dirección EW.

En nuestro caso tenemos dos posiciones al disco solar. Nos interesa saber
la longitud NS que cubre la rejilla cuando ésta apunta a diferentes latitudes
del Sol. La longitud de la rejilla es de 120px al encontrarnos en el centro del
disco solar medimos 120arcsec. Cuando nos encontramos en otra distancia d
sobre el mismo meridiano (latitud 30o) entonces en 120px tenemos 104arcsec.
La distancia se reduce un 13%.

Es posible que esta diferencia de longitudes determine algunas diferencias
al medir a diferentes distancias al centro del disco solar.

El cálculo de la latitud se hizo con una rutina llamada latitud.pro. Es-
ta rutina permite calcular la latitud solar correspondiente a la posición del
centro de la rejilla del SUMER.

Figura 3.2: Latitud Solar que corresponde a la posición del centro de la rejilla.

La posición de un EE está determinada por la latitud y la distancia al
centro del disco. La distancia al centro del disco nos dice la posición de la
proyección de la fuente sobre el disco solar mientras que la latitud nos deter-
mina la profundidad en la que se encuentra la fuente al definir la curvatura
del Sol (Figura 3.2).
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La distancia al centro del disco se calculó con el Teorema de Pitágoras,
donde para un cateto se utiliza la posición NS y para el otro cateto la posición
EW de la ubicación del centro de la rejilla.

3.3. SELECCIÓN DE DATOS

En la literatura encontramos que se han estudiado los EEs sin asegurar
que el máximo en la amplitud realmente lo sea tanto espacial como temporal-
mente. En este trabajo utilizamos mediciones hechas en régimen de escaneo.
Esto permite tener mediciones de la amplitud para la misma posición EW −
NS sobre el disco solar en diferentes tiempos.

A continuación se describen en breve los puntos considerados para la
selección de los EEs:

Fuera de zonas donde se registraran Hoyos Coronales y Regiones Acti-
vas.

Datos a dos distancias diferentes al centro del disco solar.

Mismo número de posiciones de la rejilla (6 EW), tiempos de inte-
gración (5 s) y longitud de onda del Si IV (139.37 nm) para ambos d́ıas
y para las tres componentes: azul, central y roja.

Máximos mayores a 25 cuentas, definiendo el nivel de ruido como el
20%, es decir, 5 cuentas.

Diferencia de amplitud del 20% con respecto a las amplitudes vecinas
en posición NS - EW y tiempo.

Como los EEs son de las interacciones de plasma más pequeñas que pode-
mos observar en el Sol, se buscó que las regiones a estudiar se encontraran
fuera de Regiones Activas (RA) y Hoyos Coronales (HC).

Se utilizaron los magnetogramas y otras imágenes del disco solar para
asegurar que verdaderamente son datos que se pueden definir como Sol Qui-
eto.

Para estudiar los EEs, se usaron mediciones hechas por el SUMER en
régimen de escaneo en el año de 1996.

Elegimos este año, ya que fue el año en el que el SUMER realizó varias
campañas de observación en este régimen. En 1998, el SoHO dejó de funcionar
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adecuadamente, deshabilitando este tipo de observaciones y no se hicieron
más.

Como no hubo más datos de este régimen después de 1998, hubo una
falta de interés de analizar estos datos. No se hicieron rutinas de cómputo en
la plataforma IDL para el manejo y calibración de estos datos.

El régimen de escaneo es muy útil ya que permite hacer espectros para
una cantidad de posiciones. En posición NS se tienen 120 espectros mientras
que en dirección EW el número de exposiciones depende de las posiciones
del escaneo. En nuestro caso, se escanearon 6 posiciones en un tiempo de
integración de 5 s.

El que los datos que seleccionamos para este trabajo sean de régimen de
escaneo nos permite analizar las variaciones temporales de la forma, ubicación
y extensión de las fuentes de los EEs.

El Dr. Eduardo Mendoza Torres (INAOE) llevó a cabo la tarea de diseñar
programas en IDL que permitieran visualizar y calibrar los datos de régimen
de escaneo.

Por más de un año nos dimos a la tarea de perfeccionar y hacer rutinas
para poder visualizar, seleccionar la información del SUMER y poder hac-
er más estudios de los EEs en el EUV. Las rutinas más importantes serán
mencionadas a lo largo de este trabajo.

En la selección, también se cuidó encontrar d́ıas en diferentes posiciones
sobre el disco solar para poder llevar a cabo una comparación. Los d́ıas
elegidos para dicho análisis fueron el 20 de junio y 26 de junio de 1996. Cada
d́ıa es una posición sobre el disco solar. El d́ıa 20 de junio de 1996 corresponde
al centro del disco solar (d0) mientras que el 26 de junio de 1996 corresponde
a una posición de 707 arcsec del centro del disco solar (d707).

En Figura 3.3 se muestra las posiciones a donde apuntó el SUMER. Las
cruces muestran los extremos del campo que se observó en cada d́ıa y en col-
ores se muestra la morfoloǵıa que hubo para esos d́ıas demostrando que las
observaciones se encuentran en regiones de Sol Quieto. En el panel izquierdo
de la figura se muestra la información para el 26 de junio de 1996 mientras que
en el panel derecho la del d́ıa 20 de junio de 1996. Estas imágenes fueron real-
izadas con la rutina sunlonlat.pro, que permite visualizar los magnetogramas
y las otras imágenes necesarias para corroborar que nos encontramos sobre
zonas de Sol Quieto.

Nuestro interés es estudiar la ĺınea de emisión del SiIV (139.37 nm), esta
ĺınea nos determina una temperatura de máxima abundancia de 105 K que
se observa frecuentemente en la RT. Es una ĺınea aislada, es decir, no se
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Figura 3.3: Regiones de Sol Quieto donde se llevaron a cabo las mediciones. Las
cruces muestran las posiciones del centro de la rejilla. En el lado derecho se en-
cuentra la imagen correspondiente a d0 y en el lado izquierdo corresponde a d707.
Los ejes son de distancia en pixeles espaciales. El radio solar se tomó como de 980
px.

superpone con otras ĺıneas, esto la hace muy buena para estudiar los EEs.

Se obtuvieron bandas de 50 pixeles espectrales para cada posición NS-
EW centrando el espectro en la ĺınea del SiIV . La resolución espectral es de
0.0045 nm (Figura 3.4).

Cada espectro se guarda como un vector. La rutina makecube.pro acomo-
da estos vectores en un hoja que muestra los espectros medidos para cada
posición NS y luego adiciona por cada tiempo una hoja que lo que permite
es tener la evolución temporal de los espectros por cada posición, haciendo
esta disposición un arreglo 3D (posición NS, tiempo y amplitud).

En la Figura 3.6 se muestra el arreglo que hace la rutinamakecube.pro con
los datos obtenidos de las mediciones del SUMER. Cada vector de amplitudes
registrada en cada posición NS se acomoda. Estos vectores se obtienen en
el mismo tiempo de 5 s de exposición del SUMER. Se guardan los demás
tiempos uno de tras del otro para tener entonces la profundidad de un cubo
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Figura 3.4: Ejemplo de una ĺınea espectral producida de las mediciones el SUMER.
El espectro se obtiene de los 50 valores que mide de la amplitud de emisión de la
ĺınea en 5 s de integración. En cada medición se obtienen 120 espectros correspon-
dientes a los 120 px espaciales en dirección NS de la rejilla.

(arreglo 3D), es decir, la dimensión temporal.

La rutina makecube.pro, permite seleccionar la longitud de onda que se
quiere estudiar y simplemente desplegar los datos que corresponden a dicha
longitud para todos los tiempos de integración y para todo el arreglo de
datos el SUMER. También permite seleccionar secciones de estos datos, por
ejemplo una vez que se seleccionó el tiempo de integración deseado, etc.

Para poder ver los datos antes de realizar los cubos de información se
realizó la rutina headreadselect.pro que pone los datos del SUMER en tablas
que permiten ver la posición del centro de la rejilla, el tiempo de integración,
la amplitud medida, el tiempo en el que se llevó la medición, la longitud de
onda, etc.

De todos los datos obtenidos para estos d́ıas se seleccionaron aquellos
que tuvieran el mismo tiempo de integración (5 s) y el mismo número de
posiciones EW (6 posiciones) con un mı́nimo de amplitud de 25 cuentas. El
nivel de ruido es de 5 cuentas, cualquier amplitud deb́ıa ser 20% más grande.
Existen EEs de corto tiempo, al tener el mı́nimo de posiciones en dirección
EW y el mı́nimo tiempo de integración aseguramos tener la escala temporal
más pequeña para aislar más fácilmente los EEs.

