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INTRODUCCION

Desde hace miles de afios no ha cambiado la fascinacién que el hombre siente .
por el Sol, lo que si ha cambiado es la forma de verlo y entenderlo, desde un
Dios brillante y benigno, hasta una estrellﬁ coman en ¢l Universo, pero con un
gran nuimero de fendmenos Iinteresantes que no se han logrado entender
completamente.

Las primeras observaciones del sol hechas a simple vista, lo mostraban
como una esfera perfecta de fuego. Después conforme se han ido mejorando los
instrumentos de observacién se ha ido incrementando el nimero de fendémenos
que, poco a poco, han mostrade que no se trata de una esfera estatica de
fuego sino un cuerpo con una dindmica tremenda que, tenlendo en mente a la
corona y al viento solar, dista mucho de la forma esférica perfecta.

Desde el tiempo en que el Sol se observaba a simple vista, se ha querido
mejorar la resolucién de las observaciones. Es asi por ejemplo que desde que
Galileo enfocd su telescoplo al Sol y vid las manchas solares, la resolucién
de los telescoplos se ha incrementado enormemente, sin embarge, no 1lo
suficiente para poder resolver definitivamente los fenémenos solares. Por otro
lado, se ha incrementado el intervalo de observacién hasta cubrir casi todo el
espectro electromagnético, con la observacién fuera de la atmésfera terrestre,
desde las emisiones en decenas de metros de longitud de onda hasta las
emlsiones de rayos gamma de la atmésfera solar.

Una gran cantidad de actividad en la atmésfera solar tiene su origen en
el campo magnético. Grandes campos magnéticos que exceden los 3 000 G se
encuentran en las manchas solares. Las playas que son dreas que rodean a las
manchas solares tienen campos magnéticos de cientes de gauss. Las manchas
solares y las playas forman las regiones activas, en estas se producen
poderosas explosiones llamadas rafagas solares (Svestka, 1976; Sturrock, 1980;
Kundu y Woodgate, 1986), eventos que liberan una cantidad enorme de energia en
forma de radiacién que ‘cubre casi todas las longlitudes de onda del espectro ;
electromagnético, masa y particulas de alta energia. o y

Se sabe que mas del 904 del flujo magnético en la supefficie solar, fueré“'i

de las manchas, se concentra en pequenos tubos de fluJo con 1ntensidades de
campo de 1 a2 KG (Stenflo 1973 Frazier 1972) Estos tubos}de fluj 1




comprensién de la dinémica atmosférica, es decir en los arcos magnéticos;

La diferenciacién de los parametros involucrados en las varlaclones del
flujo de energia radiada, la podemos hacer mediante la estadistica: si tomamos
un gran numero de eventos cada uno asociado a temperaturas, densidades y
estructuras diferentes, el uUnico factor comin entre ellos es la presencia de
un campo magnético grande. En las observaclones podemos detectar di;ectahehte
el porcentaje de polarizacién de cada evento y obtener asi su relaci&p'cpn é!
campo magnético. Cuando se tiene un campo magnético Intenso el movimiénto ae
las particulas estd determinado por éste, es decir, se va a tener un
movimiento ordenado y la polarizacién de la radiacién emitida va a ser grande.
Por otro lado cuando el campo es mds debil, la temperatura domina y el
movimiento de 1las particulas se torna desordenado y por 1lo tanto la
polarizacién decae. )

Con las ideas anteriores en mente, nos abocamos a realizar un andlisis de
los registros disponibles de rafagas. El analisis del espectro de potencias de
series de tiempo es la herramienta adecuada para encontrar varlaciénes
caracteristicas en las seflales obtenidas durante el registro de los eventos.
Para corroborar si las variaciones caracteristicas se encuentran relacionadas
al campo magnético se pueden hacer comparaciones con el nivel de polarizacidn
detectado en cada evento.

En el presente trabajo se utilizan las observaciones del Sol hechas en
una regidn especifica del espectro electrémagnético, la longitud de onda de 4
cm. Esto se debe a que se utilizan los datos origlinales registrados en el
radicinterferdémetro solar del Instituto de Geofisica de la UNAM que trabaja en
esa longitud de onda.

Para fijar ideas en el primer capitulo hacemos una breve descripcién de
la corona solar y de los fendmenos que tienen lugar en ella. En el segundo
capitulo se analizan las observaciones que se han hecho de las rafagas solares
en diferentes regiones del espectro electromagnético asi como también se
presentan algunas c¢lasificaciones propuestas para la gran diversidad de

aspectos que presenta el fendmeno. En el tercer capitulo se hace un andlisis



.

exterior del Sol y otras estrellas del mismo tipo (Spruit 1983). A pesar de
que sus propiedades medias han sido estudiadas con considerable detalle
(Stenflo 1989, Solanky 1990), no se ha logrado una observaci6én directa debido
a la turbulencia de la atmésfera de la Tierra que limlta la resolucidén de los
lelescopios a unos 400 km. De tal suerte que nuestro conocimlento de la
evolucién, dindmica y morfologia de 1los tubos dev flujo es limitado.
Reclentemente se han logrado resoluclones en luz blanca‘y magnetogramas de 200
km aproximadamente usando técnicas interferométricas (Keller 1992),

Con la tecnologia actual no se tiene mucha esperanza a corto tlempo, de
aumentar la resolucién espacial de las observaclones solares, por lo tanto, se
tienen que usar métodos Indirectos para "observar" con mas detalle 1la
morfologia y evoluclén de las regiones dev la atmésfera solar Involucradas en
procesos como el calentamiento coronal y las rafagas.

En el presente trabajo proponemos un método de observacién indirecta de
variaciones de pequefia escala del campo magnético solar a través de la
observacién de la radiacién con polarizacién circular en microondas

Esta radiacién es emitida en los tubos de flujo o arcos coronales. En
general, la radiacién es baja y al combinarse con la radiacién de otros
lugares de la corona, o al pasar por regiones de campo realzado plerde su
pelarizacién y simplemente nos llega la radiacion del sol quleto.

En regiones con campo magnético grande (los arcos) tienen 1lugar las
rafagas solares en las qgue sge liberan particulas de alta energia. Las
particulas liberadas al interaccidnar con el campo radian ondas
electromagnéticas por radiacién giromagnética. La frecuencia de la radiacién
estd ligada a la magnitud del campo y a la energia de las particulas. Para
energias altas, sin llegar al limite ultrarrelativista, la emisién es de tipo
girosinerotrén en frecuencias de microondas, si la energia de las particulas
permanece constante (en realidad decae lentamente por radiacién ya que las
colisiones son minimas) cualquier variacién en el campo magnético se vera
reflejada en una variacién de la frecuencia de emisién y por lo tanto, un

receptor que capta la radiacién con un ancho de banda finito, detectara dichas



el mismo capitulo se presentan el 'método de observaclén indirecta de las
variacidnes del campo magnético propuesto, asi como los datos utilizados en el

trabajo, la reduccién de los mismos y la discusién del método.




CAPITULO 1

LA ATMOSFERA SOLAR

El Sol es la fuente de la energia necesaria para la vida en la tierra, es una
estrella comin a la mitad de su vida, se encuentra tan cerca de la Tierra que
podemos observarla "detalladamente" y asi estudiar y entender los procesos
fisicos que tienen lugar en €1 y en otras estrellas. la atmésfera solar se
divide en cinco capas concéntricas mas o menos distintas: La fotosfera, que en
realidad es la interfase entre el interior y el exterior del Sol. La
cromosfera, la regién de transicién, La corona y la regién del viento solar o

corona exterior.

1.1 LA FOTOSFERA

La superficie brillante del Sol que vemos a simple vista se llama fotésfera o
esfera de luz. La fotosfera es una capa muy delgada, mide aproximadamente 300
km de espesor (0.005 del radio solar Re) y tiene una temperatura de 5800 K. No
obstante, es de la folosfera de donde proviene la mayor parte de la energia
que recibimos del Sol.

Cuando se observa con detalle la fotosfera aparece con un aspecto
granuloso; a este fendémeno se le llama granulacién. Los grdnulos aparecen como
celdas brillantes rodeadas de lineas obscuras, tienen un tamafio aproximado de
1500 km (Wittman, 1979). E1 aspecto que presenten se debe a que entre la parte
brillante y la obscura existe una diferencia de temperatura de aproximadamente
400 XK. El tlempo de vida de cada granulo es de aproximadamente 8 minutos
aunque ocaclonalmente se puede seguir granulos individuales por mas tiempo (30
minutos, Mehltretter, 1978). La velocidad de subida de los gases es de 500 m/s
y los flujos recorren una distancia de 100 km.

Uno de los pocos fendOmenos solares que se pueden apreciar a simple vista
es el de las manchas solares que, como su nombre lo indica, se ven como

At anan  mlaemtimn i, am o~ ATman malae Febtle Lrmmadas mAar tma macid=s Aanbeal



manchas dominando. Cuando los grupos son muy compllcados, las manchas
comparten su penumbra.

El obscurecimiento de las manchas solares se debe a que su tmperatura T =
3800 K es baja con relacién al materlal que la rodea, la difvrencla es de
aproximadamente 2000 K. Por esta razdn, el brillo de las manchas es de 1/5 del
brillo de la fotosfera circundante,

En las manchas solares se han medido campos magnétlcoes intensos del
orden de 3000 gauss (Beckers y Scroter 1969), que congelan el plasma
fotosférico Impidiendoles sallir de la regién del campo magnétlico, y detenlendo
al material caliente que Intenta atravesarlo. Esto se debe a que se neceslta
una gran fuerza para mover cargas eléctricas a través de las linecas de campos
magnéticos de la magnitud mencionada.

La vida de las manchas solares es desde unas pocas horas hasta meses, El
namero de manchas solares en la superficle solar sigue un clclo de 11 ahos,
durante el cual el nuamero de manchas crece desde un valor minlme, llega a un
maximo y decrece, hasta un minlmo, para ewpezar nuevamente el clelo. Fste
ciclo no es muy preciso y se ha dado ¢l caso de que llega a desaparecer como
sucedié entre los afios de 1645 y 1715, periodo que se conoce como ¢l minlmo de
Maunder. Exlste otro fenémeno relaclionade con el cicle de 11 aflos conocldo
como la ley de Spdrer: Las primeras manchas después de un minimo, ocurre a
latitudes de 20° a 30° al norte y sur del ecuador, En el wéximo de manchas,
éstas ocurren alrededor de 15° de latitud norte y sur. Y cuando el numero de
manchas est4& dismlinuyendo, las manchas ocurren a latlt_udcs-cnlre 5° y 10“. Al
graficar el numero de manchas contra la latiiud se observa una figura de
mariposa, es por esta razén que muchas veces dicho digrama es llamado dingrama
de marliposa.

Las manchas solares fueron la primera evidencla de la rolactén del Sol y
mas aun de la rotaclén diferencial del Sol, ésto es, de la diferencia de
velocidad de rotacién de los gases en la superficle del Sol como funcidn de la

latitud (Beckers 1978).

1.2 LA CROMOSFERA

La cromosfera o esfera de color se encuentra arriba de la fotosfera, Llene un
espesor variable que.va de 4000 a 10000 km., En la parte inferifor de la
cromosfera la temperatura ns de unos 4000 K y sube suavemente al principio, y
después de forma irregular hasta alcanzar unos 25 000 K (Athay, 1931), 'l.qs

primeros 3000 km estén formados, en especial, por Atomos neutros de hldr()géno




con una dénsidad de 1012part/cm3. Cerca de los 3000 km de altura 1la
temperatura empieza a subir réapidamente hasta alcanzar una temperatura de 10°
K y una densidad de 107 part/cm3 . Esta es la regidn de transicién entre la
cromosfera y la corona.

Las estructuras principales observadas en la cromosfera quieta son la
supergranulacién, la red cromosférica (o &simplemente "la red") y las
fibrillas. Las orillas de las celdas de la supergranulacién forman la red,
llamada asi deblido al patrém irregular que aparece cuando se observa el sol en
las lineas cromosféricas, como la linéa Ha (linea del Hidrégeno a 6563 A). La
red se pude ver también en longitudes de onda centimétricas. En la red se
concentran campos magnéticos muy irregulares formados por elementos pequefios
con intensidades de campo z 1000 gauss, sin embargo la intensidad promedic del
campo es de 30 gauss.

La regién de transicién tiene caracteristicas muy diferentes sobre las
celdas supergranulares y sobre la red, debido principalmente por la influencia
del campo magnético. Sobre las celdas el campo magnético es principalmente
horizontal, de esta forma la conduccidén de calor hacla abajo se encuentra muy
limitada, por lo tanto, la reglén de transicién dentro de las celdas es
épticamente delgada y emite poca radiacién. Por otro lado, en la red el campo
magnético es vertical, la conduccidén de calor es grande y la Iintensidad de
radiacién es 10 veces mayor.

Sobre el borde formado por las espiculas, y adentréndose ya en la corona,
surgen de vez en cuando protuberancias que son enormes arcos de hidrégeno mas
frio y mas denso que el material circundante, se alzan hasta unos 50000 km o
mds sobre la superficie del Sol y pueden permanecer durante semanas y aun
meses sin desvanecerse. En la linea Ha las protuberancias se observan como
largos filamentos obscuros que se enrollan a lo largo de clentos de miles de
kllémetros, estos filamentos son la sembra cromosférica de las protuberancias

o prominencias.
1.3 LA CORONA.

Es en la corona solar donde tienen lugar los fendmenos mas energéticos del
sistema solar; las rafagas solares. Algunas de las estructuras existentes -en
la corona se pueden observar en fotografias tomadas en luz blanca durante
eclipses. Cerca del minimo de actividad selar la corona aparece smetricamente :

elongada alrededor del ecuador, esto se debe a que las regiones activas se'v

encuentran en latitudes bajas. Cuando se observa en fases muy activas se v
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los efectos que producen las regiones activas de latitud alta; Las estructuras
mas prominentes son los cascos coronales que se extienden de 1.5 a 2 Roe con
sus ejes cerca de la direccién radial. Los cascos consisten tiplcamente de
arcos coronales relativamente brillantes, con una intensidad baja en el centro
cerca de su base. Normalmente se observa una gran prominencia (en Hea) dentro
de esta iegién obscura. Los sistemas de arcos parecen dellnear el campo
magnético que se conecta entre diferentes latitudes.

Las estructuras de alta densidad de la corona baja se pueden observar
sobre el limbo con coronégrafos equipados con filtros de banda estrecha para
la luz verde y roja de la emisién de lineas coronales. En las regioﬁes activas
se ven estructuras de arcos, es decir, estructuras magnéticas cerradas, y en
las regiones mas quietas del limbo se ven estructuras verticales que sugleren
lineas de campo magnético ablertas

Sobre el disco solar, la corona se hace evidente en fotografias tomadas
en rayos X suaves. Las estructuras mis prominentes son las condensaciones
brillantes en regiones activas y arcos. Otra estructura sobresaliente son los
puntos brillantes en rayos X, se ha observade que estos puntos coinciden con
los 1lugares donde han enmergido recientemente intensos campos magnéticos
bipolares (generalmente en regiones quietas). En imdgenes monocromaticas en

EUV (como las lineas de ng [} S1x11) se ven estructuras similares de la

corona.

La regién de transicion, que tiene temperaturas en el intervalo de 10° a
10° K, se observa bien en lineas de &tomos muchas veces ionizados como el
NeVII' OVI y O ., que caen en el EUV. En esas longlitudes de onda se observan
los arcos y condensaciones, una caracteristica notable es la desaparicién de
la red quieta conforme va aumentando la temperatura del plasma. En la corona
no se ve la red. N

En 1957 M. Haldmeir observé por primera vez sobre el limbo gl
decrecimiento, relativo a la emisién del Sol qulieto, de la emisidén de ia linea;
verde coronal sobre dreas extensas llamadas hoyos coronales. En rayos X suaves_
la emisién de un hoyo coronal es dos o tres veces menor que en las estructuras,'
coronales adyacentes, que usualmente son arcos altos y paralelos. Los hoyos se
pueden ver en lineas del EUV como la del ng a 625 & y la del F‘exv a 284 A.
También se observan en emisliones corconales métricas. T u:'

El contraste de .los hoyos coronales disminuye progresivamente 'en 1as

emisiones de la region de transicién més fria, en EUV y ondas centlmétricas,a

pero aparecen brillantes en emisiones con A < 2 cm. Los hoyos se ven como

estructuras oscuras en emislones de Her y Hei, como en las. 1in




resonancia de 304, 584 y 10830 Amstrongs de longitud de onda.

Cerca del minimo de actividad los hoyos cubren un 20% de la superficle
solar, y los que se encuentran en los polos son esencialmente permanentes. Los
hoyos de baja latitud se encuentran conectados con uno o con ambos hoyos
polares (Bohlin 1977). Los hoyos se forman cerca del centro de regiones
grandes con campo magnético unipolar y comparaciones con lineas de campo
calculadas indican que son regiones de campo ablerto y divergente (Munro
1977).

El desarrollo y decaimlento de los hoyos polares durante el cicle solar
estd estrechamente relacionado con la magnitud y la extensién de los campos
magnéticos polares solares (Sheeley 1980), que son dificiles de estudiar

directamente,

1.4 CAMPOS MAGNETICOS

Los campos magnéticos en la corona son muy débiles y el ancho Doppler de las
lineas es demasiado grande como para poder hacer observaciones Zeeman
confiables, aunque esto puede cambiar si se usa emisidn coronal infrarroja,
puesto que el efecto Zeeman se incrementa con A%, El corrimiento en la
longitud de onda AX para una linea de longitud de onda 7\0. estd dado por
(Tandberg-Hanssen y Enslie 1988);

e 2

[aA] = A gB = 4.67 x 10‘”AogB (1.1)

Ilnmec2
donde Ao estd en Angstroms y el campo magnético en gauss. El factor de Landé g
determina la cantidad de lineas que resultan del desdoblamiento en términosv
del momento magnético #y del Atomo o i6n en la direccidn de B, y del numero

cuantico magnético M

_ eh
IJB— me—c—’gM (1.2)

Reclentemente se han desarrollado nuevas técnicas que usan observaciones
espectrales en microondas de radiacidon giro-electirénica alrededor de las
manchas, se encuentran valores de unos 300 G a una altura de 15 000 km, a una
altura de 70 000 km cae 2 10 G y a 0.5 G para 700 000 km. Se han realizado -
algunas medidas del ‘efecto Zeeman, arriba de manchas en la regién de‘:"",
transicién, de lones como el C,, que se forman a T ~ 10° K. Se ob'_vtilepenx
medidas de 1 kG sobre regiones de la umbra que tienen campos fotosféricos . de 2

kG.