Para el d́ıa 20 de junio, el cual se encuentra en el Ecuador, se tienen las
posiciones del centro del rejilla en las coordenadas para el primer escaneo (-
1.5,0), (0,0) y (1.5,0) y para el segundo escaneo (-0.75,0), (0.75,0) y (2.25,0).
Se movió en dirección EW cada 0.75 arcsec. Para el 26 de junio las posiciones
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Figura 3.5: Ejemplo del mapa de contornos (ventana inferior izquierda) obtenidos
de las mediciones del SUMER una vez seleccionada la longitud de onda, el tiempo
de integración y el número de posiciones EW del escaneo. En el eje vertical se
tienen las posiciones NS y en el horizontal tenemos el tiempo, cada tiempo se
dejó un tiempo total de integración de 5 s. En la ventana inferior derecha se
muestra en escalas de grises los 50 valores de la amplitud integradas registradas
para cada posición en un tiempo. En la ventana superior derecha el espectro directo
medido en la posición NS y tiempo marcada en la intersección de las rectas de la
ventana inferior izquierda, se muestran los valores de la amplitud máxima que se
encontró en todos los datos, el máximo encontrado en todas las posiciones NS para
un tiempo dado y el máximo correspondiente al espectro que se muestra. En la
ventana superior derecha se muestran la integración del espectro medido en cada
tiempo para dada una posición NS.
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centrales de la rejilla para el primer escaneo son (497.81,-499.88), (500.12,-
499.88) y (502.38,-499.88) y para el segundo escaneo (499,-499.88), (501.25,-
499.88) y (503.5,-499.88). La región cubierta por la rejilla se encuentra en
una latitud de 30o con relación al Ecuador y se movió en dirección EW cada
1.13 arcsec.

Con la rutina en IDL selcont1.pro se visualizaron en escalas de gris las
amplitudes integradas para cada tiempo y cada posición de los datos del
SUMER. Se obtuvieron escaneos como los mostrados en Figura 3.5.

La rutina selcont1.pro muestra cuatro gráficas: la que se encuentra en la
parte superior izquierda muestra las amplitudes en todos los tiempos para
una determinada posición NS, el mapa de contornos muestra la integración de
las amplitudes de todas las posiciones NS del espectro. La superior derecha,
muestra la amplitud normalizada de la ĺınea espectral para determinada posi-
ción NS y tiempo. Se agregaron los valores numéricos de las amplitudes máxi-
mas para el tiempo independiente de la posición NS y para la posición NS
independiente del tiempo mostrado.

La inferior izquierda muestra el escaneo temporal y posicional NS con
las amplitudes en escala de gris. Impĺıcitamente se puede también ver como
vaŕıan las amplitudes en posiciones EW. El panel inferior derecho muestra los
espectros en el tiempo que se observa para cada posición NS donde la escala
de gris son las amplitudes. Esta escala en gris permite determinar el ancho
de los corrimientos de la ĺınea espectral. En ocasiones se ve si el corrimiento
es preferencial hacia el azul o hacia el rojo (efecto Doppler). Para ambos
casos se centró la longitud de onda en 25 pixeles espectrales. Para guardar
las imágenes como archivo poscript se cuenta con la rutina selcontps.pro.

Para el caso del 20 de junio de 1996 el tiempo inicial es 13:40:28 (hh:mm:ss)
y el tiempo final es de 14:21:02 tal que se estudió un tiempo total de 2434 s
que son aproximadamente unos 41 min. Para el 26 de junio de 1996 el tiempo
inicial es 03:17:39 y el final es 03:58:17 es decir, 2438s.

En estos mapeos de la muestra de datos, se buscaron los máximos. Se
localizaron aproximadamente 300 EEs por d́ıa.

Del acomodo matricial realizado con la rutina makecube.pro, se decidió re-
visar el comportamiento de la ĺınea espectral para cada posición EW. Para
esto, se hizo la rutina transformattewpage.pro que permitió conservar los cu-
bos de datos pero acomodándolos de tal forma que ahora tenemos como
nueva dimensión: la posición EW. Impĺıcitamente hay otra dimensión (una
temporal) que permite ver la evolución del espectro para cada posición NS
− EW.
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Figura 3.6: Aqúı se muestra el arreglo que se obtiene con la rutina transfromat-
tewpage.pro. Este arreglo permite ver las 6 posiciones EW del régimen de escaneo.
Cada cubo está compuesto de hojas. Estas hojas guardan la posición NS los es-
pectros medidos. El tiempo es la tercera dimensión.

En la Figura 3.6 se muestra el arreglo para el caso en el que el SUMER
barre un total de seis posiciones EW; el SUMER primero obtiene las medi-
ciones en las posiciones EW impares y luego regresa para tomar las pares.

Al dar la posición NS y la posición EW de cada EE seleccionado, la
rutina linesewnsmos.pro muestra un mosaico de 6x9 espectros. Como son
datos de régimen de escaneo no se contará con mediciones en posiciones EW
alternadamente por lo que estos espacios se llenaron calculando un promedio
de los espectros medidos un tiempo antes y un tiempo después para dicha
posición EW para conservar el arreglo. Estos promedios no se tomaron en
cuenta en ninguna selección, sólo se hicieron para conservar el arreglo de 6
posiciones EW.

En la Figura 3.7 se muestra una de las gráficas obtenidas con esta ruti-
na. Se tienen seis columnas que se refieren a la posición EW barrida por
el SUMER. Se eliminaron de la muestra aquellos EEs que se encontraban
próximos a las orillas.

Esta forma de ir seleccionando los EEs era muy tardada. Para facilitar
el proceso se utilizó la rutina findmax.pro. Esta rutina acomoda los datos en
un arreglo 3D (posición NS, tiempo y amplitud). Busca el valor más grande
entre todas las amplitudes y localiza las posiciones de dicho valor. Repite el
procedimiento, hasta un valor ĺımite inferior de la amplitud determinado por
el usuario (25 cuentas en nuestro caso).
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Figura 3.7: Ejemplo de los espectros acomodados en los mosaicos. 6 columnas
correspondientes a las 6 posiciones EW, cada fila es una posición NS. Los espectros
que se muestran están normalizados, en la esquina superior izquierda de cada uno
se muestra su amplitud.
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Sin embargo, se tuvieron que revisar los escaneos y mosaicos para mostrar
que esta rutina funcionaba para su propósito.

Una vez guardados los datos de los máximos para ambos d́ıas, se utilizó la
rutina nsproflisgen.pro para obtener los perfiles NS de la amplitud para cinco
tiempos en total, el de nuestro interés, dos tiempos antes y dos tiempos
después. En la mayoŕıa de los casos se observó que con esos tiempos era
suficiente para tomar todo un EEs temporalmente. Que estuviera dentro de
estos 5 tiempos y que la amplitud bajara más del 20% de la amplitud máxima
fueron otros criterios de selección. Dentro de nuestra selección solo hab́ıa EEs
de corta duración.

Los perfiles NS son distribuciones unidimensionales de puntos que repre-
sentan amplitudes medidas en la ĺınea espectral para una misma longitud de
onda. Todas estas amplitudes medidas en un mismo intervalo de tiempo, por
lo que no son función de la longitud de onda sino en función de la posición
NS.

En Figura 3.8 se muestra un ejemplo de estos perfiles, con la ĺınea continua
gruesa se muestra el perfil NS de la amplitud para un EE, por abajo se
muestran los perfiles NS de dos tiempos anteriores y por arriba los tiempos
siguientes al EE. Se buscó que la posición del EE quedara lo más centrado
posible y todos los perfiles se hicieron para intervalos de 40 posiciones NS
dejando la posición NS seleccionada por headreadselect.pro lo más centrada
posible.

Para cada perfil NS se dibujó una ĺınea representativa del ruido, con-
siderando las amplitudes mı́nimas como referencia, a partir de esta ĺınea se
midieron los máximos correspondientes a la posición NS y el tiempo a estudi-
ar (Figura 3.8). Una vez medida la amplitud se buscaron aquellos perfiles que
dentro de la muestra temporal cumplieran que el máximo fuera 20% mayor
a las amplitudes de los tiempos (dos tiempos antes y dos tiempos después)
de la muestra.

Se tomó en cuenta que al dibujar la ĺınea de ruido, nosotros estamos
tomando un valor promedio del ruido, es decir, uno para todas las amplitudes
medidas, por lo que difieren por esta incertidumbre del valor real medido por
el SUMER.

El máximo medido con el SUMER no es el mismo máximo medido en
referencia a dicho nivel de ruido.

Como referencial espacial y temporal se utilizaron los máximos en la
componente espectral central. El mismo procedimiento se hizo pero para las
componentes espectrales roja y azul. Sólo que se buscaron los máximos más
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Figura 3.8: Variaciones de la amplitud en dirección NS incluyendo tiempos antes
y después del tiempo de la máxima amplitud. En el centro con ĺınea continua
gruesa se muestra la variación justo en el tiempo de la amplitud máxima. En
ĺıneas delgadas están las variaciones para dos tiempos posteriores (superiores) y
dos tiempos antes (inferiores).
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intensos y próximos al tiempo de ocurrencia del máximo en la componente
espectral central. Es decir, obtuvimos los perfiles de la amplitud en dirección
NS para cada una de las componentes espectrales.

Figura 3.9: Variaciones de la amplitud en dirección NS para diferentes canales.
En color negro se tiene la longitud de onda central, en la mayoŕıa de los casos este
canal abarca a todas las amplitudes máximas registradas en los canales vecinos.

El tener un aumento de la amplitud para la componente central se refiere
al aumento máximo de la emisión de enerǵıa de la fuente. Esto adicionalmente
se hizo para estudiar el tiempo de ocurrencia de los máximos, ver si están
relacionados entre ellos y buscar caracteŕısticas adicionales. Estos perfiles son
realizados directamente de las mediciones del SUMER. No se realizó ningún
ajuste previo para hacerlos.

Para corroborar que efectivamente tenemos los máximos se utilizaron los
datos directos del SUMER en diferentes canales para realizar gráficas como
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la que se muestra en Figura 3.9. La curva de color negro representa las
mediciones para el canal que corresponde a la longitud de onda central.

Se modificó la rutina nsproflisgen.pro que permite graficar amplitud con-
tra posición NS para diferentes longitudes de onda próximas a la longitud de
onda central. A cada longitud se le asignó un color.

Para visualizar y corroborar que los EEs seleccionados cumplen con los
criterios de selección se hicieron diversas rutinas de las que se hablarán más
adelante.

3.4. COMPARACIÓN DEL NÚMERO DE

EEs EN CADA COMPONENTE ESPEC-

TRAL

Tabla 3.1: Después de la selección contamos el número de EEs en cada com-
ponente. Contamos cuantos EEs teńıan todas las posibles combinaciones de
componentes espectrales. El conteo se hizo para ambas posiciones sobre el
disco solar.

20 de junio (d0) 26 de junio (d707)
TOTAL 37 29
Azules Totales 26 24
Centrales Totales 26 30
Rojos Totales 33 23
Azul-Central-Rojo 18 21
Azul-Central 2 3
Azul-Rojo 5 0
Central-Rojo 5 1
Azul 1 0
Central 1 4
Rojo 4 0

Se contó el número de casos que teńıamos para cada componente espectral
y la combinación de las componentes espectrales existentes en cada EE.

Para d0, es decir, en el centro del disco contamos 37 EEs en total, dis-
tribuidos de tal forma que la componente que más tenemos mediciones de la
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fuente es la roja. En el caso de d707 tenemos más en la componente central
(ver Tabla 3.1).

Se hizo el conteo de las fuentes en las longitudes de onda correspondientes
a las componentes espectrales central, azul y roja de los EEs para verificar
que efectivamente, cuando tenemos un máximo en la componente central,
éste se encuentra acompañado de máximos en las componentes azul y roja.
Es decir, que un EE es frecuentemente acompañado de flujos de plasma. En
el centro del disco, 18 de 37 EEs cumplen el criterio de tener máximos en
las tres componentes y en el 26 de Junio (d707), 21 de 29 EEs cumplen este
criterio.

Esta estad́ıstica no es suficiente para poder concluir algo de estos resul-
tados. Pero apunta a que si hay una relación entre ellas.

3.5. COMPARACIÓN DE LOS TIEMPOS DE

OCURRENCIA

Tabla 3.2: Contamos el número de EEs que ocurrieron al mismo tiempo y en
todas las posibles combinaciones de ocurrencia. En el caso de d0 se notó que
la mayoŕıa de las veces el máximo en la componente azul apareció después
de que la componente central fuera máxima.

20 de junio (d0) 26 de junio (d707)
TOTAL 18 21
Todos al mismo tiempo 1 10
Azul antes del Central 1 6
Azul después del Central 11 2
Azul igual que el Central 6 14
Rojo antes del Central 7 5
Rojo igual que el Central 7 12
Rojo después del Central 4 5

Para comprobar que los flujos están vinculados con el máximo en la com-
ponente central estudiamos los tiempos de ocurrencia.

En relación a los tiempos de ocurrencia, para d0 se encontró que el máxi-
mo en el azul ocurre tiempo después de que el máximo en el central ocurriera



80CAPÍTULO 3. SELECCIÓN Y ANÁLISIS DE EVENTOS EXPLOSIVOS

(11 de 18 EEs). Mientras que en d707 los máximos de las tres componentes
ocurren al mismo tiempo (10 de 21 EEs) (ver Tabla 3.2).

No sabemos a qué se debe la diferencia de los tiempos de la ocurrencia
de los máximos de las tres componentes, la estad́ıstica que tenemos no es
suficiente para determinar de manera general los tiempos.

Esta diferencia puede ser debida a la geometŕıa observacional u otras
causas, como por ejemplo caracteŕısticas intŕınsecas del fenómeno f́ısico. Es-
peramos que en trabajos posteriores, se realicen análisis para estas posiciones
y otras nuevas.

3.6. EXTENSIÓN DE LAS FUENTES DE

LOS EEs

Una vez medidas las amplitudes y encontrados aquellos casos donde el
aumento de la amplitud fuera considerable, se pasó a la medición de los
anchos en los perfiles NS. Se eligió medir el ancho a potencia media, es
decir, al 0.5 de la amplitud del máximo y para corroborar la información y
estudiar también su comportamiento evolutivo se midieron también al 0.2 de
la amplitud que todav́ıa se encuentra muy por arriba del nivel del ruido.

En la Figura 3.8 se muestra uno de los perfiles, con ĺıneas que denotan
el 0.5, el 0.2 y el nivel de ruido. Estas mediciones se hicieron para las tres
componentes espectrales. Esta selección redujo la cantidad a 70 EEs entre
los dos d́ıas y con los que se hizo todo el estudio.

Los perfiles NS conteńıan varios máximos vecinos que generaban duda
acerca de si se trataba de un mismo EE o EEs separados. Se decidió incluir
condiciones que permitieron decidir si se consideraba como un EE o más, lo
cual se reflejaŕıa al medir los anchos de cada EE.

De primera instancia, el tamaño ĺımite de una fuente estaŕıa definido
por la ĺınea de ruido. Hacia el norte (N) y hacia el sur (S) la amplitud del
máximo de la señal va bajando hasta alcanzar el nivel de ruido, esto nos
ayudó a determinar el tamaño de la fuente.

Los anchos medidos fueron guardados en hojas de cálculo de las tablas de
Excel correspondientes a cada d́ıa, agregando cuatro columnas, dos para los
anchos medidos en cent́ımetros al 50% y al 20% y otras dos para convertir
las unidades en pixeles espaciales ya que se midieron los anchos en cm de los
perfiles de la amplitud en términos de la posición NS.
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3.7. ENERGÍAS INVOLUCRADAS EN LOS

EEs

Los EEs ocurren sobre todo el disco solar y es posible que la enerǵıa que
liberan esté relacionada con el calentamiento de la Corona. En esta sección,
estimamos los órdenes de magnitud de la enerǵıa cinética de los EEs y la
enerǵıa que perdeŕıan por radiación y por conducción. Usamos los valores
obtenidos para diferentes posiciones sobre el disco solar (d0 y d707).

Como es solo una estimación, vamos a suponer que las fuentes de los
EEs tienen un volumen esférico. Consideramos el ancho promedio medido
al 50% de la amplitud máxima como el diámetro de la esfera. En d0 el
tamaño promedio fue de 3.4× 108 cm y en d707 el tamaño promedio fue de
4.34× 108 cm.

Con los datos anteriores tenemos que para d0, las fuentes tienen un área
de A0 = 3.63 × 1017 cm2 y un volumen de V0 = 2.06 × 1025 cm3 y para
d707, las fuentes tienen un área de A707 = 5.92× 1017 cm2 y un volumen de
V707 = 4.28× 1025 cm3.

En Walsh, 2003 se encontró que la enerǵıa total que se necesita en la
Corona para sustentarla está dada por 6×1010 ergs cm−2 s−1. Para comparar
la enerǵıa cinética que obtendŕıa de los EEs estudiados necesito considerar
el tiempo de radiación que se explica en la sección siguiente (11 s para el
caso en que la temperatura del plasma es de 105 K) y tomaremos las áreas
anteriores donde suponemos que la fuente es esférica. La enerǵıa total para
d0 es de 2.4× 1029 ergs y en d707 es de 3.9× 1029.

3.7.1. Enerǵıa Cinética de los Flujos

La enerǵıa cinética está dada por:

Ek =
1

2
mv2.

Para calcular la masa del plasma consideramos que la densidad numérica del
plasma en la fuente de un EE es de n = 1010 cm−3 (Golub, 1997), que al
multiplicarla por la masa del Hidrógeno, mH , nos da ρ = mHn = 1.67 ×
10−14 gcm−3.

La densidad está definida como ρ = m
V
. Entonces la masa que corresponde

a la fuente de un EE en d0 es m0 = 3.45× 1011 g y para d707 del centro es
m707 = 7.145× 1011 g.
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La velocidad que vamos a usar para la estimación de la enerǵıa cinética
en los flujos está dada por los pixeles espectrales que usamos en el ala azul
y en el ala roja. Utilizando la resolución espectral del SUMER (0.0045 nm)
tenemos que el pixel rojo corresponde a un ∆λ = +0.0135 nm. Entonces
tenemos un desplazamiento de la longitud de onda que nos da la velocidad.

Podemos utilizar la ecuación del desplazamiento Doppler:

v

c
=

∆λ

λ0
,

para calcular la velocidad de los flujos. Despejando la velocidad en la ecuación
del desplazamiento Doppler obtenemos que

v =
0.0135 nm

λ0
c.

Entonces, la velocidad de los flujos de plasma producidos por los EEs de
esta muestra es de 29 km s−1. Por comparación recordamos que la velocidad
promedio del viento solar es de 450 km s−1. La velocidad del sonido en
la Corona es de 250kms−1 (Walsh, 2003). Es decir, que nuestros flujos son
mucho más pequeños. En este sentido, no se provocaŕıan ondas supersónicas.