La mayor parte del conocimiento que se tiene hasta ahora de los campos
magnéticos en la corona y en la regién de transiclén, son derivados de
comparaciones entre la geometria de estructuras coronales y las lineas de
campo calculadas a partir de magnetogramas fotosféricos. Este método no da la
forma del campo en la corona perfectamente pero sirve para indicar, por
eJemplo, que las lineas magnéticas coronales cerradas corresponden a 4areas
donde se observan arcos en rayos X o EUV sobre el disco o cascos brillantes en
luz blanca sobre el 1limbo. Las lineas ablertas se encuentran usualmente en
regiones donde aparecen hoyos coronales tanto en regiones de baja latitud como

en los polos.

1.5 CONDICIONES FISICAS EN ESTRUCTURAS MAGNETICAS ABIERTAS Y CERRADAS

Las comparaclones de fotografias en EUV y rayos X con campos magnéticos
calculados, muestran que se pueden distinguir tres tipos de estructuras: (a)
estructuras de arcos magnéticamente cerradas de las reglones activas, (b) Los
arcos cerrados de las regiones quietas, donde la separacién entre los pies es
demaslado grande y la intensidad del campo magnético en la corona es baja, y
(c) las estructuras magnéticamente abiertas de los hoyos coronales, donde las
lineas de campo se extienden hacia afuera en el viento solar y la intensidad
media del campo es la mas baja. Los andllisls de las condiclones del plasma en
las estructuras mencionadas revelan diferencias en el balance de energia de
cada una, que a su vez se deben a las diferencias en la geometria magnética.

Los arcos grandes y brillantes son los que se estudian mas facilmente
debido a que la estructura del plasma, tanto en la direccién del campo como en
la direccién perpendicular, se resuelve con telescoplos épticos, de EUV y de
rayos X suaves, La estabilidad de los arcos es grande, se han observado
cambios en la apariencia del arco, que ocurren sobre la escala de tiempo del
enfriamiento radiative del plasma que es de decenas de minutces. Sin embargo la
estructura magnética puede durar por dias y hasta semanas, lo que excede por
mucho los pocos minutos que necesitaria una onda de Alfvén para atravesar el
arco y establecer la escala de tiempo para la destruccién del arco por
inestabilidades MHD. B

Las estructuras de densidad y temperatura del plasma coronal dentro de

los arcos se derivan de fotos en rayos X suaves, el contraste entre el arco.y
sus 'alrededores es de un factor de 10. Se obtiene informacién mas detallada de:

.las condiciones fisicas del arco através del estudlo de las 1ntensidédes de

las lineas en EUV. La intensidad de una linea formada sobre un intéfval

Sacs




temperaturas de Tl ‘a Tz en: ‘un plasma de densidad homogénea Ne estd dada por
(Feldman 1980, Doschek 1985). s

hec T2 . 2,
I=4_nc'““AJ G(TINe“dT (1.3)
T1
donde A es la abundancia‘ del elemento en relacién con el hidrégeno, Cmn es la
secclén transversal de colisién desde el estado base al nivel n y G(T) es una
funcién que depende de la temperatura y que representa la densidad de
poblacién en estado base del i6n que produce la linea.

Cuando se observa el arco en direccién transversal con respecto a su eje
longitudinal, se encuentra que el gradiente de temperatura a lo largo de 1la
linea de visién (a través de las lineas de campol} es lo suficientemente grande
como para que el regimen de temperaturas Ti1 a Tz sobre el que la linea se
forma pueda suponerse que ocurre sobre una distancia mis corta de la distancia
a la que ocurren variaciones significativas de Ne2. Se puede tomar un valor
medio de G{T} fuera de la integral en la ecuacién anterior y en términos de

coordenadas espaciales gqueda como

_ he x 2 (1.4)
I= 2= CmnA(G(T))J Ne“dx
x1
donde x2 - x1 es la distanclia entre las isotermas Tz y Ti. La integral
x2 2
Ne“dx (1.5)

x1

es una importante cantidad llamada la medida de emisién del veolumen del
plasma. Las estimaciones de la densidad electrénica obtenidas con la ecuacién
(1.2} son entre S x,. 10° y 5 x 1010 cm'a, entre 10 y 100 veces menores que las
estimaciones que dan la densidad local electronica :

Se obtienen denslidades mis confiables del plasma coronal y de la regién
de transicién a través de los coclientes de lineas prohibidas y permitidas'
emitidas por un 1dén. Algunos ejemplos son las lineas del 1i6n coronal Caxv'
(5694 y 5445 &) y el 16n de la regién de transicién Ciot (977 y 1176 X). La
sensibllidad del cociente a las variaciones de densidad se debe a que la
probabilidad de que un i6n excitado a un estado superior de una translicién
prohibida decaiga radiativamente (en lugar de colisionalmente} decrece con el.
incremento de la densidad del plasma. Dado que la, prot;abllidad de decaimiento

por radiacién de las transiciones-permitidas es muy grande, la probabilid




desexcitacion colisional ési'ﬁdy"'pEQﬁeﬁé}'fﬁdf'vlax tanto” la” ‘intensidad del
coclente de la ‘linea prohibida entre: la linea permitida decrece cuando crece
la densidad electrénica.

Con la técnica del cociente de lineas se encuentran densidades del orden
de 10'' a 10'? cn® , que coinciden con las derivadas a través de las lineas
del hidrogeno (cuando la temperatura es < 2 x 10° K). La diferencia entre
estas medidas y las obtenidas con la medida de emisién indican que el plasma
en los arcos estéd altamente filamentado. De esta forma cuando se observa un
arco en EUV o rayos X con una resolucién espacial de segundos de arco, los
arcos parecen homogéneos, sin embargo, solamente una fraccién pequéﬁa de entre
1 y 10 % del volumen es ocupade por plasma a la temperatura observada.

Sz ha observado que la estructura de los arcos asocilados con manchas es
de tipo coaxial donde la temperatura crece con el ancho del arco desde una
temperatura de 104 K en el centro a un valor coronal de temperatura de 105 K a
una distancia de aproximadamente 10* Km. Gradientes similares de temperatura
transversales al campo, se observan en la mayor parte de los arcos. Sin
embargo, las temperaturas, densidades y su distribucién detallada pueden
variar substanclalmente.

No se tienen evidenclas de gradientes verticales de temperatura o
densidad. La escala de altura de densidad hidrostatica a 1la temperatura
coronal excede por mucho la escala vertical de los arcos observados.

En el so0l quleto los arcos son menos distintos, se estudian por sus
intensidades de lineas usando la ecuacién (1.2) para derivar medidas de
emisién. El campo magnético de las regiones quietas se calcula a partir de los
campos fotosféricos. La seccidén transversal de los tubos de flujo se
Incrementa conforme el campo libre de fuerzas se expande en la cromosfera y en
la corona baja. Se supone que el balance de energia est4d gobernado por la

relacioén;

VeFc+VeFr+V+Fu=0 (1.6)
"donde Fc¢, Fr y Fm son los flujos de calor conductive y radiativo y del
calentamiento mecénico respectivamente. Se supone que la conducelén térmica‘se
da Unicamente a lo largo de las lineas de campo. ‘

Con este modelo se obtiene directamente la distribucién de la medida de
emisién con respecto a la temperatura. El méximo de la medida de emisién se
encuentra aproximadamnete en'1—5 x 10° X, lo que indica que la mayor parte de
1a émisién coronal (no necesariamente la mayor parte del plasma) se encuentra

en este régimen de temperatura, a esta temperatura se le llama la tehpérﬁtura




--de la corona.

] Al comparar los perfiles de emisién de varias estructuras solares se
encuentra que existe plasma de todas las temperaturas, sin importar si la
estructura es una regién quieta o activa., Por ejemplo, se observan
temperaturas de 4 x 1()6 K indicadas por la emisién EUV del Sixir, Sxiv y
Fexviir, tanto en 1la corona quleta como en la activa. Existe muy poca
evidencia de que en las regiones activas la temperatura sea mis alta que en
las regiones quietas, sin embargo, ciertamente las regiones activas contienen
mas densidad de material a las temperaturas coronales de 1-5 X 10%.

Los modelos de la zona de transicién debajo de los hoyos.coronales
indican que en estas estructu.ras los gradientes de temperatura son
aproximadamente de S5 a 10 veces mas bajos y que la densidad es mucho menor que
en el sol quieto.

Los modelos de las condiciones en los hoyos coronales a distancias de §
Re indican que la densidad es 2 6 3 veces menor que los valores de sol quieto
y la temperatura es de S x 105 K. La geometria magnética del hoyo no sdlo es
abierta, con las lineas de campo extendienodse en el viento solar, sino que es
también divergente de forma que a 2 Re la seccién transversal del hoyo se
Incrementa con 1la altura hasta 10 veces mas rapido que Rz. La rapida
divergencia juega un papel importante en la aceleracién del viento solar en

los hoyos coronales {Bravo 1988).

1.6 CALENTAMIENTO Y DINAMICA DE LOS ARCOS

Las observaciones muestran claramente que el campo magnético Juega un papel
importante en las condiciones fisicas que se encuentran en las estructuras.
coronales. Sin embargoc no se tiene hasta el momento una respuesta clara a
cuestiones como; sQué mecanismo produce la temperatura coronal tan alta? y
¢Qué procesos determinan la masa coronal en el Sol?,

Las pérdidas totales de la corona solar por radiacién, conduccién ‘térmyic‘a:“,
y adveccién son aproximadamente 3 x 10'® ergs, © aproximadamente 5 x ].Os ergs ‘

257, La tasa de calentamiento requerida para balancear esas pérdidas es

cm .
solamente alrededor del 1% de la requerida para calentar la cromosfera y
anicamente una parte en 10° de 1a energia total emitida por el sol. ; 7
El problema del calentamiento coronal se hace mis interesante al observar
que las diferentes estructuras coronales tienen un requerimiento de ”potenciar
muy variado.: Para los arcos bril{antes los reque?-imientos 'son’ un pfden 'de

d

magnitud mas grandes de lo que podria proporcionar. facilmente cual__qui"




los mecanismos propuestos.

La fuente mas probable de energia no térmica de la corona, son los
movimientos generados por la agitacién de las capas convectivas del sol. Estos
movimientos se observan en la fotosfera como granulaclién, super granulacién,
movimientos de tubos de flujo magnético y ondas. Estos movimientos son
impulsados por la conveccién solar y acarrean mucho mas energia libre de la
requerida para calentar la cromosfera y la corcna. El problema del
calentamiento coronal es entonces identificar cuidl es la forma de la energia
libre que; (a) se propaga haclia arriba desde la fotosfera, (b) es transmitida
(en lugar de ser reflejada o absorbida) a través de la cromosfera y regién de
transicién y (c) es disipada en la corona (en lugar de ser transmitida hacla
el viento solar).

Los dos mecanismos mas favoreclidos hasta ahora son 1la disipacién de
energia mecanica y electromagnética por ondas MHD y la disipacién de Joule de
corrientes de dc que corren a lo largo de los campos magnéticos coronales.

Las ondas compresionales emitidas por los grénulos acarrean energia desde
la fotosfera hacia afuera. la energia es disipada en calor por la viscosidad
en ondas de choque mientras la onda pasa por la cromosfera. lLas ondas de
choque son perturbaciones que viajan a velocidad supersénica, caracterizadas
por una discontinuidad en la densidad. Se considera que las corrlentes
eléctricas coronales son generadas por el enrollamiento de los tubos de flujo
coronales causados por el movimiento de sus ples congelados al turbulento
movimiento convectivo. La energia libre electromagnética puede disiparse por
calentamiento Joule si la resistividad del plasma coronal es apreciable y las
corrientes se restringen a volumenes suficientemente pequefios de forma que el
volumen no contribuya al decaimiento de las corrientes.

La imagen presente de escs mecanismos basicos se puede ver de diferentes
formas. Por un lado, el campo magnético debe jugar un papel importante en el
balance de energia del medio. se sabe que tanto la conduccién térmica como los

. movimientos de plasma tienen que seguir las lineas de campo coronal, de esta
forma se puede ver que existe un transporte anisotrépico de energia, producida
por los arcos. Sin embargo, las ondas compresionales emitidas por la fotosfera

‘ hacia la corona se encuentran con un medio lleno de intensos campos magnéticos

horizontales, tienden a acoplarse a los modos oscilatorios producidos por el
campo y producen entonces ondas MHD. Este tipo de onaas MHD se pueden ver como

una combinacién de ondas longitudinales (magnetosénicas) y ondas transversales

de Alfvén. » T . LT
Este acoplamiente inevitable causa- que la  tasa ' de calentamiento




relacionada con la disipacién de ondas MHD esté determinada también por 1la
geometria del campo. Se puede visualizar simplemente esta situacién de forma
que los granulos actgan como pistones, que trabajan en los tubos de flujo de
la red, para producir un flujo hacia arriba relativamente intenso de ondas
puramente compresionales. Estas ondas son guiadas a lo largo de las lineas de
campo hacia los arcos coronales.

Se han propuesto muchos otros escenarios para el calentamiento por ondas,
Incluyendo ondas viajando a lo largo de las superficies definidas por los
tubos de flujo intensos. Alternativamente, la disipacién de corrientes
eléctricas alineadas con el campo magnético proveen de una funcidn de
calentamiento que se asocia naturalmente a la geometria de los campos
magnéticos coronales. La eleccidén entre las ondas MHD y las corrientes
eléctricas de dc, como el mecanismo de calentamiento coronal dominante,
depende de qué tan bien puede proveer y disipar el flujo de energia en varias
de las estructuras coronales observadas. Los mecanismos de disipacién de
energia por ondas y corrientes no son faclles de estudiar dado que dependen de
detalles de estrucura de muy pequefia escala espaclal en el plasma coronal. Las
ondas sénicas parecen ser disipadas muy facilmente por amortiguamiento viscoso
en ondas de choque. El1 problema consiste en entender cdémo estas ondas
compresivas pueden penetrar y pasar la baja cromosfera. Las ondas de Alfvén
son mucho mas dificiles de disipar, el efecto compresional en su amplitud es
solamente de segundo orden y es muy pequefic excepte en movimientos violentos
inusuales. El prospecto mas atractive para el calentamlento de la mayoria de
loé arcos parece ser ondas hibridas MHD de amplitud y periodo razonables.

La dificultad basica en el calentamiento eléctrico es concentrar
suficiente disipacién sobre volimenes considerables de modo que la tasa de
disipacidén de Joule Pro sea apreciable, La conductividad eléctrica estandar
es muy grande. La turbulencia en el plasma puede Iincrementar la resistividaa
cuando una compresién grande se aplica a un volumen pequefio, o cuando. se
genera una corriente excesivamente grande en un plasma tenue. Un meg:ahismé
probable es la inestabilidad idén-acustica, que genera ondas longitudihalés iékn‘
acustlcas. Los campos elecrostdticos asociados pueden producir una dispex‘“sién‘
de los electrones portadores de carga que es varlos érdenes de magnitud més
grande que las simples colisiones ién-electron.

Las condiciones favorables para el calentamlento eléctrico exiétéﬁ"
probablemente en regiones muy restringidas donde las densidades de corr}en;e yv
las presiones pueden ser altas. Pero es dificil transportar enerrgiai'éor:

conduccién térmica a través de las 1lineas de f campo 'vdesd;e esas i‘égi'ohes.




pequefas hasta las grandes regiones de los arCos como se requiere para
producir las medidas de emisiédn produclidas en rayos X y EUV. El problema de la
distribucién del calor puede ser resuelto con el calentamiento por ondas con
el que la disipacién puede ser distribuida sobre grandes volumenes.

Ambos mecanismos actian probablemente en el calentamiento coronal. Las
observaciones sugleren que la disipacién eléctrica puede ser mads importante en
arcos de capas bajas asocliados con campos que emergleron recientemente, donde
los gradientes del campo y sus tasas de cambio en el tlempo son grandes. El
calentamiento por ondas es mas eficiente en los grandes arcos y también en los
hoyos coronales. Este modelo basico del balance de masa y energia es
atractivamente simple, pero no contempla la centribucién de las espiculas en
el balance de masa, que puede ser dominante. Tampoco toma en cuenta 1los
eventos explosivos. Un modelo satisfactorio debe explicar todos los fenémenos

de energia comparable y 1los flujos de masa observados en esas capas

atmosféricas.




CAPITULO II ) .
OBSERVACIONES DE RAFAGAS SOLARES

Una caracteristica importante del proceso de rafaga, comparado con el Sol
quieto y con 1las regiones activas, es su transitoried;d. Es en estéd
transitoriedad que tienen origen muchos de los fenémenos energéticos no
térmicos caracteristicos de las rafagas, partlcularmente la aceleracién de
particulas.

Una rafaga solar tiene una extensién espacial caracteristica de 10* a 10°
km. Se desarrolla ripidamente con un tiempo caracteristico de 102 a 1(')3 s pero
sus manifestaciones pueden verse durante horas después del comienzo. Una
rafaga puede ser la fuente de particulas altamente energéticas, (con energias
hasta de GeV), produce una gran cantidad de radiaclién electromagnética; que
puede 1ir desde rayos y hasta longitudes de onda de 10 km, a menudo estd
asociada con violentos fenémenos magnetohidrodinidmicos como choques y
eyecciones de masa (~ 103 kg). La energia total liberada durante una rafaga
puede caer en el intervalo que va de 10! a 10%° g (Svestka 1976, Sturrock
1980). A continuacién veremos cémo se manifiesta una riafaga en las diferentes
emisiones mencionadas:

Observacionalmente se pueden identificar tres fases bisicas de una rafaga
(figura 2.1):

1. La fase precursora o la pre-rdfaga, que dura desde minutos hasta horas.
2. La fase impulsiva (flash) que es menor de S minutos.
3. La fase principal o gradual que puede durar horas.