La enerǵıa cinética de nuestros EEs es de Ek0 = 1.45× 1024 ergs en d0 y
Ek707 = 3.01× 1024 ergs para d707.

3.7.2. Enerǵıa Perdida por Radiación

Para estimar la enerǵıa perdida por radiación, sabemos que:

ER =

(
dU

dt

)
rad

τV,

donde
(
dU
dt

)
rad

= n2P (T ) es la función de flujo radiativo en donde la densidad
numérica es n = 1010 cm−3. P (T ) es la función de pérdida por radiación de
un sistema y τ = 3nkT

2n2P (T )
es el tiempo de radiación.

En la bibliograf́ıa (Golub, et al. 1997) se encontraron aproximaciones
anaĺıticas de la función de pérdida por radiación P(T) en temperaturas coro-

nales, P (T ) ≈ 10−17.23T
−2
3 para 5.0 < logT < 7.0 y P (T ) ≈ 10−16.22T−1 para

6.3 < logT < 7.0.
En la RT tenemos temperaturas entre 104K y 106K pero las fuentes de

los EEs tienen temperaturas t́ıpicas de 105K y 106K.
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En el caso en el que T = 105K, P (T ) ≈ 1.86 × 10−22 ergcm3

s
y τ = 11s.

Encontramos entonces que las enerǵıas perdidas por radiación son ER0 =
4.21× 1024 ergs para d0 y ER707 = 8.76× 1024 ergs para d707.

Para T = 106K, P (T ) ≈ 1.23225x10−22 erg cm3 s−1 y τ = 168 s, ER0 =
4.25× 1025 ergs para d0 y de ER707 = 8.84× 1025 ergs para d707.

Las enerǵıas perdidas por radiación en T = 105K y T = 106K difieren en
un orden de magnitud.

3.7.3. Enerǵıa Perdida por Conducción

Para la enerǵıa perdida por conducción se tiene que:

EC = FCτA (3.3)

donde A es el área sobre la cual fluye el calor del sistema hacia el medio
exterior, τ es el tiempo de conducción (para hacer una comparación usamos el
mismo que el tiempo por radiación) y el flujo conductivo térmico FC está dado
por:

FC = κ
dT

dx
= −κ0T

5
2
dT

dx
(3.4)

donde κ0 = 8x10−7 ergK− 7
2 s−1cm−1, T es la temperatura y dT

dx
es la variación

de la temperatura en una distancia dx = 103km. Para comparar, tomaremos
los valores 105 y 106K.

Para el cálculo del flujo conductivo podemos decir, de manera simplifi-
cada, que calculamos el flujo de calor entre dos diferentes temperaturas a lo
largo de una distancia. Para dichas temperaturas tomamos tres casos: 106K
a 104K, 106K a 105K y 105K a 104K, donde dT

dx
= T2−T1

dx
es el valor que

se sustituyó en la ecuación 3.7.3. En la Tabla 3.3 se muestran las enerǵıas
obtenidas con estos valores.

Las enerǵıas perdidas por conducción cuando la fuente tiene una tem-
peratura de T = 105K son menores en tres órdenes de magnitud que para
T = 106K.
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Tabla 3.3: Estimación de la enerǵıa de pérdida por conducción. Se estima la
función de flujo conductivo dependiente de la dT para diferentes posiciones
sobre el disco solar.

Temp. dT
dx

Flujo Cond. Dist. al centro E. Perdida (Cond.)
[K] [K cm−1] [erg cm−2 s−1] [arcsec] [erg]
105 9× 10−4 2.27× 104 0 9.06× 1022

707 1.48× 1023

9× 10−3 2.27× 105 0 9.06× 1023

707 1.48× 1024

9.9× 10−3 2.50× 105 0 9.90× 1023

707 1.63× 1024

106 9× 10−3 7.20× 106 0 4.39× 1026

707 7.16× 1026

9.9× 10−3 7.92× 106 0 4.38× 1026

707 7.87× 1026

Las enerǵıas cinéticas y perdidas por radiación encontradas cuando con-
sideramos que las fuentes están a una temperatura de T = 105K son del
mismo orden de magnitud que las pérdidas que se tienen cuando las fuentes
están a T = 106K. Sin embargo, las enerǵıas perdidas por conducción a
T = 105K son menores por dos órdenes de magnitud que a T = 106K.

Las enerǵıas estimadas en estas últimas dos secciones son en términos
de un solo EE. Tenemos una muestra de 70 EE (37 EEs en d0 y 29 EEs en
d707). Para saber su contribución en base estos métodos de interacción basta
con multiplicar por estos 70 y sumar los mecanismos que se muestran en este
trabajo. Como es una estimación consideraremos que T = 105 K. Para el
caso del flujo conductivo se calculó el promedio de las enerǵıas encontradas
para los diferentes dT . Entonces resulta que en d0 la contribución es de
2.34× 1026 ergs y en d707 la contribución energética es de 3.72× 1026 ergs.

La contribución total de los EEs es de 6.07×1026 ergs, es decir, un 0.15%
de la enerǵıa total que se requiere para calentar a la Corona.

Usando los valores encontrados para los tamaños de las fuentes en d0
y los tamaños en d707 del centro podemos hacer una comparación de las
diferencias en las enerǵıas si las diferencias de tamaños no se debieran a la
geometŕıa observacional sino fueran debidas a un comportamiento intŕınseco
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de las fuentes a diferentes latitudes del Sol. Podemos concluir que las enerǵıas
a una latitud de 30o seŕıan dos veces más grande que las enerǵıas de los EEs
en el Ecuador del Sol.

Lo que nos llevaŕıa a temperaturas diferentes dependiendo de la latitud.

3.8. COMPARACIÓN DE LAS POSICIONES

DE LOS EEs

En esta sección comparamos la estructura de los EEs para distinguir
variaciones de la fuente como función de su ubicación en el Sol.

A pesar de que los EEs se han observado sobre todo el disco, no podemos
excluir la posibilidad de que la ocurrencia de EEs sea función de la latitud
tal como ocurre con otros fenómenos como los Regiones Activas (RA) y los
Hoyos Coronales (HC). Para distinguir si las variaciones de EEs en el Sol son
función de la latitud o de la distancia al centro del disco solar tenemos que
comparar los resultados observados con los esperados debidos a la geometŕıa
observacional.

Después de la primera selección basada en el aumento y la disminución de
la amplitud, se graficaron las posiciones de los EEs en una gráfica de posición
NS contra tiempo. Encontramos 270 EEs en d0 y 419 EEs en d707.

En la Figura 3.10a se muestran los EEs encontrados en el centro del
disco. Se observó que existen ciertas posiciones NS donde los EEs ocurren
con mayor frecuencia. Se muestran ĺıneas de tendencia (en rojo) entre ciertos
puntos donde se ve que los EEs ocurren con mayor frecuencia en posiciones
NS: 10 − 20 pixeles, 30 − 40 pixeles, 70 − 90 pixeles. Existe una banda de
ausencia de EEs en posiciones localizadas entre 50− 70 pixeles.

En d707 (Figura 3.10b) no se distinguen posiciones preferenciales ya que
el número de EEs aumenta en un 64%, pero si se notan zonas de menor
ocurrencia. Sin embargo, no descartamos la posibilidad de que haya también
una preferencia para que los EEs ocurran en ciertas posiciones.

En la sección anterior, encontramos que una distancia d sobre el disco
solar se reduce un 13% a medida que la latitud aumenta. Esto quiere decir
que la rejilla cubre una longitud 13% más grande para latitudes mayores.

El área de la superficie solar que cubre la rejilla es mayor para latitudes
mayores (es 13% más grande), lo que aumenta el número de EEs en el campo
que observamos en d707. Entonces, esperaŕıamos un aumento del 13% en el
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Figura 3.10: Gráfica de posición NS contra Tiempo de los EEs seleccionados por
el criterio de aumento y disminución de la amplitud. Los EEs ocurren en posiciones
preferenciales. En distancias cercanas al centro del disco es muy notorio mientras
que para otras posiciones sobre el disco solar lejanas al centro del disco solar la
densidad de EEs aumenta.
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número de EEs encontrados a esta otra latitud (Latitud 30o en relación al
Ecuador). Sin embargo, el número de EEs observados a una latitud de 30o

es 64% mayor, lo cual es mucho mayor del esperado.

Es posible que este aumento también esté relacionado con propiedades
f́ısicas intŕınsecas a las fuentes de los EEs. Pero, con esta muestra no se
puede determinar si es aśı. Para obtener resultados conclusivos es necesario
tener datos de EEs en otras latitudes.

3.9. TAMAÑOS DE LOS EEs Y DISTAN-

CIA AL CENTRO DEL DISCO SOLAR

La curvatura del Sol cambia el ángulo en que veŕıamos una fuente de-
pendiendo de su geometŕıa. En ese caso, la forma y el tamaño de la fuente
dependen de la posición del EE sobre el Sol, para lo cual, debemos considerar
su curvatura.

En la Figura 3.11 se muestran el tamaño de las fuentes de los EEs en
términos de la distancia al centro del disco solar. En el panel superior se
tienen los tamaños estimados para cuando el SUMER apuntaba en d0 y en
el panel inferior los tamaños cuando el SUMER apuntó a d707.