La fase precursora empleza con una emlsién ligeramente realzada en un
lugar de una regién activa donde esta emergiendo flujo de la fotosfera. La
fase explosiva se define como un incremento en intensidad y volumen de emisién
electromagnética. Dentro de la fase explosiva puede haber una fase 1mpulsiOa;
caracterizada por destellos impulsivos en microondas y rayos X. La faée
principal o gradual se caracteriza por un lento decaimiento en la intensidad.:
Pueden ocurrir destellos electromagnéticos adicionales, pero son de vida mas
larga comparados con los destellos impulsivos.;Se plensa generalmente quev}a
fase explosiva estd asoclada con el mecanismo liberador de energia primarip!
que -a su ‘vez es responsable de los destellos Iimpulsivos, mientras  ios

destellos extendides se asocian con una liberacién secundaria de energia‘
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(excitada por la liberacién primaria), propagéndose hacia afuera en la corona

A este ésquema se le llama la hipétesls de dos fases de aceleracién.
2.1 CLASIFICACION

Por razones histéricas se ha usado la linea del Hidrégeno Ha a 6563 A
para clasificar las rifagas solares. La clasificacién se hace en cuatro grupos

de importancia de acuerdo con el Aarea observada durante la maxima brillantez

del evento:

Tabla 2.1 Clasificacién de rafagas

Area en el centro del disco solar
importancia millonésimos grados
de hemisferio cuadrados

s < 100 < 2.06
1 100 -~ 250 2.06 - 5.15
2 250 - 600 5.15 - 12.4
3 600 - 1200 12.4 - 24.7
4 > 1200 > 24.7

Un abrillantamiento transitorio se 1llama rafaga si1 su 4rea en la
cromosfera excede 3 x 10° km®. Los eventos mas pequefios son llamados
subrafagas y se denotan por una s (tabla 2.1). Se suma un subindice a la clase
de importancia, de acuerdo con el brillo maximo en Ha; f = débil (faint), n =
normal y b = brillante.

La emisién en Hax es solamente un aspecto del complejo fenémenoc de la
rafaga y no refleja necesariamente el comportamiento de la rafaga en otras
longitudes de onda. Existen otras clasificaciones de las rafagas como por
ejemplo; la clasificacién en rayos X basada en la emisién de 1 - 8 » medidas
por los satélites SOLARD (Baker, 1970; Simon and McIntosh, 1972). En la tabla

2.2 se presenta un resumen de esta clasificacién.

Tabla 2.2 Clasificacién en rayos X

Clase Flujo pico {(w m 2)
Cl a C9 1a9x10°

M1 a M9 1a9x 10_4

X1 a X9 - 1 a9x 10

. Otra clasificacién propuesta por Dodson y Hedeman (1971) toma en cuenta
la radiacién ionizante, la importancia en Ha, la radiacién de radio en?IO;cmf

el espectro dinémico en radio y la radiacién a 200 MHz.




Existen al menos dos tipos basicamente diferentes de rafagas (Sturrock,
1979a); Rafagas de doble cinta que son llamadas 'también rédfagas dinamicas y
rafagas compactas o de arco simple llamadas también rafagas estaticas.

La mayoria de las rafagas y subrafagas son del tipo de arco simple. Son
rafagas pequefias en las que aumenta el brillo en rayos X de un solo tubo de
flujo o anillo magnético y ademds aparentemente no hay camblos en su
configuracién ni en su posicién. La rafaga puede ocurrir dentro de una regién
unipolar de gran escala o cerca de una mancha simple, donde el exceso de
energia magnética almacenada es poco. Las rafagas compactas pueden variar
mucho en tamafio, pero en general son menores que 30" de arco.

Todos 1los eventos grandes son rafagas de doble cinta, Son mucho més
grandes que las rafagas compactas (tipicamente mayores que 80" de arco) y
tienen lugar cerca de protuberancias. Cuando el filamente se encuentra en
alguna parte del Sol quieto; como el remanente de una regién activa, la rafaga
tiende a ser lenta, de vida larga y no muy energética, debido probablemente, a
que el campo magnético es relativamente débil cerca de estos filamentos
quietos. Sin embargo, los filamentos de regiones activas se localizan cerca de
intensos y complejos campos magnéticos y estan asociados con las réfagas mas
intensas y violentas.

Durante la fase impulsiva de una réafaga de doble cinta, se forman dos
cintas de emisién He, una a cada lado del filamento y durante la fase
principal, las cintas se mueven apartandose a una velocidad de 2 a 10 km’ st
Frecuentemente se observa que las cintas estan conectadas por los llamados
anillos de la postrafaga. En ocasliones el filamento permanece intacto o cambia
muy poco, pero normalmente asciende y desaparece completamente. Estas
erupciones de filamento comienzan lentamente en la fase de la prerafaga,
tipicamente 10 minutos antes del inicio de la rafaga, y contindan en la fase

impulsiva con una aceleracién mucho mayor.
2.2 OBSERVACIONES.

VSe. cree que las réfagas comienzan en reglones de la corona baja donde ,emérge
nuevo flujo magnético, (Rust, 1976). Harvey y Harvey (1976) encontraron que
hay una correlacién entre regiones que exhiben una capa de alta vélocidad
fotosférica y las regiones donde tienen lugar las rafagas. Las obse}-v»ac,‘\on’es
en el extremo ultravioleta del Skylab han indicado que lvas lineas'vde’ i)ﬁja'
temperatura del EUV muestran abrillantamientoAs y corrimiento Dopplér enu la

base de pequefios arcos (Brueckner et al., 1976). Vorpahl et al, .- (1975)

encontraron evlden;ﬁia, en rayos X suaves, de flujos turbulentos (50 krﬁ s_i) y L




calentamiento antes de la rafaga aunque se han observado los mismos efectos
sin que haya rafaga.

Se cree que el lento precalentamiento reportado estid asociado con
fenémenos impulsivos que ocurren alrededor de 10 minutos antes de la rafaga
(Kane and Pick, 1976). Se asocian frecuentemente a este periodo destellos de
radio de tipo III en longitudes de onda métricas (Lin, 1976), mientras las
emisiones en microondas crecen gradualmente (Kundu et al., 1974).
Desafortunadamente no se puede decir mucho mas acerca de la fase precursora a
pesar de que es una fase fundamental para entender el fendémeno rafaga. Las
emisiones cromosféricas de rafagas aparentemente se originan en dos tipos de
regién (Canfield and Cook, 1978). Existen unos cuantos nucleos brillantes y
pequefios (<1014 ma) con tiempos de vida de pocos minutos, dentro o cerca de un
abrillantamiento general de rafaga mas extenso (10'® n®) con tiempos de vida
que van de minutos a horas. Normalmente un abrillantamiento general en la
regiéon de la prerrafaga precede la fase explosiva en la que los nucleos
brillantes emiten y la emisién general aumenta rapidamente antes de su lento
decaimiento. Estos dos elementos de la emisién cromosférica se exhiben por
eJemplo en la radiacidén que caracteriza la regién de minima temperatura

(Machado et al., 1978) y por las emisiones en Ha (2irin y Tanaka, 1973).

2.2.1 LINEA Ha DEL HIDROGENO

Histéricamente, las emisiones en Ha han dominado la descripcién de la
morfologia de las rafagas debido a que es facilmente observable. Sin embargo,
los patrones observados en Ha.no son tan claros como para resolver el problema
central de la liberacién de energia. por lo tanto ne se discuten en detalle
dichas emisjiones. La morfologia mads prominente en Ha parece ser la ocurrencia
de abrillantamiento a ambos lados de la linea neutra magnética (la doble
cinta, sigulendo la activacién de un filamento de prerrafaga).

Cuando se observa el sol en la linea Ha las regiones activas aparecen
como playas brillantes arriba y a los lados de las manchas que caracterizan la
regién activa en la fotosfera. Una rafaga se observa como un abrillantamiento’
de una parte de la playa existente o también como la formacién de nuefas areas
brillantes donde no existia playa antes. ' )

Las observacliones regularesbse realizan en una banda de 0.25 a 0.5 X_en

el centro de la linea Ha.

2.2.2 ULTRA VIOLETA EXTREMO ) —
Existe un gran intervalo de longitudés de onda de 10 a 1000 K, definido en'el

extremo de onda larga por la radiacién Lyman del Hidrégeno, conocido como:el.
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extremo ultravioleta (EUV). Esta banda ha sido estudiada desde Tierra y desde
el ‘espacio. Los resultados medidos en Tierra son obtenidos indirectamente por
inferencia sobre las desviaciones repentinas en la frecuencia de ondas de
radio que se reflejan o pasan através de la ionosfera cuando ésta responde al
flujo variante de EUV proveniente de la rafaga (Donnelly, 1970). Esta técnica
no. tiene resolucién espacial y tiene una resolucidén espectral muy baja (el
ancho de banda es de 10 a 1030 K), tiene ademds .una calibracién muy pobre de
intensidad absoluta, pero es una buena herramienta para observar las
variaciones del flujo en EUV de un evento y para hacer estudios estadisticos
de varios eventos (Donnelli y Kane 1978). Se han hecho observaciones sobre un
intervalo comparable de longitudes de onda desde el espacio (Wood et al.,
1972}, pero con una resolucién espectral mucho mayor. El tlempo tipico de
evolucién en EUV muestra dos fases: una fase de explosidéon impulsiva
‘rapidamente variable sincronizada con rayos X duros y microondas (Figura 2.1)
y una fase gradual de vida mis corta que en la rafaga Ha (Cheng et al. 1985).
Observacionescon resolucién espacial muestran una gran concentracién de la
emisién en lugares que no coinciden necesariamente con los nucleos en Ha (Hieil
and Widing, 1979). La potencia total emitida en EUV es muy pequefia (Emsile et
al., 1978) lo que sugiere que su origen se encuentra en una capa muy delgada.
Ademds Donnelly y Kane (1978) han establecido una variacién substancial centro
a limbo en las intensidades de EUV.

Las observaclones en EUV con gran resolucién espectral han permitido la
localizacién de dominios pequefios de temperatura en una réfaga y el estudlio de
corrimientos Doppler los que indican, segin Canfield et al. (1979},
movimientos turbulentos muy fuertes (con velocidades de 500 km s-i) en los
arcos durante una rafaga. Antonucci (1982) ha encontrado movimientos de plasma
hacia arriba con velocidades de 300 a 400 km s

Observando la morfologia de las fuentes de FUV se puede obtener una base
para aclarar el mecanismo de la rafaga, dado que éstas emisiones de alta
temperatura delineah el lugar de la 1liberacién de energia primaria, pﬁr
ejemplo; cuando las estructuras son de uno o de varios arcos (Widing and Dere,
1977). Se encuentra una morfologia similar en rayos X de longitud de onda
corta (Orwig y Woodgate 1986). Estos arcos tienen dimensiones pequefias (= 104
km) y se encuentran generalmente en capas bajas. '_v L

La informacién cualitativa  que, en principio, se puede obtener de lb#l .
datos en EUV es: la densidad de particulas N, la temperatura electrénlqé Te,M

algunas veces la iénica Ti y el volumen de la fuente V, asi como la eyglucién".

en el tiempo de cada uno de estos parametros (Sturrock et al., 1979,Vb5yfé:ét51'_

al., 1983). Las témperaturas se infieren a partir de 1la 1nténs;dad de 1




lineas espectrales. Los volumenes se Iinfieren de datos con suficiente
resolucién espacial, suponiendo una extensién comparable a lb largo de la
linea de emisién. Sin embargo, a través de dateus en rayos X, se ha visto que
dentro de los arcos las fuentes mas intensas de emisién no se h>an resuelto,
por lo tanto solamente se tiecne un limite superior para el volumen. Se usa
comunmente el valor de V para inferir N a partir de sz, que determina la
intensidad absoluta de las lineas de una fuente dominada por colisiones y

épticamente delgada.

2.2.3 RAYOS X SUAVES

En 1965 De Jager propuso que se podrian distinguir dos componentes en los
destellos de rayos X: uno térmico (rayos X suaves), y otro impulsivo (rayos X
duros) de origen no térmico, causada probablemente por chorros de electrones,
con una distribucién de velocidades no Maxwelliana.

Los resultados mas importantes basados en la observacién de rafagas
pequefias y compactas con rayos X suaves, se presentan en el sigulente resumen
(Brown et al., 1981):
~ El elemento primario de una ré&faga parece tener una estructura de arco.

- Existe una nube de plasma caliente (T-z= 20 x 106 K, densidad = 1017 m3)

localizada cerca o en la cima del arco durante el principlo de la fase

explosiva. Esta nube se elonga a lo largo del arco.

- Los nicleos de la rafaga tienen su origen en los pies del arco y se

localizan en las dos cintas de la rafaga.

- El arco es oblicuo a la linea neutra y la rafaga de doble cinta cae a cada

lado de la linea neutra.

- Los pies de los arcos se orlginan claramente en reglones magnéticas

bipolares y conectan diferentes polaridades.

- El volumen del plasma caliente indica que el calentamiento ocurre en una

fraccién del arco significativa.

- El arco exhibe‘grén estabilidad durante la mayor parte de la rafaga, aunque

se han observado movimientos de masa a bajas altitudes. Esto contrasta con las

viblentas eyecciones de masa, que se llevan mucha de la energia de la réafaga,

que caracterizan a las grandes rafagas.

~ Muchas de las rafagas observadas parecen ser "rafagas térmicas" y hﬁéstrani
un comportamiento dindmico pobre. t":‘q )
- Se ha encontrade evidencia de que la rafaga puede expeflmenfarH 
calentamientos repetidos, que ocurren en lugafes diferentes de un arco.o en

arcos diferentes.

-~ El tiempo de crécimiento..de decaimiento y la tasa de 1ncremehtb'della,




emisién en rayos X suaves, tienden a incrementarse con el volumen de la
rafaga. ’

~ Un centro tipico intensamente calentado es de aproximadamente 2 arcseg. de
lado, lo que corresponde a una escala de volumen de (1400 k||13).

De todo este conjunto de observaciones no se puede obtener alguna pista o
algun indicio para resolver el problema teérico de la réafaga. Ademas, la
mayoria de estas observaciones se han hecho después de la fase explosiva, por
lo que se debe tener cuidado al suponer que éstas caracterizan el fenémeno de

la liberacién primaria de energia.

2.2.4 RAYOS X DUROS

Kane (1969) mostré que no siempre se presenta una componente no térmica (i. e.
de rayos X duros) en los destellos solares de rayos X, Datlowe et al. (1974)
han encontrado emisién detectable en rayos X duros solamente en 2/3 de los
destellos de rayos X suaves con flujos pico de 107 fotones (mzs keV)_1 Y,
cuando también se consideran rafagas pequefias, la componente impulsiva es
visible fdUnicamente en un 15% de todos los abrillantamlentos de rafaga
(Vorphal, 1972). Por lo tanto la componente impulsiva o no se desarrolla en
muchas rafagas o es demasiado débil (o su vida es demasiado corta) para
detectarla. )

Cuando estd presente la componente impulsiva, ocurre en la fase explosiva
de la rafaga y tilene un duracién de decenas de segundos a unos cuantos
minutos. En eventos grandes, se pueden observar energias de cientos de keV.

Se han desarrollado analisis detallados de los destellos de rayos X duros
(Cranell et al., 1978), los resultados generalmente se refieren a rafagas
pequefias o subrafagas y se pueden sintetizar como sigue:

- Los destellos en ravos X duros ocurren durante la fase explosiva y alcanzan

su maximo usualmente de 0.5 a 3 min. antes del maximo de la rafaga observado )
en Heax. ::

- El crecimiento’y decrecimiento del flujo en rayos X duros es aproximadamente“
exponenclal con tiempos de subida de 2 a 5 s y tiempos de decaimiento de 3'a:
10 s a una energia de 40 keV. El tiempo de subida es slempre menor o 1gual quef. -
el tiempo de decaimiento y un nimero pequefio de destellos cortos y simples soni
simétricos. Esto no es cierto para los destellos en microondas
correlacionados, que generalmente tienen un tiempo grande de decaimiento. B

- Con tiempos de resolucidn altos, muchos destellos se pueden descomponer en

picos de corta vida, con tiempos de subida y decaimiento menores de un segundo, :

Kiplinger et al. (1982)  han encontrado estructuras slgnificantes a'j‘

resoluciones temporales menores que 10 ms.




- El espectro de rayos X es del tipo ley-potencial de la: forma (Dulk et al.

1985); . L
dJ(E) -
dE

con 2.5 < ¥ < 5.0 en el intervalo de 10 keV < E < 60 a 100 keV.

- De acuerdo con Kane (1973, 1980) el espectro se corre hacia energias altas

(se hace mas duro) con el incremento del flujo y se corre hacia energias bajas

= CE? fotones m s 'kev!

durante el tiempo de decaimiento, de tal forma que el espectro mas duro se
obtiene al tiempo del maximo del flujo.

En rafagas importantes, se ha observado una segunda fase de emisién
gradual de rayos X duros (Hudson, 1978) de duracién larga, pero las

observaciones de esta segunda fase han sido raras.

2.2.5 MICROONDAS

Los destellos de microondas han sido clasificados en tres tipos cléasicos:
destellos simples 6 impulsivos, post-destello, y destellos de elevacién y
descenso gradual (Kundu, 1965; Kundu, 1980).

Los destellos impulsivos de microondas en frecuencias mayores que 1 GHz,
ocurren simultianeamente con destellos de rayos X duros y tienen
caracteristicas semejantes. Existe una buena correlacién temporal entre los
destellos en rayos X duros y los destellos de microondas (Dulk et al.; 1985).
La correlacién generalmente es mejor a altas frecuenclas (Parks and Winckler,
1971). En la gran mayoria de casos los destellos Iimpulsivos de microondas
tienen una duracién de entre 1 y 10 min. Generalmente los destellos muy cortos
son simples, pero los grandes (en el tiempo) normalmente muestran
fluctuaciones complejas que son mas pronunciadas a frecuencias bajas. Algunas
veces los destellos tienen una cola de larga vida 1llamada incremento
post-destello que probablemente es de origen térmico. En un 10% de eventos, el
destello impulsivo es de larga vida con duracién hasta de una hora (Takakura,
1967), y usualmelnte‘con estructuras muy complejas. En estos casos complejos. y
de larga vida, unicamente el comienzo del destello muestra una buena‘
cdincidencia y similitud con el destello asociado en rayos X duros, mientras
las variaciones siguientes en el flujo no tienen contraparte en la regién de
rayos X duros. Estos destellos de microondas de larga vida se asociah ‘a
emisiones prolongadas en frecuencias mas bajas, hasta el intervalo métrico, y'
forman parte de los destellos tipo IV. ‘ , .‘
El espectro de los destellos de microondas es un continuo de banda ancha‘

con una intensidad méxima alrededor de los 3 a 10 GHz (Takakura, 1967), el

maximo tiende a correrse hacia las frecuencias altas en’ los destellos muy




intensos.

La intensidad de los radio destellos se da comunmente en unidades de
flujo estandar (sfu) de 1072 watts m > Hz™'. En los destellos cuasi-termales
asocliados con destellos en rayos X suaves, el flujo maximo estd por debajo de
los 40 sfu, sin embargo, el flujo maximo en los destellos impulsivos es mucho
mayor y en algunos casos puede ser mayor que 10* sru.

Todos los destellos grandes en microondas estén asoclados con rafagas.
Los destellos de intensld.ad pequefia ( < 100 sfu) aparecen algunas veces sin
rafaga reportada en Ha, sin embargo, casi siempre se les puede asoclar un
abrillantamiento cromosférico tipo rafaga. Lo mismo se da para los destellos
en rayos X duros. La correlacién con las rafagas reportadas se hace mejor a
longitudes de onda milimétricas, donde esencialmente’todos los destellos estén
asociados con rafagas (Croom and Powell, 1971). La asocliacién contraria es més
pobre, solamcnte el 60% de las ridfagas de importancia > 1 estan acompafiadas
por destellos a 10 GHz (Kundu, 1965) y para rafagas pequefias y subrafagas la
correlacién es mas pequefia. Sin embargo, esta asoclacién es diferente en
distintas regiones activas. En algunas de ellas, los destellos en mlcroondas
no ocurren para nada. En otras, particularmente donde hay una conflguracién
magnética compleja, los destellos en microondas acompaiian a todas las rafagas
y aun a muchas subréafagas (Matsuura and Nave, 1974}.

Las caracteristicas espaciales de las fases impulsivas y post-destello se¢
pueden resumir de la siguiente forma (Alissandrakis and Kundu, 1978): Al
tiempo del méximo de la fase Impulsiva, la fuente es la mas compacta (de
tamafio = 10"), esta fuertemente polarizada y su temperatura de brillo
generalmente es mayor que 10® k. Siguiendo al maxlmo (i. e. la fase del
post-destello)}, el nucleo del destello se expande con una velocidad = 30 kms;_1
hasta un tamafio = 1’ de arco. Esta fase no tiene polarizaclén y su terﬁpé;'étura
de brillo generalmente es ~ 105 K. Normalmente los destellos ocurren cerca de
la linea neutra del campo magnético (Kundu et al., 1977). Se ha encontrado. que
un destello tipico (de intensidad = 10 sfu) esta polarizado solamente en la
fase impulsiva y algunas veces solamente se observa un soélo senf.idd de
"polarizacién sobre toda la fuente del destello (Kundu, 1983). Esto sugiere
que, si el destello estd asociado con estructuras de arco, 1la emisién tiene
que estar asociada UGnicamente a una plerna del arco. Kundu y Vlahosv (1979)
explicaron cualitativamente este resultado considerando un campo m_agnétlco
bipolar asimétrico donde. las dos plernas del arco tienen magnitud de campo
diferente; en la fase de post~destello la emisidén proviene del arco enl::efb.-

La primera advertencia de que puede estar en camino una réfaga es

proporcionada, a menudo, por un lento aumento en la emislén de mlc




desde una pequefia regién de una radio-~playa. En muchos casos el acontecimiento
nunca alcanza una fase explosiva, y el %lujo de radio desciende suavemente a
su nivel original. Se cree que este fendémeno, elevacién y descenso gradual, es
el resultado de la contraccién rapida de un campo magnético local. La
contraccién comprime el plasma contenido en el campo y, por lo tanto, la
temperatura se eleva. Asi que la emisién es simplemente radiacién térmica. En
algunas ocasliones, el mecanismo subyacente que produce la elevacién y descenso

gradual se torna de subito altamente inestable y se siguen los acontecimlentos

explosivas que caracterizan a una rafaga solar

2.2.6 ONDAS METRICAS
La radlo-emisién que sigue a una rdfaga es muy variable; en longitudes de onda

de radio, puede haber destellos de segundos o minutos de duracién con una
aparicién subsecuente de tormentas que duran de horas a dias. En longitudes de
onda de centimetros la actividad es menor, peroc pueden ocurrir destellos de un
minuto a una hora.
Se clasifica la emisién métrica en cinco tlpos principales (Wild 1963):
1.~ Estallidos de tormenta de ruido (tipo I)
2.~ Estallidos de corrimiento lento (tpo II}
3.~ Estallidos de corrimlento riapido (tipo III)
4.~ Emisién continua de banda ancha {(tipo IV)
5.~ Emisidén continua a longitudes de onda de metros (tipo V)

Algunas caracteristicas de estos tipos de emision se describen en la

tabla 2.3:




“tipo " Tragente de proceso probable polarizacién duracién
exclitacién de emisién
I Electrones plasma fuerte impulso
rédpidos fundamental modo-o 0.1 a 10 s
: atrapados tormenta
¢ hrs a 1 dia
SIn . onda de plasma f-débil 5-30 min
: choque modo-0
2f-ninguno 5-30 min
I11 chorro de plasma f-moderado 10 s
electrones modo-0
2f-débil 10 s
modo~0
v electrones segundo débil 6 10 min
(temprano) rapidos arménico ausente
atrapados de plasma
v " " plasma fuerte 1 hr
(tardio) fundamental modo-0
Iv plasmoide giro modo X
(mévil)  eyectado magnética débil & 20 min a
fuerte 2 hrs
v chorro de plasma ninguna min.
electrones
TABLA 2.3

En la tabla 2.3: 0O es ordinario, X es extraordinario, f la frecuencla
fundamental y 2f el segundo arménico.

Las caracteristicas e interrelaciones de estos tipos seran ilustrados
considerando la secuencia de eventos que tienen lugar en una réfagé solar.
Wild (1963) divide el evento en dos fases (figura 2.2), En la fase 1, .tienen
lugar destellos cortos e intensos inmediatamente despues de la rafaga visible
y se mueven répiaaménte desde cerca de 500 MHz hacia frecuencias baJas;'Estbs
son los destellos tipo III o de corrimiento rapido; su emisién 1nstanténea

"estd en una banda muy estrecha de pocos MHz de ancho. Se cree que el origen de
la radiacién son oscilaciones de plasma asocladas con la eyecclién de’

de electrones a velocidades de 100 000 km/seg o mas, como resultado

explosién cromosférica de una rafaga. A menudo el destello tipo III en
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En réfagas pequefias, solamente se observa la fase 1 arriba mencicnada, pero
en rédfagas grandes se observa una secuencla de larga duracién o secuencia de
fase 2 siguiendo a la fase 1. La fase 2 empieza con destellos de corrimiento
lento clasificados comu destellos tipo II. Estos destellos tienen velocidades
de corrimiento del orden de 20 MHz/min. En contraste con las velocidades de
corrimiento de los destellos tipo III que son del orden de 20 MHz/s. El
destello de tipo II, consiste en bandas de corrimientc lento cerca de 1la
frecuencia fundamental y del segundo arménico del plasma. Este destello esta
asociado al movimiento radial del plasma, con velocidades de 800 a 2000 km/s,
y por esta razén se ha identificado con una onda de choque
magnetohidrodinamica que asclende a través de la corona (Wild y col, 1963). De
esta forma, rafagas que producen destellos de tipo Il son también productoras
de ondas de choque.

Algunas veces los destellos del tipo II son seguidos por una emisién
continua, estable y de banda muy ancha que puede durar horas y hasta dias
Esta emision se clasifica como de tipo IV. La emisién es del tipo
girosincrotrén y proviene de la nube de gas subiendo sobre el lugar de la
rafaga. La fuente de emisién tipo IV sube a velocidades de 1500 kwn/s en la
primera media hora aproximadamente, y alcanza alturas de varios radios
solares; luego tiende a frenarse y puede permanecer relativamente estaclionaria
por horas o dias. En esta etapa la emisién producida es intensamente
polarizada circularmente.

En longitudes de onda mayores de 1 metro tiene lugar lo que se llama
tormentas de ruido, en las que se eleva la intensidad del flujo recibido hasta
niveles aproximadamente 1000 veces mayores que la intensidad del Sol en calma.
Tienen una duracién de unas pocas horas a varlos dias. En la mayoria de los
casos, la radiacién de la tormenta es una mezcla de dos componentes muy
precisas. Existe un fondo de banda ancha, de emisién relativamente ;irme y
después, sobrepuesto a este continuo, hay un gran numero de destellésbcortos
conocidos como de tipo I o de tormenta. En tanto que el continuo se extiende a

‘traves de bandas de frecuencia de 100 MHz o mas, los destellos tienen un ancho
de'banda de sbélo un 2%, de sus frecuencias centrales. Tipicamente duran desde
menos de una décima de segundo a varlos segundos y su polarizacién asi ccmo la
del continuo es circular. La discusién anterior es una idealizacion y'>
simplificacién de los procesos reales pero 1ilustra los eventos que tienen

lugar durante una rafaga Solar.




2.2.7 PARTICULAS DE ALTA ENERGIA

Desde la decada de los 40’s se sabe que algunas rafagas en Ha se asocian a
emisién impulsiva de‘particulas relativistas observadas en la tlerra (Forbush,
1946). Inmedlatamete surgié la cuestién, que permanece sin respuesta, de cual
es el mecanismo de aceleracion de dichas particulas.

Las caracteristicas principales del proceso de aceleracién de particulas
son; el espectro de energia, la composicién y la distribucién angular de las
particulas aceleradas, la duracién y tasa de aceleracién, el lugar y otros
parémetros de la regién de aceleracién, por ejemplo, su tamafio (L), densidad
numérica (n), y campo magnético (B), y las peculiaridades de la propagacién y
la interaccién entre las particulas energéticas.

De las observaciones de rayos X de alta energia (duros), el espectro de
rayos 7y, de protones y de neutrones producidos simultaneamente durante las
rafagas, se obtiene un diagnéstico del comportamiento de particulas
sub-relativistas y relativistas en el Sol. Chupp (1983) y Kocharov et al.
(1986}, resumen las observaclones de la siguiente forma:

- La aceleracién de lones y electrones ocurre simulténeamente durante la fase
impulsiva y tiene lugar en una escala de tiempo de segundos o menor.

- Este proceso puede ser repetitivo en unos 10 s y el tiempo de subida de la
interaccidén particula - materia puede variar de unos cuantos segundos a cien
segundos.

- Existe evidencia de que todas las rafagas pueden producir iones enrgéticos.
- La emisién en luz blanca no parece ser una caractristica de la aceleracién
de Jlones.

- El perfil en el tiempo de lineas ¥ nucleares muestra que los protones se
aceleran en un tiempo = 2 s hasta 30 MeV.

- Las medidas simulténeas para neutrones solares y rayos 7, sugieren que en
rafagas impulsivas, los electrones y los iones pueden ser acelerados
rapidamente (en l'mabescala de tiempo de segundos) hasta 100 MeV y unos cuant;:s
GeV, respactivamente. ‘

Los efectos de las particulas energéticas en.lé atmésfera Sblar se.
observan de la sigulente forma: Los electrones con energia mayor que 20 k'ye_:V
producen rayos X duros (emisién de frenado) y destellos de microondgs,:‘ vé'sﬁi""
como también producen destellos tipo III en ondas métricas; los electrones
semi relativistas son la fuente de los destellos tipo IV; protones de energ;a

mayor de 30 MeV y particulas alfa producen la emisidén Solar de rayo"s:'y

interaccionar con los gases densos de la fotosfera y producir reyéé‘c'i

nucleares.

33




. CAPITULO III

TEORIAS DE RAFAGAS SOLARES

La explicacién tedrica de las rafagas solares es un problema dificil que no se
ha resuelto. Muchas de las preguntas fundamentales permanecen sin respuesta y
no existe aun un modelo tedrico y cuantitativo completo para el fenémeno. Sin
embargo, se han propuesto e investigado un gran numero de mecanismos posibles
para resolver el problema, vamos a analizar en el presente capitulo algunas de
las teorias propuestas.

Un numero grande de teorias de rafagas permanecen abiertas, estda dado por
las diferentes posibilidades que existen para almacenar 10%? erg de una manera
tal que pueda ocurrir una liberacién repentina de la energia en un tiempo de
10 5. La energia puede ser almacenada en el campo magnético o puede ser
almacenada en particulas aceleradas atrapadas. En el campo magnético, puede
ser almacenada en corrientes libres de fuerza o en todo lo que ejerza clertas
fuerzas de volumen y balancee otras, causadas por eJjemplo, por inercia,
presién o gravedad. En el mismo tono, es concebible que la energia relevante
sea almacenada temporalmente en las partes diamagnéticas o libres de
corrientes del plasma solar, o en la energia gravitacional de una parte
super-densa de la atmésfera solar o también puede ser almacenada en forma de
ondas de Alfvén atrapadas. Por otra parte, el numero de inestablilidades que
han sido propuestas para iniciar la liberacién repentina de energia es muy
grande, L ’
Es importante discutir, en primer lugar, varios aspectos del fendémeno de
la rafaga, como son: los requerimientos de un modelo de réfaga, mecanfsmos de
disparo cuando son aplicables, la aceleracién de particulaé "y ‘el

calentamiento:

3.1 REQUERIMIENTOS DE UN MODELQO DE RAFAGA.

El objetivo aqui es hacer un resumen de los requerimientos, -aceptados

generélmente, que debe cumplir un modelo de rafaga:




3.1.1 ALMACENAMIENTO DE ENERGIA

La energia libre en el campo magnético se debe a corrientes diamagnéticas Jl
perpendiculares al campo, asi como a corrientes libres de fuerza Jil fluyendo a
lo largo de las 1lineas de campo. Las primeras tienen necesariamenté una
contraparte en la parte diamagnética de la presion PD y en la energia cinética
pv2 del plasma confinado por la corriente. Existen otras dos clases mas de
energia 1libre disponible, una es la energia potencial debida a desviaclones
del equilibrio hidrostdtico con la gravedad y la otra es una anisotropia de la
distribucién de energia sobre los grados internos de libertad, por ejemplo, Pt
# Pll. Pero estas anisotropias dificilmente podrian vivir lo suficiente como
para tener alguna importancia en el estado de la prerafaga, que puede existir
por un dia completo o mas.

Una creencia generalmente aceptada es que la energia total £ de una
rafaga es almacenada arriba de la fotosfera y probablemente arriba de 1la
cromosfera. Esta creencla estad apoyada principalmente por el hecho demostrado
por Parker (1957) de que la forma dominante de almacenamiento de energia
arriba de la fotosfera es magnética. En el contexto de procesos fisicos
basicos 1la configuracién del campo magnético y del plasma (CCMP), tiene un B
pequefioc desde arriba de la fotosfera hasta un poco después de la zona de
transicién, excepto en las playas y la red cromosférica. Dado que el campo
potencial no contiene energia magnética libre, se supone que las corrientes
acarreadas por la CCMP son la fuente de la energia de la réfaga, mas aun se
supone que £ es almacenada en esas corrientes arriba de la fotosfera.

Notemos que una conclusién obvia inherente a la premisa de que toda la e
es almacenada arriba de 1la fotosfera es que los mecanismos de rafaga
Impulsados externamente, como el de hoja neutra o el de doble capa, quedan
eliminados a priori. De esta forma uno de los mds interesantes modelos de hoja
neutra propuestos hasta ahora, queda eliminado, el modelo del flujo emergente
o su alternativa, el modelo de flujo de cizallamiento (sheared) emergente, a
menos que se asuma.que la rafaga tiene su origen en un impulso exferno. De
hecho, ¢qué podria ser mas razonable que atribuir a fuentes de. energia
fétosféricas o subfotosféricas la causa primaria de las rafagas en vista del
hecho de que la fotosfera estd moviendo a la corona y no a la inversa?.

Se pueden delinear tres escenarios posibles para la réfaga:

(a)vToda la e, es aimacenada in situ arriba de la fotosfera en algin estado de
equilibrio o un estado estaclonario lentamente variable y luego liberada.

(b) Un mecanismo impulsado externamente, como una capa doblé,'céausa la

liberacién total de eR desde algin volumen dado.

(c) Un mecanismo impulsado externamente libera una fraccién de €_- que su’'vez




“se propaga hacia afuera, expandiendo la fuente de energia magnética libre y el
volumen de la rafaga por desestabilizacién de otras CCMP.

La eleccidén entre (a) y (c) serd determinada por la fraccién de €, due se
requiere para excltar las CCMP no potenciales vecinas, dado que el impulso
externo puede ser visto simplemente como un disparo si la fracclén es pequefia,
mientras que debe ser considerado como un mecanismo primario si la fraccién es
grande. Otro punto para considerar es la densidad de energia libre magnética.
Si la densidad de energia de la CCMP es baja, el primer escenario requiere de
grandes volumenes para acomodar e Sin embargo, si la densidad de energia de
la CCMP es grande antes de la liberacién, el primer escenario requerird un
mecanismo para acumular la energia libre magnética antes de la liberacién.
Esto no se lleva a cabo realmente, dado que la CCMP tendera a expanderse para
minimizar su densidad de energia con respecto a sus alrededores a menos que la
tasa de acumulacién de energia exceda la tasa de expansién.

En el caso de los escenarios (b) y (c), la densidad de energia magnética
en la prerafaga tiene que ser razonablemente alta, si la liberacién de energia
es la e completa y es liberada en el tlempo caracteristico de una réafaga, o
resulta en una perturbacion suficlente para excitar las CCMP no potenciales
vecinas para que liberen su energia. Para los sistemas impulsados se
requieren, por definicién, densidades altas de energia magnética 1libre; de
otra forma no se alcanzaran las condiciones necesarias para la ocurrencla de

la rafaga.

3.1.2 LIBERACION DE ENERGIA
La magnitud de la €, liberada en un modelo dado, es el requerimiento de modelo
de rafaga que se ofrece usualmente como evidencia de que el modelo trabaja. La
aproximacién general es tomar una cantidad dada de B y calcular la energia
total magnética almacenada en el volumen de alguna CCMP, esto es,

i g = j-g;-dax . ~-(;i?)
Yy luego demostrar que €. es liberada en un tiempo caracteristico dé una .
réfaga. Sin embargo, esta aproximacién es inaceptable debido a que ningln
mecanismo de rafaga disipa el 100% de € sino solamente una fraccién, y; que
e, tiene tanto componente potencial como componente no potencial. Estg punto
se ilustra dramaticamente por el hecho de que la CCMP de arco donde tienen
lugar las rafagas compactas, continda existiendo despuéé de la réfaéa; es
si es

decir el campo total no ha sido disipado. lo‘que implica que'e£l> EP

que e, ha sido almacenada arriba de la fotosfera antes de la }éfagafbeq_

supuesto = esta  condicién no se aplica - para los mecanismos

“impulsados




externamente puesto que la fuente de energia de.la rafaga es externa al lugar

de la liberacién de energia de la rafaga.

3.1.3.~ ACELERACION DE PARTICULAS Y CALENTAMIENTC

Tal vez la aceleracién de particulas es el aspecto mas controversial, después
de la cuestién de cudl mecanismo es la causa de la rafaga, de la teoria de
rdfagas solares. El hecho de que la aceleracién de particulas sea tratada como
un area independiente del mecanismo de liberacién primaria de energia (Ramaty
et al., 1980) es paradéjico debido a que cada mecanismo tratado acelera
particulas, La pregunta realmente importante es: jPuede un mecanismo propuesto

acelerar el numero de electrones e lones requeridos por las observaciones?