Los tamaños observados de los EEs que ocurrieron en d0 son menores que
los tamaños a d707. Es posible que esta variación dependa de la geometŕıa
observacional. En las siguientes secciones hacemos un análisis detallado de
la influencia que podŕıa tener la geometŕıa en los tamaños observados para
compararla con los datos observacionales.

3.9.1. Variaciones de la Extensión en Distancias Cor-
tas

En cada una de las posiciones apuntadas por el SUMER, se observó que
el tamaño vaŕıa con la distancia (Figura 3.11). En algunos intervalos el rango
de valores posibles del tamaño es grande y para otros este rango es menor.

Los tamaños más grandes se encontraron en el intervalo de 20 a 30 arcsec
para d0 y de 700 a 710 arcsec para d707.

Esta variación a distancias cortas no depende de la geometŕıa observa-
cional como se verá en secciones posteriores.
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Figura 3.11: Tamaños observados en términos de la distancia al centro del disco
solar. En color negro se encuentran las observaciones en la componente central, en
rojo las de la componente roja y en azul las que corresponden a la componente
azul. Se notó que existe una variación del tamaño de la fuente a corta escala. En
la sección anterior se habló de que los EEs tienen posiciones preferenciales. Esta
gráfica muestra unos gaps entre las mediciones que aseguran que los EEs ocurren
en posiciones preferenciales.
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Puede ser que estas variaciones estén relacionadas con la f́ısica misma de
los EEs.

3.10. TAMAÑOS OBSERVADOS Y SU GE-

OMETRÍA

Una de las preguntas que motivaron este trabajo, fue la posibilidad de
definir una forma o estructura de las fuentes.

Nos preguntamos si las distribuciones unidimensionales observadas de la
amplitud de las fuentes de los EEs (perfiles espaciales NS) se pueden describir
con una distribución simple tales como la gaussiana o una triangular.

Las fuentes más sencillas y posibles de estudiar de los perfiles NS son
aquellas que permiten ajustar una gaussiana o suponer la fuente en forma
triangular.

Se midieron los anchos de las variaciones de la amplitud en dirección NS
al 50% y al 20% del máximo de cada una. Se calculó el cociente entre estos
anchos.

A continuación se explica el procedimiento para cada geometŕıa.

Figura 3.12: La amplitud máxima de la función gaussiana está denotada como a.
Para calcular el cociente dividimos el ancho que corresponde al 50% de a entre el
ancho al 20% de a.
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Gaussiana

La función gaussiana está dada por:

a1(x) = ae
−x2

2σ2 ,

donde a es la amplitud máxima de la función. Nos interesa estimar los anchos
de la función correspondientes a 0.5 y 0.2 de la amplitud. Despejando x de
la ecuación obtenemos que el ancho correspondiente a 0.5 de la amplitud es
w0.5 = 2σ

√
2ln(2) mientras que para el ancho que corresponde a 0.2 de a es

w0.2 = 2σ
√
2ln(5). El cociente entre estos anchos es entonces:

w0.5

w0.2

=

√
ln(2)

ln(5)
= 0.66.

Triangular

Figura 3.13: La altura del triángulo es a. Para calcular el cociente dividimos el
ancho al 50% de a entre el ancho al 20% de a.

La función de un triángulo es:

b =
a

tanα
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donde a es la altura del triángulo y b será el ancho correspondiente a esa
altura. Entonces calculamos que b0.5 = 2(0.5) a

tanα
y b0.2 = 2(0.8) a

tanα
. El

cociente entre estos anchos entonces será:

b0.5
b0.2

= 0.625.

Comparación entre Gaussiana y Triangular

El cociente entre el ancho medido al 50% y el ancho medido al 20% para
una distribución gaussiana es de un valor de 0.66, mientras que para una
forma triangular isósceles el cociente es de 0.625.

Si los cocientes de las observaciones se aproximan a estos valores, las
fuentes pueden ser descritas con estas formas y son casos en que los perfiles
presentan un solo máximo.

Se hicieron histogramas y el cociente predominante está entre 0.3 y 0.4.
Solo los eventos más intensos pueden ser estudiados con la forma gaussiana.
Tener un número más pequeño que 0.5 nos dice que los perfiles son más anchos
por debajo del 20%, es decir, que la estructura de la fuente es compleja. Estos
perfiles no presentaban un sólo máximo, en ocasiones hab́ıa otros máximos
alrededor del EE.

No podemos decir cuál de éstas dos es mejor aproximación ya que la
cantidad de datos no es suficiente.

3.10.1. Geometŕıas Simples

En términos de la geometŕıa observacional, se compararon los tamaños
observados con los tamaños resultantes de algunas formas geométricas básicas
vistas en 2D, como son, el cilindro, la esfera y el cono, variando la base y la
altura de éstos, en términos de la latitud solar.

Para este desarrollo primero se explica todo lo relacionado a la matemática
de cada geometŕıa, concluido esto, se pasa a los resultados.

Esfera

Si suponemos que nuestra fuente tiene forma esférica, en 2D lo que obser-
vamos es una circunferencia. Si esta circunferencia cambia su posición sobre
el limbo solar y solo nos importa entender la variación de su tamaño en



92CAPÍTULO 3. SELECCIÓN Y ANÁLISIS DE EVENTOS EXPLOSIVOS

términos de la latitud, podemos ver que debido a que es una circunferencia,
el tamaño es el mismo sin importar en que latitud nos encontremos.

En la siguiente Figura se muestra en esquema representativo del tamaño
que mostrará una fuente circular al variar la latitud.

Figura 3.14: El tamaño de una esfera no vaŕıa en términos de la latitud.

Debido a que no hay cambio del tamaño no fue necesario realizar ninguna
rutina para comparar el tamaño de la fuente con este modelo, simplemente
esperamos que no tenga ninguna variación de forma ni de tamaño con la
latitud.

Cilindro

En 2D una fuente ciĺındrica, parece un rectángulo, por lo que basta en-
tender que el tamaño aparente depende de la proyección de la base y de la
proyección de la altura, estas proyecciones dependen del ángulo θ en el que
se encuentre el rectángulo inclinado (Figura 3.15).

Definimos t como el tamaño de la fuente tal que t = m + n, donde:
m = a sin θ y n = b cos θ.

Esta inclinación θ nosotros la denominamos latitud solar. Ahora si vari-
amos la latitud podemos ver que cuando nos encontramos muy próximos al
Ecuador, la contribución de la proyección de la base es más importante que
la de la altura, mientras que si nos encontramos en los polos la contribución
más importante la tiene la altura. En casos intermedios, depende de la suma
de las proyecciones de la base y la altura definidas por la latitud, es decir, el
ángulo θ.
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Figura 3.15: El tamaño de la fuente para este modelo tiene una parte que depende
de la proyección de la altura y otra de la proyección de la base en términos de la
latitud en la que se encuentre la rejilla.

Figura 3.16: El tamaño de una fuente ciĺındrica que ve un observador depende de
las proyecciones de la base y la altura.

Como el tamaño aparente depende realmente de la longitud de la altura y
de la base, se realizó la subrutina rect.pro que permite variar éstos, calcular el
tamaño al elegir dichos valores y mostrar las curvas de los tamaños esperados.
Se llama dos veces esta subrutina para graficar una curva que limite por
debajo y otra curva que limite por arriba los valores observacionales. Se
seleccionan los valores de la altura y la base para cada curva, que permitan
que las curvas del tamaño sean lo más próximas a las observaciones. Esta
subrutina es llamada por la rutina figura.pro. Para obtener los poscripts se
tiene la rutina figuraps.pro.
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Cono con Vértice sobre la Superficie Solar

Figura 3.17: El tamaño de una fuente cónica como la que se muestra depende
de la proyección de la altura y de la base. En esta disposición el tamaño depen-
derá únicamente de la proyección de la base para latitudes pequeñas mientras que
para latitudes muy próximas a los 90o dependerá de la proyección de la altura.

Un cono en 2D puede ser descrito como un triángulo. Basta entonces
explicar que el tamaño depende de las proyecciones de la base y la altura.
En este caso nuevamente ocurre que para latitudes cercanas al Ecuador, el
tamaño es dependiente de la base mientras que para latitudes cercanas al
polo el tamaño depende solamente de la altura del triángulo.

De esta configuración, podemos entonces definir algunos ángulos, tal y
como se muestra en Figura 3.19.

Donde θ sigue siendo la latitud en la que nos encontramos, a es la altura
y b es la base del cono. El ángulo entre el lado del triángulo que se forma
como proyección del cono y la base la denominamos como δ = tan−1 2b

a
. El

ángulo entre el lado y el eje de simetŕıa del cono es γ = tan−1 a
2b
.

Necesitamos saber cuánto mide el lado c del cono, utilizando el teorema
de Pitágoras encontramos que c =

√
(a
2
)2 + b2.

El tamaño depende de que realmente exista una contribución de las
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Figura 3.18: Al dar los valores de la altura b y de la base a se pueden conocer los
ángulos que definen las proyecciones.

Figura 3.19: Para β = 0 el tamaño depende únicamente de la base.

proyecciones. Cuando tenemos el caso en el que nos encontramos próximos al
Ecuador resulta que la altura no contribuye en el tamaño ya que la sombra
de la base cubre la sombra producida por la altura. En la subrutina existe
un condicional que comprueba que el tamaño de la altura no sea cubierta
por la sombra de la base, en Figura 3.18 se puede ver que para demostrar
que la base no está ocultando la altura simplemente depende de que el valor
que corresponde a β sea mayor a cero. Si es diferente entonces el tamaño
es la suma de la proyección de la base dependiente de la latitud θ y de la
proyección de la altura en términos del ángulo β.

Una vez encontrado el valor de éstos ángulos, se calcula el tamaño de-
terminado como t = m + n, donde m = a sin β para β > 0 y n = b cos θ .
Para esta geometŕıa se realizó la subrutina triver.pro. Esta subrutina toma
los valores seleccionados para la altura y la base del triángulo y calcula los
ángulos anteriormente definidos. Realiza las curvas que serán mostradas al

, 
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ser llamado por figura.pro.
Se llama dos veces esta rutina para graficar una curva que limite por

debajo y otra curva que limite por arriba los valores observacionales. Se
seleccionan los valores de la altura y la base que permitan que la curvas del
tamaño sean lo más próximas a las observaciones. Para obtener los poscripts
se tiene la rutina figuraps.pro.

Cono con Base sobre la Superficie Solar

Figura 3.20: El tamaño de una fuente cónica que su base se encuentre sobre la
superficie de una esfera para un observador depende de la proyección de la base a
y de su altura b.

En este caso, tenemos el triángulo con la base sobre la superficie del
Sol y se hizo la subrutina tribase.pro, nuevamente el tamaño depende de las
proyecciones de la base y la altura en términos de la latitud θ en la que nos
encontramos.

En base a este arreglo, definimos entonces algunos ángulos necesarios para
poder calcular el tamaño de la proyección en base a la altura a y la base b
del cono (Figura 3.21).

La latitud está dada por el ángulo θ. El ángulo entre la base y el lado del
cono está dado como β = tan−1 2b

a
. El ángulo entre la recta de la latitud y el

lado del cono es α = tan−1 a
2b
.

Ahora en este nuevo sistema resulta que lo único que hay que recordar que
el tamaño dependerá de la proyección de la base mientras que la proyección de
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Figura 3.21: De esta configuración de ángulos obtendremos el ángulo que
servirá para saber la proyección de la base y la altura del cono.

Figura 3.22: La proyección de la base depende del ángulo δ mientras que la proyec-
ción de la altura de γ.

la altura sea menor, en cuanto sea mayor, el tamaño dependerá únicamente
de la proyección de la altura.

Para el caso en el que la proyección de la base sea mayor, t = b cos δ
donde δ = θ + α + β − π

2
, en caso contrario, donde la proyección de la

altura mayor, entonces, t = a sin γ, donde γ = α+ θ. Como todas las demás
subrutinas, se llama dos veces en figura.pro, para calcular dos curvas de
tamaños dependientes de altura y base definidas por nosotros para que una
curva limite por arriba y la otra por debajo las observaciones. Para obtener
los poscripts se tiene la rutina figuraps.pro.

Resultados con Geometŕıas Simples

Una de las primeras preguntas con relación al comportamiento de las
fuentes, es si éstas muestran un comportamiento monótono con la distancia
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Figura 3.23: Ajuste de las curvas que representan el tamaño de la fuente al suponer
volúmenes de geometŕıas simples.

al centro del Sol. Lo primero que se hizo fue comparar los tamaños esperados
de formas geométricas simples para las fuentes de los EEs con los datos
observacionales.

Comparar con geometŕıas simples nos ayuda a comprender la estruc-
tura de una fuente. En la Figura 3.23 se muestra un ejemplo de las gráficas
obtenidas.

Los cruces representan las observaciones del 20 de junio y los cuadros
las observaciones del 26 de junio. Los colores representan cada componente
espectral correspondiendo el color negro a la componente central. Las curvas
de los conos se sobreponen una con la otra. Esto quiere decir que no importa
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si es el vértice o la base del cono la que esté sobre la superficie, para esa
variación de la latitud ambos conos proyectan el mismo tamaño de la figura
geométrica.

De estas gráficas se ve que ninguna figura geométrica puede explicar ade-
cuadamente la estructura de los EEs. Es decir, la estructura de las fuentes de
los EEs es más compleja y no puede ser explicado con geometŕıas tan simples
como éstas.

Las alturas que requieren las figuras para ajustarse a los resultados cam-
bian demasiado de una latitud a otra, para la variación de la latitud de 0o a
30o, determinamos que el cambio era muy grande.

Al tener un cambio tan considerable, esperaŕıamos entonces que al estar
en el limbo solar (90o) la fuente tuviera una extensión muy grande. Se con-
cluyó que el tamaño de las fuentes no tiene un comportamiento monótono al
variar de una latitud 0o a una latitud de 30o aproximadamente, ya que ex-
isten cambios muy notorios a pequeñas variaciones de latitud (Figura 3.24),
como se verá en la siguiente sección.

Variación Monótona del Tamaño a Menor Escala

Al comparar las figuras geométricas con los tamaños observacionales nece-
sitamos que la extensión del EE, es decir, las alturas aumenten considerable-
mente. Los comportamientos de los tamaños en términos de la latitud no
parecen reales y evidentemente no son monótonos.

El que la variación del tamaño no sea monótona implica que la estructura
de las fuentes tendrá variaciones que no son determinadas por geometŕıas
simples sino por otras más complejas.
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Figura 3.24: El comportamiento del tamaño en términos de la distancia al centro
del disco no es monótono.



DISCUSIÓN

Con base a los criterios de selección descritos en la sección anterior redu-
jimos el número de 300 a 70 EEs entre ambos d́ıas que permiten evaluar si
son máximos tanto en el tiempo como en su posición. De estos 70 EE, 41 EE
encontrados en el centro del disco solar y 29 en otra posición (30o latitud).

En la literatura, no se ha estudiado si existe una relación de flujos de
plasma con los EEs y mucho menos con el método que mostramos en este
trabajo.

Contamos las cantidades de EEs para tener una estimación de cuántos
eventos inclúıan en su estructura una fuente con desplazamientos Doppler en
las componentes espectrales azul y roja.

Para las observaciones a mayor distancia al centro del disco se observó que
los tiempos de los máximos preferentemente coinciden para las tres compo-
nentes espectrales (azul, central y roja). Por otro lado, para el centro del
disco se observó que el máximo en el azul ocurre después que el máximo en
la componente central.

Si observáramos diferentes EEs superpuestos espacial o temporalmente
esperaŕıamos que los tiempos de ocurrencia estad́ısticamente resultar simi-
lares. Entonces el máximo de la componente central se veŕıa simultáneamente
al de las otras componentes espectrales. Ésto śı se observa para mayores dis-
tancias al centro del disco, lo cual podŕıa indiciar que en dicha geometŕıa
observacional hay una superposición de las fuentes mientras que en el ca-
so del centro del disco la geometŕıa observacional nos permite ver fuentes
aisladas espacialmente.

Para estos resultados no encontramos una explicación clara ya que podŕıa
deberse a la geometŕıa observacional o bien a diferencias en actividad en
diferentes regiones del Sol. Sin embargo, la posibilidad de que se superpongan
las fuentes observacionalmente podŕıa ser una causa de esta diferencia en los
tiempos, como se mencionó anteriormente.
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Haciendo un análisis detallado de las distribuciones NS encontramos los
cuatro tipos de distribución espacial mencionados en el caṕıtulo anterior.
Dichas distribuciones indican la presencia de más de una componente espacial
en la mayoŕıa de los EE.

La interpretación de dichos perfiles no es tan directa, pero podemos
basarnos en su análisis en los siguientes resultados observacionales:

Los perfiles o funciones espaciales de la amplitud no son descritos ni
por una gaussiana ni por una figura triangular.

Su comportamiento con la latitud θ no es monótono, vaŕıa como si
algún otro factor fuera el causante de los tamaños de las fuentes en
escalas de 3o. En los cuales el tamaño va de 2′′−10′′ aproximadamente.

Tanto las variaciones del punto anterior (de corta escala) como las
variaciones de mayor escala, no se ajustan a las variaciones esperadas
a geometŕıas sencillas como función de la latitud.

En la mayoŕıa de los EEs se nota la presencia, dentro de las compo-
nentes espaciales mencionadas, de una fuente extendida. Sobre la cual
generalmente hay más de una componente de menor escala como se ve
en Figura 3.25.

La presencia de varias componentes se observa en la emisión del azul,
en la central como en la roja. A pesar de que se dividieron en cuatro
tipos, no hay una división clara entre ellos.

Adicionalmente hemos encontrado que los EEs ocurren en ciertas posi-
ciones preferenciales separados entre śı por distancias del orden de 15
Mm.