3.1. 4.~ OTROS REQUERIMIENTOS PARA UN MODELO DE RAFAGA

Probablemente el requerimiento mas obvio de un modelo de rafaga es que la CCMP
del modelo sea consistente con las observaciones. Por 1lo tanto, un
requerimiento es que el modelo de rafaga emplee un mecanismo que trabaje tanto
en regiones magnéticas bipolares simples, dado que las observaciones muestran
claramente que algunas rafagas ocurren en esas regiones (Sturrock et al.,
1980), como en otras CCMP's consistentes con las CCMP observadas, que parecen
ser un arco en el caso de las rafagas compactas y arcos multiples en el caso
de rafagas grandes de doble cinta. ’

Otros requerimientos para un modelo son que éste debe ser capaz de
explicar réfagas homdélogas (rafagas que se originan en la misma regién activa
y sus perfiles en el tiempo son muy parecidos), la relacién cercana enrtre el
gran cizallamiento (shear) fotosférico y las rafagas, la relacién entre el
flujo emergente y las rédfagas, y la simultaneidad (o casi simultaneidad ) de
los destellos de rayos X duros, microondas, EUV y tlpo III. Teéricamente, la
existencia de rafagas homélogas implica que la CCMP bisica en esos casos no es
destruida por la rafaga. Esto suglere un modelo de circuito de alta induccién,
donde la corriente‘ total, I es mantenida o reemplazada después de que el
mecanismo de la rafaga disip6é6 la energia impulsora. Dado que un modelo de
circuito de alta induccién tiene un tiempo grande_L/R. el mecanlsr.no de 1la
rafaga en una situacién como ésta se debe asociar con un tiempo L(dL/dt)”
Esto significa que el mecanismo de la rafaga genera cambios en la inductancia,
o que las fuerzas v X B en la fotosfera o en la zona de conveccién proveen
esos camblios. En el primer caso, los modos de desgarramlento‘ (tearih‘g) causan

dichos cambios, mientras que en el segundo el enrrollamiento de las liheas de’

campo por las fuerzas v X B producird un dL/dt.
El flujo emergente ‘parece ser una condicién suficiente para una’ réfaga




aunque no es necesaria. Sin embargo algunos modelos no lo toman mucho en
cuenta. En general los modelos han considerado Unicamente al flujo emergente
como un impulsor cuando interactGa directamente con una CCMP preexistente y
excita una rafaga. Sin embargo, el flujo emergente puede representar una
manifestacién de un fenémeno mas general que ocurre en la fotosfera o en la
zona de convecclén. Por ejemplo, el flujo emergente podria inducir campos
eléctricos dentro de otras estructuras preexistentes y excitar las rafagas, en
lugar de una interaccién directa con una CCMP preexistente.

La simultaneldad observada en los destellos electromagnéticos representa
un problema para cualquier modelo. Esa simultaneidad puede ser explicada de
varlas formas, por ejemplo, por chorros de electrones o por mecanismos de onda
larga con velocidad caracteristica grande que calientan la CCMP en una
fraccion considerable de su longitud.

El escape de electrones de alta energia que producen los destellos tipo
III puede crear dificultades para algunos modelos que utilizan CCMP's cerradas
en lugar de ablertas. Sin embargo, el argumento puede oponerse también a las
CCMP abiertas debido a que muchas de las rafagas no causan destellos tipo III
(Svestka, 1976), lo que sugiere que las CCMP cerradas son mas comunes. En este
caso, el mecanismo de escape debe ser explicado y debe trabajar en un tiempo

corto para mantener la simultaneldad con otros destellos observados.

3.1.5. - DISPARADORES

Histéricamente ha habido 1la creencia de que la rafaga requiere una
perturbacién externa o disparador para excitarla (Sweet, 1969). Hasta ahora,
esta creencia no tiene justificacién observacional. Sin embargo, si uno acepta
que la energia de la rafaga es almacenada in situ sobre la fotosfera antes de
la réfaga, se necesita uno o varlos mecanismos disparadores.

Por otro parte, los mecanismos impulsados externamente no necesitan
disparadores, debido a que solo es necesarlo "activar" el Iimpulsor.  Por
ejemplo, en los modelos de hoja neutra, necesitan aparecer flujos dé masénb
f}uJos emergentes y permanecer ademas durante la liberacién de energia.

La situacién es completamente distinta para los disparadores, dado que
una vez que el sistema ha sido "encendido" permanecé'asi por si sélo. En este
sentido Sturrock (1966) noté que existen esencialmente dos tipos de inicio de
inestabilidades; explosivas y no explosivas. El iniclo explosive ocurré cpando
el sistema estd cerca de una estabilidad marginal y es linealmenfé”esfab}ev

para perturbaciones infinitesimales,  pero 1linealmente ingstébie




(1966) afirma que una Inestabilidad necesita ser el resultado de un inicio
explosivo, para que sea viable como mecanismo de réf‘agé. Se puede entender
este punto de vista si! se reconoce que, para que ocurra almacenamiento de
energia durante la prerafaga, la energia debe acumularse en la CCMP de tal
forma que no sea disipada continuamente debido a inestabilidades excitadas por
perturbaciones infinitesimales, en su lugar, la energia se debe acumular hasta
clierta magnitud después de la cual una perturbacién finita puede impulsarla a
una Inestabilidad que liberard la energia acumulada.

Se han propuesto muchas inestabilidades como disparadores de la rafaga,
sin embargo, la inestabilidad que comunmente se acepta que tiene alguna
validez es la inestabilidad térmica (Parker, 1953; Fleld, 1965). 1las
inestabilidades térmicas tienen su origen en el comportamiento de las pérdidas
radiativas con la temperatura; por ejemplo, ‘si las pérdidas radiativas
decrecen con la temperatura, como pasa en el sol a temperaturas de 10° K, vy 1la
conductividad térmica permite entradas excesivas de energia, entonces la
temperatura del plasma se incrementara hasta que las pérdidas radiativas se
incrementen con la temperatura nuevamente, 6 hasta que la expansién del plasma
lo enfrie a una tasa mas rapida que la del calentamiento externo. El concepto
de estabilidad térmica tiene una aplicabilidad mas general que lo anterior, y
se ha trabajado mucho en los efectos fisicos que pueden ocurrir en las CCMP's

solares,

3.2 CAMPOS MAGNETICOS

La mayoria de las rafagas ocurren en regiones activas con una mancha bién
desarrollada o en regiones activas con grupos de manchas magnet.lcamente
complejos (Svestka, 1976). El acoplamiento obvio entre el campo magnetico y la
ocurrencla de rafagas suglere fuertemente que las rafagas solares derivan su

enérgia del campo magnético.

3.2.1.- GENERACION DE ENERGIA MAGNETICA
Débido a que los campos magnéticos juegan un papel primordial en las teorias
de rafagas solares haremos aqui un breve tratamiento de 1a géné;écién de
energia magnética en la atmésfera solar:

Los campos magnéticos crecen como resultado del moVimlento ‘dg_‘cargas

eléctricas; esto es, -por corrientes. El almacenamiento de energi
crece cuando un sistema de corrientes, impulsado por fuentes' ‘e
fuerza electromotriz (i. e. voltaJes) hacen trabaJo construyendo e

corrientes en si.. Este trabaJo es almacenado en el campo mag




con las corrientes y la energia almacenada se puede obtener cuando las
corrientes decaen. Para mantener 1la energia magnética almacenada, la
configuracién particular debe tener la habilidad de generar nueva energia
magnética o permitir su entrada al sistema con una.rapidez mayor que la de
disipacién durante la conversién en otras formas de energia. Por lo tanto,
para entender como la energia magnética es almacenada en la atmésfera solar,
debemos ver como son generadas las corrientes y transportadas subsecuentemente
al volumen de almacenamiento.

En un modelo para la rafaga se puede ver que los movimientos dinamicos en
la fotosfera generan corrientes que son transportadas subsecuentemente hacia
la alta atmésfera. Sin embargo, no pueden pararse simplemente en un lugar de
la atmésfera, la mayor parte del flujo satisface globalmente el requerimiento
de continuidad de corriente V:J = 0, donde J es la densidad de corriente. Si
se resuelve J en una corriente alineada con el campo, JIl, y una corriente
perpendicular al campo magnético, JL, podemos relacionar Jil con Jt por V-Jil =
-V-Ji, Esto es, -V-Ji actta como una fuente para las corriente alineadas con
el campo. Entonces JIi se comunica entre regiones adyacentes de la atmésfera
solar; el plasma coronal caliente y altamente 3jonizado estd acoplado
electrodinidmicamente con el plasma cromosférico y fotosférico frio vy
parcialmente ionizado.

Los procesos fisicos que tienen lugar para la generacién de J tlenen sus
origenes en los diferentes movimientos que experimentan iones y electrones en
la direccién perpendicular al campo magnético. Esas diferencias son el
resultado de la razén de masa electrédn i6n, 6 de la diferencia de signo de la

carga. Usando la ecuacién de momento para un fluido (despreciando la

gravedad),
p{§§= - Up + :1%531, (3.2)

y tomando el producto vectorial con B resulta

Jo= 22XIP _ P Yy B, G

donde p es la presién total de gas, p la densidad de masa, y v la velocidad

del plasma. Se puede notar que 3.2 no revela nada acerca de Jll. La ecuacién

3.3 demuestra que J. crece en regiones con gradientes de presiéon y- ca:fn'po's de
flujo convectivo. Usando V:JII = - V:Jt y 3.3 podemos encontrar '(TSv'atb: l‘a{nd
Iijima, 1979) ' O




s .
I = BO-[{E L{ B‘sz v ] . JJ.':B . [B x [P_z av ]'VP]} ds, (3.4)
B dt B B oB B dt

donde la integracién se hace a lo largo de la coordenada alineada con el campo
s, ¥y se supone un flujo incompresible. La ecuacién 3.4 ilustra las diferentes
maneras por las que -V-Ji puede dar lugar a Ji en una teoria de fluidos. El
término de vorticidad, se cree que es la fuente de las corrientes que causan
las rafagas (Stenflo, 1969, Heyvaerts, 1974). Notemos que si el integrando de
3.4 fuera cero, podria resultar JI = aOB, donde a es la constante de
integracion para una linea de campo especifica. Entonces, las corrientes
libres de fuerza deben comunicarse entre regiones produciendo -V-:Ji.

Los campos libres de fuerza son soluciones de equilibrio de un conjunto
de ecuaclones magnetoestdtlcas, basadas en la suposicién de que el gradiente
de presién se hace cero 6 es despreciablemente pequefio; esto corresponde a una
configuracién de plasma y campo magnético de B pequeflo, donde B8 =
8nP/B%. Conslderemos ahora la teoria ideal MHD. La distincién fundamental
entre la teoria ideal MHD y la teoria disipativa MHD es que el flujo magnético
es una cantidad que se conserva en el caso ideal. La conservacién del flujo en

el caso ideal es una consecuencia de la ley de Faraday,

-% %:-'VXE, (3.5)

que se deriva del hecho de que el campo eléctrico E integrado sobre cualquier
contorno cerrado, es el negativo de la razén de cambioc del flujo magnético ¢ a

través de ese contorno. Se define ¢ como

¢ = IB-dS . (3.6)

-
En el limite no relativista, la ecuacién de Faraday es consistente con las

sigulentes transformaciones de los campos eléctricos E‘_ y Em (Jackson, 1962):

__ VXB

Er = i Em, (3.7)
donde Ef y Em son medidos en un sistema de referencia fijo y en uno movil,
respectivamente y v es la velocidad del sistema movil relativa al sistema
fijo., Usando 3.5, 3.6 y 3.7, la razédn de cambio de flujo a través de cualquier

contorno cerrado es
dg _ . vXB )
d¢ §d1 [1-:r + XXB ] _ R

donde d/dt = 8/8t + v+V. Para un plasma perfectamente condﬁctor,_ La ley d‘e Ohm

requiere que




Vgsto es; el campo eléctrico en el sistema que se mueve con el plasma, Em. es

cero. Por lo tanto, 3.8 se reduce a d¢/dt = 0,. lo que quiere decir que el
flujo magnético, ¢, se encuentra a lo largo del plasma perfectamente conductor
Yy es una constante de movimiento. ’

Consideremos como el movimiento de un plasma perfectamente conductor
induce corrientes que a su vez pueden producir calentamiento. Supongamos que
hay un incremento repentino de presién en el centro de un cilindro de plasma
en el que solamente hay un campo magnético axial Bz. Cuando la presién del
plasma central se incrementa, el desbalance radial de fuerza impulsa un flujo
radial con velocidad v, Esta velocidad de flujo produce un campo eléctrico
azimutal, VrBz/c. que reduce el campo axial de acuerdo con la ley de Faraday.
Esta reduccién en Bz induce corrientes azimutales, entonces proveé una fuerza
hacia adentro JGBZ que restaura el balance de fuerza a la alta presién de
plasma. En ausencia de disipacién el plasma se sobre expande y entonces oscila
espacialmente alrededor del nuevo equilibrio. Si hay disipaciéﬁ las
oscilaciones son atenuadas por disipacién viscosa y/o resistiva asl que 1la
energia de oscilacién reaparece como calor. De esta manera un proceso MHD
puede transportar energia de un volumen pequefio a un volumen grande sin
invocar mecanismos de transporte difusivo y puede depositar la energia en un
gran veolumen si hay disipacién.

Como regla geﬂeral, las inestabilidades MHD ldeales ocurren cuando una
perturbacién no expande ni comprime las lineas de campo magnético, estas
perturbaciones no inducen las correspondientes fuerzas magnéticas de
restauracién. Dado que estas fuerzas son necesarias para restaurar el
equilibrio, las perturbaciones contindan Ereciendo. En la teoria MHD ideal, se
ignoran 1los efectos de disipacién y difusién, y se considera que las
trayectorias 1libres medias de las particulas que comprenden el fluido son
pequefias. Los plasmas reales no satisfacen esas condiclones, de tal forma que
se puede esperar un distanciamiento del comportamiento del plasma dentro de
los tubos de flﬁjo.de las Imdgenes de fluidos cldasica o MHD que se basan‘en
nuestra experiencia e intuicién en la Tierra. Las pérdidas por radiaclén y 1a
fuerte conduccién electrénica son fendmenos cruciales que se omlteh'én los
modelos MHD usuales. El1 comportamiento del plasma a lo largo del fluJ& es
dominado por estos mecanismos. No solamente deben. ser reemplaigdés las
péfdidas por radiacén para mantener un estado estacionario para exisfir,Asino
que se debe modificar el perfil completo para transportar 1la energia de

reemplazo continuamente hacia la regién de maxima radiacién.




3.2.2.- TOPOLOGIA

Existen ‘tres clases morroléglca;; de topologias magnéticas en los modelos
de ra&fagas (Tandemberg-Hanssen, 1988):

a) Arcos aislados o arcadas, en los que la corriente que corre a lo largo
de las lineas de campo magnético puede producir un campo de cizallamiento
inestable a inestabilidades de modo de desgarramiento (tearing) (Spicer,
1976), o a interrupciones de corriente (Alfvén y.Carquist, 1967).

b) Hojas de corriente en la interfase de dos arcos de polaridad magnética
opuesta (Heyvaerts et al., 1977; Syrovatskii, 1966). En este tipo de modelos
de rafagas, existen diferentes ideas para la evolucién de la hoja neutra. por
ejemplo dos arcos preexistentes se acercan uno al otro debido al movimiento
relativo de sus ples en la fotosfera (Sweet, 1958; Gold y Hoyle, 1960). O la
hoja neutra se forma en la interacciéon de un arco nuevo emergente bajo una
estructura magnética (Heyvaerts et al., 1977). También se encuentra en ésta
categoria el modelo de Gold y Hoyle (1960), que consiste en el torcimiento de
tubos de 1.‘1ujo que se encuentran muy cerca uno del otro.

c) Hojas de corriente de larga escala entre lineas de campo abiertas, que
se supone que existen en la base de los cascos coronales, han sido propuestas

como el lugar de las rafagas por Sturrock (1967).

3.2.3.~ LA RECONEXION MAGNETICA
Supongamos que campos magnéticos opuestos estan separados inicialmente por una
hoja de corriente (o neutra). A un cierto tiempo, 'la conductividad de una
cierta region local puede ser reducida, por ejemplo, por resistividad anémala.
El campo eléctrico resultante genera ondas MHD en el plasma ambiental. El
campo eléctrico se propaga, por ondas de Alvén, desde la regién en la que.
aparecié y entonces puede .actuar sobre la corriente lnici.al calentando y'
acelerando el plasma. Por lo tanto, el campo eléctrico es generado en una
regién local (de difusién) debido a algunos procesos de plasma, entonces es
transportado por ondas de Alfvén hasta la hoja de corriente y actia sobre la
corrlente de la hoja. Su energia se disipa en calentamiento y aceleracién del
piasma. Pudovkin y Semenov (1986) hacen una analogia entre el proceso"de
reconexién y el proceso real de combustién (como el fuego). El papel de la
onda de combustidén es jugado por ondas de Alfvén, mientras que el del fuego lo
Juega el campo eléctrico, y en lugar de combustible se tlene el campo
magnético. Entonces, el proceso de reconexién puede ser interpretado como una’
explosién electromagnética. ‘ ) '
Las ondas de Alfvén son altamente anisotrépicas y pueden propagarse;'

Unicamente a lo largo de las lineas del campo magnético. Por l




reconexién no debe ser iniciada en un punto (como en el caso de quemar
combustible), sino en una linea que es llamada la linea de reconexisn.

La reconexidén tiene las siguientes caracteristicas: a) el plasma es
acelerado a velocidades altas; b) el plasma es calentado fuex;temente; c) el
volumen de la regién de inversién del campo se incrementa répidamente con el
tiempo; d) el campo eléctrico Impulsivo parece ser el responsable de la rapida
aceleracién de particulas en la regién de difusién. .

Se necesita satisfacer muchos requerimientos para que comience el proceso
de reconexién. Primero que todo, debe existir la hoja de corriente Io' No es
posible la reconexién magnética en el caso de campos magnéticos libres de
corriente. Es la energia del campo magnético de la hoja de corriente la que es
convertida en energia del plasma. El campo magnético de fuentes distantes
solamente afecta indirectamente la reconexién.

Es necesario también que el campo eléctrico dentro de 1la regién de
difusién sea generado por algin procesoc de plasma. Generalmente, parece que
esto se debe al desarrollo de resistividad anémala en parte de la hoja de
corriente. También la inestabilidad de modo de desgarramiento puede causar
reconexion en el caso de un modo de onda suficientemente grande.

La reconexién magnética puede desarrollarse en muchas formas distintas
a) Puede ser generada espontaneamente por una inestabilidad resistiva, tal
como el modo de desgarramiento, en una hoja de corriente 6 a través de una
estructura de cizallamiento.

b) Puede ser impulsada desde afuera cuando sistemas de flujo separados son
empujados Jjuntos, con el resultado de que la reglén cercana a la linea neutra
se colapse, y se cree una hoja delgada de reconexién.

c) Puede ser impulsada localmente por un reforzamiento repentino de
laresistividad en algin lugar. :

La no linearidad que resulta de un crecimiento de la reconexién (por eJemplo,
por un modo de desgarramiento) depende cruclalmente de las condiciones de
frontera a largas distancias. Si la velocidad de flujo (y 1la 1ntensidad del
campo) es constante en la frontera de entrada de flujo, la configurgc;én se
desarrolla a un estado estacionario de recoexién basado en la veloéidéd del
flujo entrante. Esto es relevante cuando la reconexién estda siendo 1rﬁpulsada‘
por una evolucién magnética distante (como un flujo emergente). 81 1a.s
condiciones de frontera estdn libres, en el sentido de que la velocidad de
flujo entrante puede tener cualquier velocidad, entonces el estado no lineal
se .aproxima a un estado de reconexién estacionario basado en la méxima rapidez
disponible. si la frontera es rigida (pero conductora) no puede entrar ‘flujo .

nuevo en la reglén y el campo finalmente decae a uno, potencial cuando .el




exceso de energia magnética es convertido en calor; en este caso el modo de
- desgarramiento puede z;celerar el decaimiento creando estructuras de pequefia
escala, y puede formar para algunas partes del decaimiento un estado cuasi

estidtico de reconexién.

3.3 MODELOS

Los campos magnéticos solares no son libres de corrientes y, como lo ha notado
Alfvén (1981), el plasma de la reglién activa puede describirse por una imagen
de campo magnético o por una imagen de corrientes. La mayoria de los modelos
de rafagas estan basados en la descripcién magnética, en general, tienen gran
dificultad para explicar la alta tasa de disipacién de energia que se observa
en las rafagas solares. Sigulendo la idea de Alfvén, se han construido algunos
modelos basados en la descripcién de corrientes. Estos modelos asocian la
rafaga con la interrupcién de una corriente eléctrica en el arco. Sin embargo,
se tiene un conocimiento pobre de los mecanismos por los cuales la corriente
se interrumpe, y ademds los modelos requieren una densidad de corriente
alta. El plasma solar durante la rafaga se encuentra en un estado que es
excitable por un gran numero de inestabilidades. El inicio rapido y distinto
de la mayoria de las rafagas y los muchos procesos individuales de la rafaga
Junto con el hecho aun mas importante de que las rafagas pueden ser disparadas
por otras rafagas y que durante una rafaga la secuencia de procesos
individuales sigue clertas reglas, da una idea de la estructura de las
inestabilidades relevantes.

La mayoria de los modelos de rafagas suponen que la energia de la rafaga
es liberada por la reconexion de lineas de campo magnético. La reconexién
ocurre espontaneamente en una hoja de corriente o en un arco devformado .
(enrrollado) debido a inestabilidad resistiva (Priest, 1986). La reconexién
puede ser impulsada debida al movimiento de lineas de campo magn’éticé
antiparalelas qu;e son forzadas a unirse. -

Se han construido modelos de rafagas basados en la reconexién del campo:::
magnético impulsada por la emergencia de flujo nuevo (Heyvaerts et al.,‘ 1977).
La tasa de disipacidén de energia magnética es

2 _sv (3.10)

donde S es el 4rea de ‘'la hojay v es la velocidad del flujo entrante




disipacién, por la aniquilacién de un campo de 500 gauss, de 10%? watts (10%°
ergs s'l). la superficie -de la hoja neutra debe éxceder los 10° kmz, lo que es
demasiado. Este modelo puede explicar rafagas pequefias pero no las grandes
rafagas.

Raadu (1972), Spicer (1977) y Van Hoven (1979) analizaron la posibilidad
de explicar las rafagas por inestabilidad de desgarramiento en arcos libres de
fuerza. Para tener 1023 Joules en 102 s, con estructuras temporales de 1s, se
necesitan mds de 3000 capas de ancho menor que 200 m, sujetas al mismo tiempo
a la inestabilidad de desgarramiento en un volumen de 1011 kma‘ Mas aun, esta
condicién debe ser satisfecha durante la duracién de la rafaga (102 s). Estas
restricciones causan dudas en los modelos de réfagas de un solo arco basadas
en inestabilidad de desgarramiento.

Los modelos basados en la reconexién de campos magnéticos verticales
antiparalelos pueden explicar cualitativamente las rafagas de doble cinta
{Pnewman, 1981). Pero las tasas de reconexidén medidas en rafagas de doble
cinta (Koop and Poletto, 1985) son demasiado bajas para satisfacer los
requerimientos.

Somov (1986) ha propuesto reconexién magnética en hojas de corriente,
turbulentas y de alta temperatura con una pequefia componente transversal de
campo magnético, para explicar los arcos de la postrdfaga de larga duracién en
rayos X. Este modelo puede explicar los arcos de la postrdfaga pero no puede
describir la fase Iimpulsiva de 1la rafaga debido a que necesita un
precalentamiento de la hoja de corriente

En sintesis, la limitacién de la velocidad de entrada del flujo de plasma
que estd debajo de 0.01 a 0.1 vA, donde vA es la veloclidad de Alfvén, limita
fuertemente 1la tasa de energia liberada en los modelos basados en la
reconexién impulsada. Los modelos basados en la inestabilidad de modo de
desgarramiento en arcos solos, imponen grandes restricciones en el
comportamiento geometrico y temporal de la Inestabilidad en el arco para

expllcar las rafagas solares.

3.3.1.- TEORIAS DE DINAMO ;
Alfvén y Carlqvist (1967) sugirieron que las rafagas solares son el resultado
del rompimiento de una corriente eléctrica que fluye a lo largo de las lineas'
magnéticas en las regiones activas. Este modelo estaba basado parcialmente en
las medidas de la corriente eléctrica que se han hecho a lo ‘largo de la linea
de visién (Saverny 1964, 1965) .
Sen y White (1972) propusieron un mecanismo de dinamo para generar. una%

fuerza electromotriz que impulsa la corriente eléctrica. Este mecanismo‘sg'




basa en la regla de la mano derecha, donde un conductor que se mueve a través
de las 1inea§ de fuerza magnética produce un campo eléctrico perpendicular al
campo magnético y al vector de velocidad: E = v x B.

Para que trabaje el mecanismo de dinamo, debe existir una velocidad
relativa grande entre las cargas eléctricas y las lineas de fuerza magnétlca.
Por lo tanto, el plasma no debe estar congelado al campo. Esta condlcién puede
existir en la fotosfera.donde el grado de ionizacién no es mayor que 107%, Las
colisiones con los atomos neutros hacen que las particulas cargadas deriven a
través de las lineas de campo (Chen, 1974). La razén de la glirofrecuencla a la
frecuencia de colisiones para electrones e iones es respectivamente ve/vcn =
200y v /v, = 3 x 1072 (Sen and White, 1972). Por lo tanto el flujo de iones
perpendicular a B es mayor que el flujo de electrones y se crea una fuerza
electromotriz perpendicular al campo magnético,

E, = Jvn X B dr (3.11)
donde v, es la velocidad de los &tomos neutros. Para equilibrar el desbalance
de carga, los electrones se mueven a lo largo de las lineas de fuerza y fluyen
corrientes eléctricas a lo largo y a través de las lineas de campo magnético
(Spicer, 1982).

El hecho de que las rafagas no ocurren todo el tiempo significa que no
las puede producir un campo de velocidad aleatorio. Debe estar presente algin

campo de velocidad organizado y crear corrientes D. C..

3.3.2 MODELOS DE CAPAS DOBLES

Alfvén y Carlqvist (1967) propusieron un modelo de rafaga basado en la
interrupcién de corriente en un cierto punto de un circuite eléctrico
inductivo, de tal forma que la energia magnética completa delicircuitobtiende
a disiparse en el punto. Sugirieron que la interrupcién de corrienie tiene
lugar en una regién localizada de espacio-carga llamada capa doble {(Borovsky,
1983). o ‘

Las capas dobles son estructuras electrostéaticas parecidas a 1os choques "

en las que una calda de potencial grande se concentra en una regién pequena,"“

Se crea un campo eléctrico muy fuerte dentro de la capa doble, pero el plasma "

fuera de la capa no es alterado. Las capas dobles Jjuegan un papel inportanie'

en muchas areas de la astrofisica (Willims, 1986; Alfvén, 1987). ’
La propiedadb principal de 1las capas dobles es ‘1a aceleraciéh de -

particulas en un espectro angosto tanto en energia como en éngulo de paso._La

aceleracién tiene lugar en una distancia muy corta, de SO a 500 veces 1

longitud de Debye, mucho menor que la trayectoria 1ibre medi




particulas. Entonces se pueden acelerar particulas a altas energias, protones
y electrones, ¥ pueden depositar su eﬁergia por collsiones en lugares lejanos.
El haz de corriente electrénica y el haz de corriente iénica satisfacen 1la
condicién de Langmuir Je/\jl = ml/me. Por 1lo tanto, la razéon del flujo de
energia electrénica a la energia iénica es también igual a ml/mg

Se llama capa doble intensa cuando la razén e¢/kT es mucho mayor que uno,
donde ¢ es la caida de potencial. La condicién para la formacién de una capa
doble intensa, es el criterio de Bdhm:

v, > av, (3.12)
donde v, es la velocidad de deriva y v, es la velocidad térmica electrénica y
a =~ 1. El criterio de B8hm puede escribirse como: § > J{

La formacién de una capa doble produce una reduccién de la densidad de
corriente. En el laboratorio se han observado interrupciones de corriente
impulsivas en circuitos inductivos asociados con capas dobles intensas
(Lindenberg and Torven, 1983). El voltaje inductivo LdI/dt aparece como una
caida de potencial a través de la capa doble al tiempo de la interrupcién de

corriente y la energia almacenada es transferida a la capa doble.

3.3.3. - MODELOS DE HOJA DE CORRIENTE.

Dungey (1958) ha argumentado que una linea neutra del tipo X tiende ha formar
una hoja de corriente y Chapman y Kendall (1963) han mostrado que existe una
solucidén especial de las ecuaciones completas no-lineales que describen el
proceso cualitativamente. Dentro del tlempo de viaje de una onda de Alfvén el
patrén magnético es transformado en un patrén de hoja de corriente y el exceso
de energia magnética disponible es transformado en energia cinética a una tasa
que se Iincrementa durante el proceso. Esta solucién parece indicar que se
formard en el amblente de la preridfaga una hoja de corriente delgada entre
flujos magnéticos de polaridad opuesta que se aproximan entre si, en un tiempo
menor que 10% s. Sweet (1965) y Parker (1963) han investigado en detalle la
dindmica de hojas dé corriente homogeﬂeas y estaclonarias como un mecanismo de
aniquilacién de campo que puede ser aplicable al problema de la rafaga. La
configuracién son dos campos magnéticos homogeneos éntiparalelos que se mueven
hacla la hoja a la misma tasa a la que dentro de la hoja los dos campos pueden
difundirse y aniquilarse por disipacién de Joule. el fluido afuera de la hoja
se mueve hacia adentro con la misma tasa que el fluido dentro sale disparado
de la hoja en direccidn paralela a las lineas de campo por fuerzas de presién .
y con velocidad térmica de Alfvén. El equilibrio dipéﬁico y dis;pati§§'i{ﬂita

severamente la rapidez del prbceso estacionario. El‘tlemp6 de vida dél

magnético de una.longitud L esta dado por




/!
= < (R)? (3.13)
A m
i. e. por el tiempo de viaje de Alfvén a través de L multiplicado por la raiz
cuadrada del niimero de Reynolds magnético

p = AL (3.15)
donde o es la conductividad eléctrisa, ¢ es la velocidad de la 1luz, VA la
velocidad de Alfvén y L la dimensién de la hoja de corriente. R es del orden
de 107 para condiciones tipicas de las rafagas. Entonces no e: sorprendente
que en la hoja de corriente de la regién de la rafaga, se encuentre una escala
de tiempo mucho mayor que la escala de tlempo observada, a menos que se
utilicen dimensiones de L ad hoc que son mucho menores de las observadas en"'
estructuras magnéticas de la regién de la prerdfaga. La compresibilidad del
fluido mejora la situacién, pero si los dos campos magnéticos no son
exactamente antiparalelos la escala de tlempo se dispara a valores grandes.
Aun en el caso ldeal la escala de tiempo es demasiado grande como para tener
alguna comparacién con la del proceso de rafaga (Parker, 1963).

La disipacién por modos de ondas en una hoja, es una solucidén construida
por Petschek (1964). Puede ser llamada una onda de aniquilacién. En el centro
hay una pequefia hoja de corriente plana que se va hacia afuera como ondas
hidromagnéticas en ambos extremos. Se forma un punto X en un plano que
contiene lineas de campo y lineas de flujo del fluido. En los conos de la X el
fluido junto con el campo se mueven en la direccién x hacia el plano x = O,
pero cada linea que alcanza la hoja de corriente central de tamafio 2y ha
cortado los frentes de onda exteriores en cualquier lugar. una vez que el
fluldo ha cruzado el frente de onda, se mueve rapidamente en la direccién y
Jjunto con las lineas de campo reconectadas. La direccién del campo y 'el'i‘
movimiento del fluido cambian discontinuamente en el frente de onda. Esta onda .

hidromagnética de amplitud finita intercambla eficientemente energia magrynétlcaf

a energia clnética por la accién de la fuerza de Lorentz. Esta perturbacién - .

viaja a través del fluldo y este ultimo puede moverse hacia los frehﬁeé de. "
onda a una tasa que resulte en un patrén estacionario. Una hoja de corriente- -
es un proceso lIrreversible disipativo que cambia la topologia del flqu‘
magnético solamente en una direccién. Este proceso terminarid siempre que la
presién dentro de la hoja pueda ser balanceada por la presién fuera‘ en la

regién del flujo reconectado. Por lo tanto es un poco difi(;il cbnstruir un

cliclo con una fuente estacionaria de energia por disipaéiér{'cbht'i’:nﬁa'_ ‘
energia mecénica. El1 supuesto colapso durante la réfaga_: p_rqbabl nent

producird plasma bastante caliente en la regién del fll‘l‘_]i) }*ec_




reconectado y detendrad el proceso de reconexién mucho antes de que alcance a
las lineas de campo que .no se encuentran cerca. En otras palabras, el ciclo
probablemente serd atenuado. Sin embarge, el mecanismo de aniquilacién en una
hoja de corriente coronal puede ser relevante en el proceso de la réafaga
puesto que la rédfaga en si puede cambiar la situacién drasticamente. S1 las
fases explosiva y eruptiva de una rafaga grande pueden liberar alrededor de
10% erg en 10° seg (Bruzek, 1966) es. concebible que ésta energia proviene aGn
de las partes del campo magnético de una configuracién abierta, que no puede
permanecer abierta subsecuentemente pero tiene que ser cerrada por reconexién
en una hoja de corriente coronal. Este proceso puede explicar la emisién de
larga vida de tipo IV en las ultimas fases de una gran rafaga. Otra
posibilidad podria ser un drastico camblo temporal en la distribucién
fotosférica del flujo magnético simultaneamente con, y probablemente causando,

la rafaga como se ha inferido de las observaciones por Rust (1968).

3.3.4. MODELOS DE CAMPOS MAGNETICOS "ENROLLADOS"
Gold y Hoyle (1960) y siguiendolos muchos otros autores, han considerado el
almacenamiento de energia libre en campos magnéticos enrollados, 1. e., en
corrientes libres de fuerza paralelés al campo magnético. El enrocllamiento y
la corriente podrian ser parcialmente preexistentes en el campo antes de que
este cruce la fotosfera, pero la mayor parte seria inducida después por la
conveccién fotosférica con componentes rotatorios. Existen al menos dos tipos
de convecclilén que almacenardn energia en los campos atmosféricos en una base
mas o menos continua en cantidades suficientes para tener alguna importancia
en la produccién de la rafaga. La rotacioén diferencial puede ser una causa del
rompimiento de los campos magnéticos que soportan filamentos. Este tip;) de
almacenamiento fué considerado por Sturrock y Coppi (1966). La conveccién
rotatoria en los filamentos de la penumbra provee un almacenamiento de energia
en elementos mucho menores de simetria rotaclonal. Esta alternativva'fu'é
considerada por Anzer (1968). = TR
La disipacién final de esta energia puede ser alcanzada unicamente por
aniquilacién. Tres procesos diferentes que podrian proveer un inicio explosivo
de esta anliquilacién han sido discutidos. Gold y Hoyle (1960) consideran la
aniquilacién en wuna hoja de corriente entre dos fllamentos con vcampo‘s
longitudinales opuestos y corrientes longitudinales paralelas enrolladas. Esta
orientacién es la eleccién mas favorable para una interpenetracién" x?épi_d@ )
iniciada por un contacto casual. Incluyendo él efecto de difusién é\‘ix_lv;ql'polrair
ellos obtienen un tiempo de interpenetracién de 102 seg. El modelo dlé;'lycolldvvy

Hoyle ha sido: muy criticado en base a las observaciones. Pero deb




enfatizado que la aniquilacién entre pequefios elementos de flujo cercanos que
acarrean energia libre debido a que sus campos respectivos tienen direcciones
muy diferentes, no contradicen las observaciones que lndican la presencia de
cizallamiento y enrollamiento del campo magnético arriba de una regién activa.
Solamente la combinacién extrema de direccliones en el modelo es muy
improbable.