El que las funciones de la amplitud en términos de la posición NS ten-
gan varias componentes espaciales para un mismo EE puede ser que refleje
varias liberaciones de enerǵıa casi simultáneamente. Puede ser que se estén
produciendo movimientos de plasma en diferentes direcciones que pueden es-
tar produciendo esas componentes espaciales que se ven. En estos escenarios,
la componente más extendida podŕıa ser resultado de plasma que se ha ex-
pandido y está en proceso de termalización. Por otro lado, las componentes
de pequeña escala podŕıan deberse a plasma confinado en ĺıneas cerradas de
campo magnético.
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Figura 3.25: La forma de las distribuciones NS se pueden generalizar en 3 tipos.
En el lado izquierdo se muestran los bosquejos de los perfiles estudiados y en
el lado derecho ejemplos de diferentes componentes espaciales que podŕıan estar
contribuyendo para obtener el perfil observado.

El cociente del ancho de las fuentes al 50% sobre el ancho al 20% tiene
valores entre 0.3 y 0.5. Por otro lado, el cociente del ancho al 50% del máximo
y al 20% para una gaussiana es de 0.7 y el de un triángulo isósceles es de
0.6. Esto indica que las fuentes de los EEs son más anchas en la parte de
abajo que el de una gaussiana o un triángulo en comparación a las partes
más cercanas al máximo.

Este valor es una medición cuantitativa del resultado mostrado esquemática-
mente en Figura 3.25 a donde se ve que dentro de las fuentes hay una com-
ponente de baja amplitud y espacialmente extendida. En aquellos casos en
que el cociente es próximo a 0.6 ó 0.7 las fuentes son muy intensas. Es prob-
able que dichos casos presenten esos cocientes debido a que la componente
extendida y de baja amplitud resulta ser considerablemente más débil que la
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fuente de menor escala espacial pero de mayor amplitud. Como resultado de
eso, el perfil predominante es de la componente de menor escala.

Judge, P. et al (2008) sugieren que los EEs aparecen con mucho mayor
frecuencia en las fronteras de los supergránulos. El tamaño de los super-
gránulos se ha estimado de 20 a 50 Mm (Hagenaar et al 1997). Las obser-
vaciones cubren una longitud de 84 Mm aproximadamente en dirección NS.
Esto quiere decir que pueden cubrir varios supergránulos. De ser esto cierto,
el que nosotros observáramos posiciones preferenciales para la ocurrencia de
los EEs puede estar vinculado con estas zonas de frontera de granulación.
Sin embargo, para los d́ıas en los que hicimos este estudio no hab́ıa imágenes
en otras longitudes que permiten ver la granulación en la fotosfera y la cro-
mosfera (como es el Hα).

Si efectivamente hay mayor número de eventos en las fronteras de la
granulación, es resultado de zonas de mayor densidad de ĺıneas de campo
magnético y de que exista una mayor probabilidad de que haya más fuentes
en la misma región observada.

En las gráficas de tamaño de la fuente contra latitud, se vio una variación
del tamaño, presenciando un Gap en latitudes próximas al cero, un aumento
y una posible disminución del tamaño en latitudes próximas a los extremos
de la rejilla.

Kazunari, et al (2008) mencionan que los pies de las ĺıneas magnéticas se
encuentran en las fronteras. Entonces, los flujos de plasma que se producen en
las regiones de anclaje, salen en dirección radial, es decir, que las componentes
con desplazamiento Doppler son mucho más intensas que en otra parte de
las ĺıneas del campo debido a que es más denso el plasma en esa zona.

Tal vez, la variación de corta escala en los tamaños de los EEs se pueda
deber a que éstos ocurren en diferentes posiciones de las bases de los arcos
magnéticos que conforman un supergránulo.

Como los EEs están fuertemente ligados a las regiones fronterizas de los
gránulos (Hagenaar, et al. 1997), también se entendeŕıa que la densidad de
EEs encontrados para las dos posiciones estudiadas haya sido diferente, esto,
por la geometŕıa observacional.

Con relación a la diferencia de los tiempos de aparición del máximo de
emisión entre componentes espectrales, consideramos que faltan por analizar
más d́ıas y más posiciones que corroboren los resultados. Sin embargo, pen-
samos que la diferencia de los tiempos esté relacionada con la geometŕıa y
que ésta realmente esté relacionada con la presencia de los supergránulos que
alcanzan la Región de Transición.



CONCLUSIONES

No se sabe mucho en relación a los EEs y en este trabajo se planteó la
posibilidad de explicar la estructura de sus fuentes con base a observaciones
del SUMER abordo del SoHO. Hasta ahora no se han estudiado los máximos
en el campo de observación. Se analizaron los cambios súbitos en la amplitud
de la ĺınea espectral para diferentes longitudes de onda de la ĺınea espectral
(componente central, roja y azul).

Se encontró que existen posiciones preferenciales para la ocurrencia de los
EEs. También se encontró en las funciones de la amplitud en términos de la
posición NS que las estructuras se pueden describir mediante tres tipos de
morfoloǵıa para las fuentes. Las fuentes de los EEs tienen varias componentes
espaciales. Es decir, su estructura es muy compleja.

Para la posición en el centro del disco solar, se encontró que el máximo
en la componente azul ocurre tiempo después de encontrar el máximo en
la componente central mientras que para otra posición, lejos del centro del
disco, los máximos ocurren en el mismo tiempo.

Se compararon los tamaños observados con los tamaños que obtendŕıamos
al suponer geometŕıas simples (cilindro, cono y esfera) o que conocemos.

Estas comparaciones concluyeron que no son adecuadas para tratar de
definir la estructura de los EEs, pero permitieron concluir que la variación
del tamaño no es monótona al variar la latitud, por tanto, gran parte de la
variación de los tamaños está relacionada con otras causas que no tiene que
ver con la geometŕıa observacional.

Al comparar observaciones de dos posiciones diferentes sobre el disco so-
lar, en distribuciones de la amplitud en términos de la posición y el tiempo
se mostró que existe una relación de la distancia en la que se encuentran las
regiones preferenciales para la ocurrencia de los EEs con la latitud. A mayor
latitud menor es la distancia entre estas regiones.

Los EEs se han estudiado al suponer que tienen una forma gaussiana, en
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este trabajo se compararon las observaciones con esta forma. Se concluyó que
para la mayoŕıa de los casos esta función no es la adecuada para tratar de
definir la forma de las fuentes de los EEs.

Los supergránulos explican varios resultados observados, como es la posi-
ción preferencial que podŕıa estar relacionado con las fronteras de los super-
gránulos y la variación de los anchos de las bandas con escasa ocurrencia de
EEs (que para latitudes mayores, es menor).

Podŕıa explicar la variación de los tamaños de las fuentes en términos de
la distancia en un mismo campo de observación que podŕıa ser que se refiera
a las ĺıneas de campo magnético y su anclaje en las fronteras.



APÉNDICE

En este apéndice se presenta, los datos técnicos del SUMER, las descrip-
ciones breves de las rutinas en IDL junto con los diagramas de flujo de los
programas de acuerdo a cada sección.

DESCRIPCIÓN DE LOS DATOS DEL SUMER

GENERALIDADES DEL SUMER

El Telescopio:

Distancia focal 1302.77 mm a 75oC
Angulo fuera del eje 4.5o

número-f 10.67
Escala de placa en el plano de la rendija 6.316 µm/arcsec
Campo de visión 64 × 64 arcmin2

Las rendijas:

1 × 300,
1 × 120,
0.3 × 120,
4 × 300 arcsec2

El Espectrómetro:

Rangos de longitud de onda
Detector A 390 - 805 Å (2do orden)
780 - 1610 Å (1er orden)
Detector B 330 - 750 Å (2do orden)
660 - 1500 Å (1er orden)
Distancia focal del colimador 399.60 mm
Angulo Fuera del eje 7o

Radio de la rejilla 3200.78 mm
Ĺıneas del grating 3600.42 lines/mm
Factor de amplificación 4.092 a 800 Å
en el plano del detector 4.407 a 1600 Å

Los Detectores:



Tamaño del arreglo, 1024 (espectral) × 360 (espacial) pixeles
Tamaño del pixel 26.5 × 26.5 µm2

Escala angular 1.03 arcsec/pix a 800 Å
0.95 arcsec/pix a 1600 Å
Escala espectral 22.3 mÅ/pix a 500 Å (2do orden)
21.0 mÅ/pix a 800 Å
45.2 mÅ/pix a 800 Å (1er orden)
41.9 mÅ/pix a 1600 Å

Telemetŕıa de los datos desde SUMER

Existen dos maneras de recuperar datos de SUMER de la telemetra origi-
nal. Una es que los archivos FITS que se producen de la telemetŕıa en tiempo
real se reelaboran subsiguientemente de CD-ROMS de calibración, y la otra
es la restauración de los archivos de datos por IDL. La calidad será finalmente
la misma, excepto por pequeñas diferencias que existen en la información del
encabezado. Los archivos FITS se almacenan en los archivos de SoHO en
GSFC, mientras los restaurados por IDL son archivados en la máquina LIN-
SU1 en MPAe (en Alemania) donde los datos se guardan en CD-ROM. Estos
datos son almacenados en archivos binarios.

Cada imagen tomada por SUMER y restaurada, contiene un encabezado
de la imagen (HEADER DATA) y la imagen forma un arreglo de datos (IM-
AGE DATA) los cuales pueden restaurarse como variables dentro de IDL.
Ambos tipos de datos, los archivos FITS y los archivos restaurados, no están
calibrados o convertidos a unidades f́ısicas, ni corregidos por las limitaciones
del hardware del instrumento de SUMER.

Cuando los archivos restaurados son utilizados, las imágenes pueden de-
splegarse desde la variable IMAGE DATA. La información del encabezado
puede leerse desde la variable HEADER DATA aplicando varias funciones (*
.PRO) para cada punto de los datos.

Correcciones y Calibraciones

La aplicación de varias correcciones y procedimientos de la calibración
tienen que seguir un cierto orden. El primer encuentro de la radiación solar
con el instrumento tiene un efecto en el rendimiento final, que ocurre en la
apertura, seguido por la reflexión del espejo primario, la rendija, etc. Hasta



la respuesta global del detector y el tamaño promedio del pixel. El programa
de calibración, radiometry.pro, tiene cuidado de todos estos efectos instru-
mentales.

Luego, los fotocátodos no lineales del CCD entran en juego. Su correc-
ción será hecha por el programa de campos planos, sum flatfield.pro. Las
altas cuentas en algunos pixeles causan una saturación del CCD que puede
corregirse por el programa local gain corr.pro. La siguiente lista nos indican
en detalle las calibraciones y correcciones a realizar:

Descompresión La intensidad del arreglo de datos de la imagen es com-
primido a bordo del satélite. Por lo que una descompresión es necesaria. La
rutina DECOMPRESSION.PRO es usada para determinar los parámetros
del tipo de compresión y luego entonces podemos descomprimir las imágenes.

Reversión En cualquiera de los dos detectores, la longitud de onda más
alta está en el pixel 0, y la más baja en el pixel 1023; la longitud de on-
da se declara en el encabezado del archivo y se sitúa el pixel de referencia
PIXPOS(HEADER DATA). Por consiguiente, las longitudes de onda están
descendiendo de izquierda a derecha. Por compatibilidad con las conven-
ciones de SoHO y las rutinas de corrección de imagen siguientes, las imágenes
deben invertirse. Para colocar los datos en esta orientación se usa la rutina
siguiente, la rutina IMAGE DATA=REVERSE(IMAGE DATA). La rutina
DECOMP R.PRO hace la descompresión y la inversión de varios archivos en
un directorio. Debido a la posición final de observación de SoHO, la dirección
norte-sur de SUMER se encuentra invertida con respecto a la dirección Norte
- Sur del Sol. Aśı que lo que vemos arriba del CCD es el sur del Sol, por lo
que se realiza un cambio de orientación del norte y el sur en las imágenes.

Campos Planos La cuentas del detector son corregidas por una matriz
de corrección de campos planos. Varias matrices de correcciones de campos
planos están disponibles en los directorios de calibración. El patrón de campos
planos cambia ligeramente con el tiempo debido al cambio de la ganancia del
CCD con el uso.



Distorsión La imagen del detector se encuentra distorsionada por efectos
de la dispersión y necesita una corrección geométrica tal que la posición de
referencia del perfil de la ĺınea se sitúe en el pixel espectral correcto. Además,
debido a una diferencia en la orientación del dispersor y el detector, las ĺıneas
espectrales están inclinadas con respecto a las ĺıneas verticales del detector.
Para esto se usa la rutina DESTR BILIN.PRO para corregir la distorsión
geométrica de la imagen y la inclinación de las ĺıneas.

Saturación Local El conteo local promedio en una ĺınea espectral puede
ser tan alto, tal que la saturación local del detector reduce su eficiencia. En
este caso una corrección de saturación puede aplicarse: LOCAL GAIN CORR.PRO.

Radiometŕıa La intensidad detectada se da en cuentas por el pixel en
un intervalo tiempo. Una calibración radiométrica convierte estas cuentas a
unidades f́ısicas.

Calibración Radiométrica Absoluta

La calibración radiométrica del espectrógrafo SUMER se realizó por primera
vez en el laboratorio de MPAe. Después la calibración fue refinada en órbita
con la observación de estrellas estándar y se supervisaron las estabilidades
de ambos detectores durante su fase operacional. Por tanto, el espectrógrafo
fue supervisado continuamente hasta antes de la pérdida de actividad de So-
HO (de aproximadamente dos meses) en junio de 1998. Después de esto, se
encontró una pérdida de respuesta del 43% (en promedio).

Basados en estos resultados, se derivaron curvas de calibración para am-
bos fotocátodos, el KBr y el bare MCP, respectivamente. Las curvas de re-
spuesta utilizadas en la calibración de los datos usados se muestran en la
Figura 3.26, las cuales muestran la longitud de onda en unidades de nm,
mientras que la rutina RADIOMETRY.PRO trabaja en Angstrom (Å).

Después de la recuperación del SoHO, la calibración del detector A no
requirió de correcciones. Después de la pérdida de actividad de 1998, la cal-
ibración śı requirió correcciones. Aśı que en la calibración de los datos debe
aplicarse la más reciente calibración. La curva de respuesta del detector B
tiene una historia ligeramente diferente. El detector B se usó primero en dos



Figura 3.26: Curvas de Respuesta para ambos fotocátodos y ambos órdenes.

ocasiones (febrero y agosto de 1996) principalmente para calibración. Aśı que
se decidió usar el detector B para las observaciones cient́ıficas a partir del 24
de septiembre de 1996.

Desde entonces las curvas de respuesta de los detectores A y B en primer
y segundo orden para ambos fotocátodos han sido puestas al d́ıa como se
requiere. El programa que convierte las cuentas de SUMER (cuentas/s/pix)
en unidades f́ısicas (W sr−1m−2Å−1) es una rutina de IDL cuyo nombre es
RADIOMETRY.PRO. El programa contiene comentarios que explican lo que
se necesita como entrada y como puede llamársele dentro de IDL.



El programa en IDL requiere de varios archivos que contienen las curvas de
calibración. Estos archivos se pueden obtener v́ıa FTP a linsu2.mpae.gwdg.de
dentro del directorio de SOHO/SUMER. Si usted quiere ejecutar la más
reciente calibración, sólo los archivos * 4 99.RST se requieren para el detector
A y * 5 99.RST para el detector B. Pueden utilizarse varias etiquetas para
controlar la función, su entrada y parámetros de rendimiento. Éstas son:

Etiquetas de entrada:

bare - los datos en la parte del bare del detector
KBr - Default
Px - Default
L’inea
Sun line
arcsec
det a - (Detector A) Default
det b - (Detector B)
Epoch x - Default (reciente calibración)
antes de -
después de - la pérdida de actividad

Etiquetas de rendimiento:

Watts - Default
Fotones -

Parámetros de la entrada:

1. Rendija (ancho y longitud en arcsec)

Número de rendija 1: anchura de 4.122 ± 0.5%
2: anchura de 0.986 ± 1.6%
3 - 5: anchura de 0.993 ± 1.6%
6 - 8: anchura de 0.278 ± 4.5%

1: longitud de 299.2 ± 0.3%
2: longitud de 299.2 ± 0.3%
3 - 5: longitud de 119.6 ± 0.5%
6 - 8: longitud de 119.6 ± 0.5%



2. Longitud de onda en Angstrom

3. Orden de difracción

4. número de cuentas

rate spec en cuentas/(s px spat px spec)
(Defautl)

rate line en cuentas/(s px spat line)
(Etiqueta LINEAN)

rate mean (promedio) en cuentas/(s arcsec2 line)
(Etiqueta ARCSEC)

Salida:

(Default) en W/(m2 sr Å)
o en W/(m2 sr ĺınea)
(Etiqueta FOTONES) en photon/(s m2 sr Å)
o en photon/(s m2 sr ĺınea)

CRITERIOS DE SELECCIÓN DE LOS EE A

ESTUDIAR

Se muestra un diagrama de todas las rutinas utilizadas en IDL para la
selección de los datos provenientes del SUMER. A continuación en el orden
que se muestra se encuentra el texto de cada una de estas rutinas. Cada
rutina tiene un encabezado, que describe el uso, no se muestran ejemplos de
los poscripts o archivos que resultan ya que toda la información obtenida,
fue acumulada en tablas generadas en Microsoft Excel y son mostradas más
adelante.

No todos las rutinas mostradas fueron hechos por la estudiante, algunos
ya forman parte de las rutinas que utiliza el Dr. Eduardo Mendoza dentro de
sus estudios, aśı como parte de la libreŕıa del SUMER, sin embargo, fueron
modificados para beneficio de este trabajo.
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COMPARACIÓN DE LAS FUENTES DE LOS

EE PARADIFERENTES UBICACIONES SO-

BRE EL DISCO SOLAR

En esta sección se tienen la presencia de rutinas realizadas para graficar
el tamaño de las fuentes contra latitud y distancia. También para calcular el
cociente de los anchos medidos al 50% y al 20% contra la distancia y latitud.

En el siguiente diagrama se muestra cada rutina acompañada de su rutina
para guardar los postcript.
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ANÁLISIS DE LAS POSIBLES GEOMETRÍAS

DE LAS FUENTES DE EVENTOS EXPLO-

SIVOS

En esta sección se encuentran todas las rutinas IDL que se utilizaron para
graficar los datos observacionales y compararlo con la variación del tamaño
al suponer fuentes de figuras geométricas muy básicas: cilindro y cono.
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