. Alfvén y Calqvist (1967) consideran una inestabilidad interrumpiendo una
fuerte corriente libre de fuerza por efectos de carga espacial 9 de esta forma
haciendo libre la energia magnética del sistema de corrientes en el lugar de
la interrupcién. Anzer (1968) ha investigado la estabilidad hidromagnética de
sistemas de corrientes libres de fuerza de simetria cilindrica para encontrar
inestabilidades explosivas. Sin embargo, los campos clilindricos tienden a ser
inestables para cualquier corriente libre de fuerzas finita si se aplican
condiciones de frontera reales. El modo inestable indica que puede haber
configuraciones libres de fuerza de simetria helicoidal. que podrian llevar a

una inestabilidad explosiva cuando la corriente enrollada creza.
3.4. CONCLUSION

En conclusién se puede decir que las interpretaciones tedéricas existentes del
fenémeno de la rafaga dejan ablertas muchas cuestiones y muchos resultados son
aun tentativos. La disipacién de energia magnética es probablemehte una
caracteristica intrinseca de la rafaga y esto puede ocurrir en un procéso tipo
onda de suficliente velocidad para explicar las escalas de tiempo observadas
para la liberacidén de energia. Sin embargo, no se tienen soluciones rigurosas
no lineales que describan este proceso. Existen al menos tres posibilidades
concebibles para la fnestabilidad explosiva que podria iniciar la rafaga, i.
e., aquellas conectadas con un filamento soportado por campos magnétlcos, o
con tubos de flujo que son continuamente enrollados por la filamentaciSh de }a
penumbra, o conAtuBos de flujo que contlenen particulas atrapadas que son
}gradua]mente aceleradas hasta energias de pocos MeV. En los tres casos falta
la investigacién necesaria de las soluclones no lineales.
La interpretaciéon de algunos fenémenos pecullares de la rafaga puede ser
separada de la teoria del proceso completo. La aceleracién de las eyecciones

rapldas puede ser entendido como un proceso dlamagnétlco. pero. el p oblema de

como se puede formar un cuerpo diamagnético no ha sido resuelt




de gran amplitud. Muchas cuestiones necesitan respuestas mis rigurosas con
cdlculos cuantitativos siguiendo a los conceptos cualitativos propuestos, y

las observaciones detalladas deben usarse para decidir rigurosamente entre’
teorias alternativas.




CAPITULO 1V
ANALISIS DE DATOS

En el Instituto de Geofisica de la Universidad Nacional Autonoma de Mexico se
encuentra un interferémetro solar de base pequefia que trabaja a una longitud
de onda de 4 cm (7.7 GHz, frecuencias de radio). El presente andlisis utiliza
datos registrados con este instrumento. Por 1lo tanto hacemos una breve
descripcién del funcionamiento del equipo para proseguir después con el

analisis de los datos:
4.1, - DESCRIPCION DEL RADIOINTERFEROMETRO SOLAR

El radiointerferémetro solar de A = 4 cm de base pequefia del Instituto de
Geofisica es de fabricacién soviética. Consta de dos antenas parabdlicas de 1
m de diametro cada una, montadas en un eje polar comin que determina la
direccién de la base del interferdmetro. Opera en una frecuencia central de
7.7 GHz (A = 4 cm) con un ancho de banda de 500 MHz. La separacién entre
antenas es de 5.24 m que corresponde a 131 longitudes de onda. El1 eje del
aparato estd orientado a lo largo del eje polar y un motor sincrénico lo gira
de Este a Oeste (haciendo girar las antenas) siguiendo el movimiento diurno
del Sol. Cada antena tiene ademds un desplazamiento Independiente en
declinacién entre % 25°. La figura 4.1 muestra un diagrama a bloques del

radiointerferémetro.

4.1.1. ANTENAS R
La respuesta de una antena en funcién de la direccién se da en el patrén de -

antena, que generalmente consiste en clerto nimero de lébulos. El lébulo mayor,

se llama lébulo principal y los menores se llaman lébulos laterales.
El ancho del 1ébulo mayor o ancho de haz esté dado aproximadamente por-‘ -

= A/D : T @y

donde A es la longitud de onda y D es el didmetro de la antena. P_ara un

interferémetro se sigue cumpliendo la relacién; anterior pero, en ese caso’,» D

es la separacién entre las antenaé
De esta forma en el interferémetro tenemos que:

En la dlreccién Este-Oeste se tiene un ancho de haz
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: ‘AT 3.9 cm ’
ige—— = =1° 57.6 (a02)
d 114 cm

En la'qireécién Norte-Sur se tiene un ancho de haz

A 3.9 cm R
g =——"—= — =25 .4 (4.3)
D 524 cm

La geometria del interferémetro se puede ver en la figura 4.2.

Para tener un patrén de interferencia constructiva en el
radiointerferémetro, las sefiales de las dos antenas, sur y norte, deben llegar
en fase al anillo hibrido donde se hace la suma de ambas sefiales. Esto es, las
dos antenas deben captar porciones del mismo frente de onda y ademés, se debe
lograr que la longitud de camino O6ptico que recorre la sefial desde cada antena

hasta el anillo hibrido sea el mismo para las dos antenas.

4.1.2 RECEPTOR
El radiometro del interferémetro es del tipo Dicke (Kraus 1966). El receptor
estd formado por las sigulentes secciones:

a) seccién de alta frecuencla

b) Seccién de intensidad total

¢) Seccién de polarizacién

d) Seccién de interferometria
SECCION DE ALTA FRECUENCIA. El receptor se construyé en base al esquema de
amplificacidén directa con tres etapas de amplificacién de bajo ruido, usando
tecnologia GaAs-FET, con ganancia de 20 dB cada una. La sefial amplificada pasa
por un filtro de microondas, para evitar ruidos indeseables. Luego viene un
detector que a su salida entrega solamente la envolvente, es decir, baja la
frecuencia. Inmediatamente después sigue un preamplificador dé- baja
frecuencia, que amplifica la sefial para ser enviada por cable coaxial hacla el:

laboratorio donde se lleva a cabo la amplificacién final y el registro de la

sefial. La seccién de alta frecuencia se encuentra en el conjunto, de las

antenas.
- CANAL DE INTENSIDAD. En el canal de Intensidad se obtiene un registro de ‘la

radiacién de A = 4 cm proveniente de 1la totalidad del disco solar - La
estructura a bloques de este canal se puede ver en la figura 4.3. Como se.,

menciond antes, el receptor es del tipo Dicke, esto es, el receptor cuenta con-

un sistema que ayuda a eliminar las variaclones de gananclia | de lo;'

_amplificadores debidas, por. ejemplo, a variaciones de’ temperatura:‘o. d

véltaJe. El funcionamiento es“éihplé;'se hace una resta dé lé ééﬁal ;gpﬁad
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por las antenas menos una sefial constante cohocida, en este caso llamada
“ruido 2", y como las dos sefiales varian igual al cambiar la ganancia de los
amplificadores, al restarlas se eliminan estos cambios de ganancia.

La potencia enlregada por el receptor al conectarse a la antena es
(Rohlfs 1986);

Wa = k(Ta + Tsi1s)G Af (4.4)
donde Ta es la temperatura de antena, Tsis es la temperatura del sistema de
amplificacién, G es la ganancia, Af el ancho de banda.

La potencia entregada por el receptor cuando se conecta al generador de
ruido es:
' = k(TR + Tsi1s)G Af. i . (4.5)
A la salida del receptor; la diferencia de estas dos sefiales es medida
por un detector sensible a la fase (amplificador tipo lock-in). Se tiene:
Wa - Wr = k(Ta - TR)G Af, (4.6)
donde Tsis, el ruido propio del sistema, ya no aparece.
CANAL DE POLARIZACION. El radiointerferémetro capta sefial polarizada
circularmente ya sea derecha PCD, o izquierda PCI. En un cierto intervalo de
tiempo ti1 + At, la antena se hace sensible a la polarizacién derecha y
solamente capta las ondas PCD. Una fraccién de tiempo mas tarde ti1 + 2At, la
antena sélo capta ondas PCI. Luego se restan las dos sefiales y se obtiene un
registro de la polarizacién circular media. Es decir el canal de polarizacién
registra la resta de las sefiales PCI - PCD mientras que en el canal de
intensidad se registra la suma PCI + PCD. o
SECCION DE  INTERFEROMETRIA. El interferémetro es de fase conmutada
(multiplicacién). Esto quiere decir que la fase de uno de los elementos'es
invertida peridédicamente y la salida del receptor es invertida en sincronia
(Kraus 1966). La ventaja de este tipo de instrumento es que se tiene la salida
sin una constante aditiva, como por ejemplo, la que produce el ruido_dé'féndo'

proveniente del centro de la galaxia.
/ .

4.1.3 CALIBRACIONES.
GRADO DE POLARIZACION. El grado de polarizacién de un evento esta dado por
) flujo polarizado SL - Sr

grado de polarizacién = fTujo total = S & - % pol .

(4 ‘7)

donde SL y SrR son las radiaciones con polarizacién circular 1zquierda y

derecha, respectivamente
En el radiointerferémetro hay dos canales: el de intensidad que reglstra la:

suma de las sefiales SL y SR, y el canal de polarizacién que registra la




.

diferencia de las seflales SL y Sr. Entonces, para obtener el grado de
polarizacién solamente tenemos que dividir la salida del canal de polarizac:\én
entre la salida del canal de intensidad debidamente calibradas.

CANAL DE INTENSIDAD. Para calibrar el canal de Intensidad se toma 15
diferencia en unidades de maquina (um) del registro de cielo menos el registro
de cero (CC-I)}, En una primera aproximacién esta diferencia se toma igual a
270 K lo que equivale a tomar la temperatura ambiente de 300 K y 1la
temperatura de clelo frio mas los ruidos propios del receptor como de 30 K. De
esta forma obtenemos kI que es la constante de conversién entre el registro en
la madquina y la temperatura de antena en grados kelvin.

CANAL DE POLARIZACION. Para calibrar el canal de polarizacién se utiliza la
guia de onda equivalente de polarizacién izqulerda "EPCL", que solamente deja
pasar la polarizacién lzqulerda a la entrada de una de las antenaé. Si
suponemos que la radiacién de cielo frio no estad polarizada, podemos suponer
también que al dejar pasar radiacién con polarizacién izquierda, solamente
estamos captando la mitad de la radiacién de cielo frio es decir 270/2 K. De
esta forma tenemos que la diferencia entre EPCL y cero en el canal de
polarizaciéon equivale a 135 K y por lo tanto, podemos obtener el factor de
conversién kP entre numeros en la maquina y la diferencia S. -~ SR en grados
Kelvin de temperatura de antena.

En los registros digitales - se pueden calcular directamente con el
programa "an&lisis” las diferencias cero - cielo en el canal de intensidéd'
(CC-1), clelo - generados de ruido en el canal de intensidad (GR-I) y en el
canal de polarizacién (GR-P), sin embarge ain no se pueden calcular 135 
diferencias EPCL~I y EPCL-P. Por lo tanto, se puede calcular la constante kI’
en unldades de maquina, sin embargo la constante kP se tlene que calcular a
partir de los registros analogicos e introducir como dato extérno al programa
“"analisis". . :

Se midieron y calcularon manualmente las diferenclas clelo - geriérador_ de:v
ruido en el canal de intensidad (GR-1), cero - cielo en intensidad (CC-f),’,‘ &
equivalente de polarizacién Iizquierda en intensidad (EPCL-I), cielo —
ngherador de ruido en el canal de polarizacién (GR-P) y el equlvaléh'ﬁé.ﬂc.l.é.w

polarizacidén izquierda en el canal de polarizaclén (EPCL-P). En los 'p.:rv.’rt‘;rv\erq's

registros' del afio 92. los resultados obtenidos se pueden ver en la tabla 42 :




- o i Tablai4l2 Calibraciones il

EVENTO GR-1 (em) | €C=1°(em). | EPCL=I'(ecm).| GR-P (em)| PCL~P (cm)| -
10-1-92 0.7 LB SN Ol T L N1 4.5
14-1-92 e Sl 2 3.3
15-1-92 0.6 . | cas | o1 b 32 4.7
20-1-92 SRR S B 2.7 5
21-1-92 0.7 | s s
23-1-92 0.6 . 5.3 1.4 3.0 4.4
26~2-92 0.8 5.5 ° 1.5
27-1-92 3.3 5.6
30-1-92 0.7 5.4 1.4 3.4 6.1
31-1-92 0.8 5 1.3 3.1 5.0
3-2-92 0.8 5.2 1.5 3.2 4.5
4-2-92 0.7 5.3 1.6 4.5 5.4
6-2-92 2.9 3.9
7-2-92 0.7 5.4 1.5 3.7 5.0
12-2-92 1.1 5.3 1.6 3.7 5.0
13-2-92 0.9 5.8 1.3 5.0 5.4
14-2-92 4.8 5.5
17-2-92 0.6 4.8 1.2
18-2-92 . 2.5 3.5
19-2-92 0.7 5.2 1.3 3.3 5.0
20-2-92 0.8 5.9 1.3 3.8 5.5
21-2-92 0.8 5.1 1.1 2.5 4.0
20-2-92 0.8 5.1 1.3 4.3 5.5
PROMEDIOS 0.75 5.2 1.4 3.3 4.8
De la tabla 4.2 se obtuvlieron las constantes

KI = C(Z:fcl’ f = _3,72 ’ém = 51.92 K em ™ Coas)

de aqui el generador de ruldo, que es una medida de referencia, en elvcanai‘ﬁe ’
intensidad equivale en grados Kelvin a ‘ ' ;-
GR-I = (0.75 cm)(51.92 K cn™') = 38.94 K 4.9)

El equivalente de polarlzacién izquierda en el canal de intensidad es

EPCL-T = (1.4 cn)(51.92 K) = 72,69 K ¢ C 0 (a010)

en el canal de’ polarizacion tenemos que .




_ 72.69K _  72.69 K _ -1 )
kP = —ppCiPom = 4 Eom o 114 Kom (4.11)

Por lo tanto el generador de ruido en el canal de polarizacién es

GR-P = (3.3 ¢m)(15.14 K cn™') = 50.0 K (4.12)

Por Gltimo se introduce el valor de la diferencia GR-P al programa anilisis y
éste calcula la constante kp en Kelvin por unidades de maquina. “

Una vez que se han obtenido las constantes kI y kP en K un”? se puede

obtener el grado de polarizacién de la sefial. Esto se logra buscando el méximo

de la sefial en el canal de flujo total y calculando en ese punto el grado de

polarizacién, los porcentajes obtenidos se pueden ver en la tabla 4.1.
4.2. LOS DATOS

En el presente trabajo se utilizan los datos del radiointerferémetro de base
pequefia de A = 4 cm para obtener variaciones del campo magnético en reglones
activas solares. Para obtener dichas variaclones se aprovecha el hecho de que
el instrumento detecta la intensidad y la polarizacién de la emisién solar a v
= 7.5 GHz.

El periodo de observacién utilizado en el presente andlisis va del 21 de
febrero de 1991 al 13 de mayo de 1992. En la tabla 4.1 se puede observar los

dias y el numero de eventos registrados.

4.2.1. SELECCION DE EVENTOS.

Con el programa "analisls" (apendice 1) se observaron las graficas de todos
los registros existentes. Se consideraron unicamente eventos que fueran al
menos 10% mayores que las fluctuaciones aleatorias {(ruido) de la - sefial:’
registrada el dia del evento. Una vez detectados los dias con evento, se toman'
porciones aleatorias de registro antes y después del evento pero tenienddfu
culdado de que las series obtenlidas tuvieran una longitud de 600 datos enxi

total. Se graba al disco las series de tlempo de los canales intensidad y {L

. polarizacién. .
Se efectuaron las callbracliones necesarias para obtener la temperatura ‘de

antena y el grado de polarizacién para cada evento.




TABLA 4.1

% temp : o % pol

evento
pol (K) int pol " cu pe
15-3-91  '55.00 32,00 ~ 0.00 352.00  -0.85 -0.41 0.00 -
15-3-91 39. 00 44,00 11,00 445, 00 -0.59 -0.94 22.20 -
15-3-91 711.00 210.00 13.00 1578.0 ~1,42 -1.02 18.10 -
18-3-91 32.00 43.00 6.00 298. 00 -0.32 -0.21 6.80 -
18-3-91 45.00 39.00 7.00 371.60 -0.51 0.11 16.50 -
18-3-91 96.00 86.00 8.00 449.00 - -1.07 -0.77 15.50 -
18-3-91 215.00 109. 00 10.00 856. 60 -1.38 ~0.69 40.0 -
19-3-91 59.00 86.00 15,00 468. 90 -0.70 -0.86 7.60 -
20-3-91 80.00 36.00 2.00 244.00 -0.97 -0.74 0.00 -
20-3-91 46.00 47.00 4.00 171.70 - - 0.00 -
20-3-91 33.00 54.00 21.00 32.70 -0.56 -0.46 - -
20-3-91 99.00 48.00 8.00 83.30 -0.73 -0.23 - -
25-3-91 68.00 86.00 31.00 382.10 -1.20 -0.92 27.40 4, 0
25-3-91 124.00 233.00 40. 00 522.70 -1.31 -1.34 35.40 28.0
1-4-91 37.00 36.00 5.00 90. 00 -0.42 ~0.30 - 5.0
4-4-91 53.00 188.00 11,00 313.60 ~0. 49 -0.72 - 24.0
15-4-91 79.00 42.00 0.00 615. 20 -0.88 -0.33 - -
15-4-91 43.00 33.00 12.00 407. 40 ~0.68 ~-0.76 - -
16-4-91 73.00 67.00 3.00 400. 30 -0.66 -0.98 - -
18-4-91 36.00 34.00 3.00 230. 00 -0.47 -0.88 - ) -
29-5-91 141.00 102.00 2.00 1095. 60 -1.19 -0.81 - . ‘,‘
30-5-91 21.00 30.00 36.00 181.70 -0.58 0.19 .
3-6-91 42.00 16.00 1.00 208. 90 ~1.15 -0.51
- 5-6-91 ) 39.00 © 42.00 17.00 454. 10 -0.64 -1.15
10-6-91 246.00 250.00 34.00 958.70 -1.96 -1.40
17-7~91 ‘ 62.00 107.00 14.00 798. 40 -0.86 -0.86
12-8-91 36.00 83.00 13.60 142.90 -0.57 -0.99
16-8-91 399.00 140.00 3.00 686, 90 -2.48 -1.02
22-8-91 90.00 96,00 12.00 280.00 - - s
22-8-91 153.00 133. 00 13.00 407. 50 -0.57 -0.86 - e

28-8-91 S2.00 154.00 15.00 146.00 - -0.79 -0.65
28-8-91 62.00 120,00 15.00 180.00 -0.81" ~0.60
30-8-91 118,_()0‘ 263.00 28.00 = 361.00 -0.68 -0.51




2-9-91
6-9-91
6-9-91

10-9-91
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36.00
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38.00
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97.00
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£9.00
68.00
79.00
75.00
407.00
93.00
70.00
179.00
62.00
100. 00
167.00
288.00
59.00
53.00
39.00
48.00
34.00
49.00
216.00
42.00
198. 00
65.00
43.00

" 40.00
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60. 00
79.00
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59.00
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57.00
51.00
48.00
534.00
35.00
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79.00
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14-2-92 105.00 124.00 18.00 404.30 -0.87 -0.54 = 10,0

18-2~92 65.00 35.00 15.00 215.70 -0.40 0.21 - 31.0
19-2-92 60. 00 75.00 25.00 142.80 -0.81 ~0.65 - 29.0
4-3-92 31.00 40.00 1.00 62.80 -0.53 -0.44 - 0.0
20-3-92 233.00 989.00 - - -0.79 ~0. 45 - -
26-3-92 477.00 994.00 40.00 836.90 -1.12 -0.72 - -
31-3-92 44.00 72.00 15.00 185.90 - - - -
31-3-92 59.00 69.00 15.00 240.00 -0.52 -0.79 - -
1-4-92 487. 00 46.00 3.00 501.60 ~-1.64 -0.33 - 3.0
15-4-92 45, 00 26.00 8.00 145. 40 -0.85 -0.78 - -
20-4-92 49.00 60.00 8. 00 180.00 -0.75 -0.49 - -
24-4-92 120.00  57.00 2.00 254.10 ~-1.39 -0.46 - -
6-5-92 42.00 59.00 2.00 130. 40 -0.77 -0.67 - -
13-5-92 42.00 30.00 3.00 152.10 -0.07 ~0.22 = -
drea -~ es el Area bajo la curva del espectro de potencias en frecuencias

bajas, en los espectros de potencias de las sefiales de flujo total (int} y
flujo polarizado (pol).

% pol - es el porcentaje de polarizacién calculado de nuestras observaciones.
temp (K) - es la temperatura de antena en grados Kelvin durante el maximo.

« - es el indice espectral calculado del espectro de potencias de las sefiales
de flujo total (int) y flujo polarizado (pol}.

% pol - es el porcentaje de polarizacién calculado en los observatorios de

Cuba (cu) y Peru (pe) para los mismos eventos.

4.3 REDUCCION DE LOS DATOS

En el presente trabajo proponemos un método de observacién lndiréc'ta’.‘"'dé"'

varliaciones de -‘pequefia escala del campo magnético solar a travé..s de la

observacién de la radlacién con polarizacién circular en loh'gi't(’xdésr'

microondas, -

4. 3.1 OBJETIVO . . :
Como hemos visto (capitulos II y III) cuando se produce una rafaga solar se

liberan particulas de alta enex;gia. L:-is particulas liberadas al intefaé:’ciéxja.r' :

con el campo magnétlcd radfan ondas electromagnéticas . por '




La radliacién que se registra con el radiointerferémetro solar es de tipo
girosincrotrén en frecuencias de microondas. st la energia de las particulas
permanece constante (en realidad decae lentamente por radiacién ya que las
colisiones son minimas) cualquier varlacién en el campo magnético se vera
reflejada en una variacién de la frecuencia de emlslén y por lo tanto, el
receptor del radiointerferémetro que capta la radiacién con un ancho de banda
finito, detectara dichas variaciones como variaciones en el flujo recibido. El
objetivo del trabajo es detectar variaciones caracteristicas en el flujo
recibido (para los eventos de la tabla 4.1) y asociarlas a variaclones del
campo magnético en el lugar de la emisién.

Cuando existe un campo magnético intenso el movimiento de las particulas
estd determinado por éste, es decir, se va a tener un movimiento ordenado y la
polarizacién de la radiacién emitida va a ser grande. Por otro lado cuando el
campo es mas debil, la temperatura domina y el movimliento de las particulas se
torna desordenado y por lo tanto la polarizacién decae.

Hacemos la diferenciacién de los paréametros involucrados en las
variaciones del flujo de energia radiada (temperatura, densidad,” estructura
fisica etc.), mediante la estadistica: Al tomar un gran numero de eventos cada
uno asociado a temperaturas, densidades y estructuras diferentes, el unico
factor comin entre ellos es la presencia de un campo magnético grande.

De 1los registros del radiointerferémetro se tiene un parametro de
comparacidén de 1la relacidén del flujo detectado con el campo magnético
asociado, es decir, para cada evebto podemos calcular el porcenta:je de
péllarizacién facilmente a partir de los registros de los canales Qe flujo
total y flujo polarizado. )

El analisis del espectro de potencias de series de tiempo es 1la
herramienta adecuada para encontrar variaciénes caracteristicas en las sefiales
obtenidas durante el registro de los eventos. Para corroborar v-‘é’i’las
varlaclones caracteristicas se encuentran relacionadas al campo magnético se ’

hacen comparaciones ‘con el nivel de polarizacién detectado en cada evento.-

4.3.2 ESPECTRO DE POTENCIAS

Despuéé de calcular el grado de polarizacién en todos - los eventos, se‘
eligieron eventos tipicos de polarizacién baja, media y alta (0%, 20/ y 45/ de
polarizacién respectivamente). El procedimiento seguido fué el siguiente

Se utilizé el método-de medias méviles para aproximar las seriesr

general son no estacionarias del tipo de choque,
metodo consiste en calcular. con promedios sobre una ventana (de 30 puntos de
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curva m&s parecida a la original, y restar la curva calculada (figura 4.4 B) a
la serle original (figura 4.4 A), de ‘esta manera se logra que todas 1las
variaciones de la serie ocurran alrededor del cero (figura 4.4 C). En primera
aproximacién podemos considerar que las series obtenidas son estacionarias y
aplicar el método de 1la transformada rapida de Fourier para calcular el
espectro de potenclas.

Se aplicd la transformada rapida de Fourie;r para obtener el espectro de
potencias de las series (apendice 2).

El 4rea bajo lacurva del espectro de potencias es la densidad de energia
asociada al intervalo de frecuencias considerado. Se calculé el area bajo la
curva en las frecuencias bajas, desde 2 x 10 - hasta 5 x 10‘2.y el indice
espectral, con una regresién y eliminando las frecuencias altas de 5 x 10~
(el ruido, 1. e. cuando el espectro se hace independiente de la frecuencia)),
de los espectros de potencias de 1los canales de flujo total y flujo
polarizado, en la figura 4.5 se puede ver el espectro de potencias del evento
del 16 de agosto del 91 asi{ como también el perfil en el tiempo del flujo
total. Con lineas discontinuas se marca el &rea bajo la curva del espectro
calculada que para ese caso fue de 399 u. a. y con una linea recta continua se
presenta la regresion ajustada a la curva de la cual la pendiente es el indice
espectral a = -2.48.

Finalmente se aplicd el mismo método de andlisis a todos los eve‘ntos, los

resultados se pueden ver en la tabla 4.1,
4.4 DISCUSION

Como hemos visto en los capitulos anteriores, para el desarrollo de una rifaga
deben conjuntarse muchos factores. Entre ellos, se encuentran la temperatura,
la densidad y el campo magnético. :

Por otro lado sabemos que 1la emisién de microondas esta fué}'temente
ligada al campo magriético. Por lo tanto, podemos suponer que los caxnbias en la
emisién con alta polarizacién circular se pueden deber a cambios en e1 campo

) magnético de la regién de origen de la radiacién. Esto se»deb_e "a, que la
radiacién de microondas no es modificada grandemente en su camino de la fuente
de emisién a la tlerra. _ o '

Estamos interesados en obtener varlaciones que sean comunes a la mayoria
de los eventos con polarizacion circular alta. FPor supuesto, estas variaciénes,
se . pueden deber a otros factores como a cambios en 1a densidad o,en ‘1a

temperatura Sin embargo, cuando tomamos "eventos que provienen de diferentes'f'f

‘regiones activas con densidades Y. estructuras diferentes y co
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diferentes, la Unica caractéristica comin es la alta polarizacién, es decir,
su asociacién a campos ma.gnéticos. Por lo tanto, sl encontramos alguna
varlacién caracteristica comin a todos ellos la podemos asoclar a una
variacién del campo magnético en el lugar de emisién.

Entonces, para poder determinar si exlisten varliaciones comunes,
calculamos el espectro de potenclas de las serles de tiempo de ambos canales,
intensidad y polarizacién, para algunos.eventos tipicos, por ejemplo:

El evento del 6 de mayo del 92 tiene una polarizacién muy baja del 2%
(figura 4.6), el espectro de potencias muestra una respuesta baja para las
frecuencias comprendidas entre 2 x 107> y 5 x 1072 Hz. El area bajo la curva
calculada, para ese intervalo de frecuencias es de 42 en unidades arbitrarias
para el flujo total y de 19 para el flujo polarizado (figura 4.7).

Para el evento del 30 de octubre del 91 que tiene 15% de polarizaclién
(figura 4.8), se puede observar que el area bajo la curva en las frecuencias
anteriores ha crecido con respecto al evento de baja polarizacién, en éste
caso el area es de 93 para el espectro del flujo total y de 35 para el de
flujo polarizado (figura 4.9).

En el evento del 25 de marzo del 91, que tiene una polarizacién del 41%
(figura 4.10), se puede observar que en las frecuencias mencionadas existe un
aumento del &area bajo la curva del espectro de potencias siendo ésta de 124 en
el espectro del flujo total y de 233 en el del flujo polarizado (figura 4.11).

Se sigue de las observaciones anteriores que el aumento en el nivel de
polarizacién se refleja en un aumento en el area bajo la curva del espectro de
potencias en el intervalo de frecuencias de 2 x 10> a 5 x 1072 Hz. Por lo
tanto, si existe alguna variacién caracteristica en el flujo emitido en

microondas, ligada al campo magnético, ésta variacién se podria observar en

dicho intervalo de frecuencias en los eventos que tienen una gran 4rea bajo la. .,

curva de su espectro de potenclas para dichas frecuencias (lo que corresponde'
a una alta densidad de energia).’ g
Para los eventos que se eligieron como tipicos se cumple la relaclén“l

anterior entre el drea bajo la curva y el porcentaje de polarizacién. La

figura 4.12 muestra una grafica del porcentaje de polarizacién contra el 4rea l}.,b

bajo la curva de todos eventos de la muestra. Como puede observarse, aunque’ lé.”v
tendencia general es la mencionada, la correlacién de 0.31 en el flujo total®
es baja debido a que algﬁﬁoé eventos (menos del 10%Z) no se ajustan a la’
relacién, la correlacién aumenta para el caso dgl flujo pola)rizac.io_ __y es de .

0.57.

De 1la misma forma, el indice espectral - («), i; e. la pendiente d
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disminuir conforme aumenta el porcentaje de polarizacién. Sin embargo, el
comportamiento es similar al del &rea bajo la curva. La figura 4.13 muestra
una grdfica del porcentaje de polarizacién contra « de los eventos tanto en su
flujo total, con una correlacién de -0.17, como en su flujo polarizado, con la
correlacién correspondiente de -0.25.

Al considerar que los resultados anteriores no son satisfactorios, se
propuso que el aumento en el area bajo la curva del espectro de potenclias de
los eventos estéd relacionado con la temperatura., De esta forma se graficd
latemperatura de antena contra el 4rea bajo la curva del espectro de potencias
(figura 4.14), en este caso se encontrd una correlacién mayor, de 0.76 para el
flujo total y de 0.46 para el flujo polarizado. Asi mismo, se graficé la
temperatura de antena contra el indice espectral (figura 4.15). La correlacién
encontrada es de -0.39 para el flujo total y -0.48 para el flujo polarizado.

4.5 CONCLUSION

Como se puede observar en las graficas, las correlaclones encontradas son
demasiado bajas, aunque se observa la tendencia general del aumento del &area
bajo el espectro de potencias con la polarizaclén del evento. Se deben
analizar los factores que pueden estar influyendo en la baja correlacién:
-Entre 1los primeros factores que se deben considerar se encuentra la
complejidad del evento. es decir debemos hacer una clasificacién de los
eventos en rafagas compactas o de doble cinta, si se tiene un evento sir;\ple ]
una rafaga homéloga, etc..

— Otro factor importante en los resultados es el cédlculo del porcentaje de
polarizacién; como se puede ver en la tabla 4.1 1los porcentajes de
polarizacién calculados con nuestro método muchas veces difieren de los
porcentajes calculados en otros dos observatorios en Cuba (lo que es peor
difieren aleatoriamente) Sobre este punto puede estar influyendo el método
tradicional de medir porcentaje de polarizacién que consiste en hacer el'
calculo unicamente para el maximo de la emisién 1. e. para el pico del evento

- ‘Tampoco se subdividieron los eventos en fases‘; éntés, durante y después del:"
evento, para eliminar el ruido propio que introduce el eventov_de ,tlpo »cvie :
" choque en el andlisis de las series de tiempo. ° L s f‘ R ‘

Es necesario considerar los factores anteriores Yy hacer nuevamente el

andalisis propuesto. Sin embargo. al hacer la subdivisién de,los eventos'/’_;
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CONCLUSIONES GENERALES

Como hemos visto, el campo magnético es responsable de la mayor parte de la
dinamica atmosférica del Sol. Sin embargo, tamblién se ha visto a lo largo del
trabajo que existen fuertes 1limitaciones técnicas para observarlo
directamente. Es decir, los instrumentos actuales no han podido resolver
muchas estructuras del campo magnético de pequefia escala, estas estructuras
Juegan un papel importante en la dinamica y el calentamliento de la atmésfera,
por lo tanto, el poder observarlas, o al menos inferirlas de alguna manera,
nos ayudaria a entender esos fenbmenos. Actualmente se obtienen aproximaclones
de 1la estructura e intensidad del campo magnético por medio de 1la
extrapolacién de las observaciones de los campos magnéticos fotosféricos o
usando la emisién de radio en lugares de campo magnético grande como lo é_or;
las manchas solares. = -

Los métodos indirectos son entonces la uUnica herramienta disponible
actualmente para obtener las caracteristicas de pequefia escala del campo
magnético solar,

El método de observacién indirecta, de varliacliones de pequeﬁa escala del
campo magnético solar, que proponemos se basa en el hecho de que la radiacién
en microondas con gran polarizacién circular estd fuertemente ligada a los
campos magnéticos coronales. De tal forma que podémos asociar algunas
variaciones en el flujo de radiacién recibida con varlaciones en el campo

magnético en el lugar de la emisidn.

Con el andlisis hecho a los datos obtenldos con el radiointerferémeti‘o;,,

solar, obtuvimos indiclos de que las variaclones asocladas al campo magnético"\,

se pueden ver en .la regién del espectro de potenclas que va de 2 X 10 a 5 X
~1
10

_espectro de potencias de un evento en dichas frecuencias crecia al aumentar el

Hz. Lo anterior se dedujo del hecho de que el area bajo 1la curva de

grado de polarizacién del evento. Se observé que en general los espectros_‘de
" potenclas siguen dicho comportamiento. :

Debido a que el campo magnético no es el Unico facto'r que interviene'en_‘ -

el proceso de radiacién,  tenemos que hacer el andlisis a un gran numero de-, -

eventos, con el fin "de descartar otros parémetros como . la temp'xjatura,
densidad, estructura fisica, etc. que suponemos cambian ‘dgiﬂgvento eﬁ ‘evento

" AL hacer el andlisis propuesto a un gran nimero de e'ven'to.s"se'vié,cv;ue n

" on




‘los espectros de potencias siguen la misma respuesta del aumento del area bajo
la curva con respecto a la polafizacién. Aunque si parece haber una relacién
entre ambas cosas.

Como la relacidén entre crecimiento del area bajo la curva y porcentaje de
polarizacién no se cumplia para todos los eventos, se traté de buscar otra
asoclacién por ejemplo con la temperatura de cada evento, sin embargo, una vez
mis se encontré una relacién pobre entre ambas cosas.

Creemos que si existe la relacién entre el crecimiento del &area bajo la
curva del espectro de potencias con el grado de polarizacién de los eventos
Esto quiere decir que las varlaciones encontradas en el Iintervalo de
frecuencias mencionados, para eventos con gran polarizacién circular, podemos
asoclarlas a varlaclones del campo magnético en el lugar de origen de la
radiacioén.

La asoclacién entre una caracteristica del flujo observado en alguna
frecuencia y las variaclones del campo magnético nos darfa una herramienta
poderosisima para el estudio de los campos magnéticos solares, puesto que'uné
vez que se tiene el método de asociacidén, podemos recurrir a observaciones en
otras frecuenclas y con gran resolucién espacial para tener una informaciénv
detallada de algunos fendmenos de la atmdésfera solar relacionados con el campo
magnético. Cabe mencionar que el método propuesto no ha sido explorado antes.

Entre los factores que contribuyen a los resultados de ésta primera etapa
de la Investigacién se pueden mencionar los sigulentes:

En primer 1lugar debemos hacer una clasificacién exahustiva dé los
eventos:Por la forma del evento, si se trata de un evento impulsivo o‘de otro

tipo, si se tiene uno o varios picos de intensidad, si se trata de rafagas

compactas o de doble cinta, si se tiene un evento simple o una réfaga
homéloga, etc.. ) 5

El calculo del porcentaje de polarizacién debe estar influyendo,,entonces
se necesita hacer un anilisis del método de célculo del nivel de pclarizaciéh_

y en todo caso diseﬁar y adoptar otro método. Cabe mencionar que puedena

existir también cambios en la polarizacién de un evento cuando la radiacion‘

cruza la corona solar, pero dichos cambios estén asoclados unicamente con .

campos magnétlcos, es decir, por un lado, pueden hacer que nuestra correlacionﬁ

decaiga pero, por otro, estamos nuevamente observando variaciones d
campos magnéticos Para estos camblos en la trayectorla de 1la :r
debemos hader una clasificacién en cuanto al lugar de origen (centro
de la radiaclén, es decir, el lugar del evento,

En cuanto al método del espectro de potencias podemos asegura




m&s su aplicacién haclendo una subdivisién del evento en porclones antes,
durante y después del evento.

Como era de esperarse, puesto que estamos tratando con un método nuevo,
encontramos algunas dificultades en el desarrollo del mismo. Sin embargo,
creemos que es necesario continuar con la investigacién, puesto que, como
hemos menclionado podemos obtener una excelente herramienta para el estudio de

. la dinamica solar. »
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APENDICE I .
PAQUETE ANALISIS

Una parte importante del trabajo con los registros del Radiolnterferémetro
Solar es el desarrollo de programas para su tratamlento. Cuando el instrumento
estd trabajando, una computadora registra los cuatro canales del
interferémetro ademas del estado del registro. Estos registros se almacenan
directamente en el disco. Posteriormente para su andlisis hemos desarrollado
un paquete llamado "Andlisis" con el que se pueden visualizar y manejar los
registros con facilidad.
Presentamos aqui el programa: )
Al teclear la palabra analisis se Inicia el programa y pide la fecha o
nombre del archivo que se desea analizar. Una vez que se ha cargado el
archivo aparece el menu de opciones:
OPCIONES

0.- Grafica de un archivo.

1.- Grafica por pantallas.

2.~ Grabar parte de un archivo al disco.
3. - Obtener calibraciones.

4. - Obtener grado de polarizaclon.

5. - Leer nueva fecha.

6.~ Salir del programa.

Elija la opclion :
Dependiendo de la opclén elegida el programa llama a diferentes subrrutipas
en el caso de que se elija la opclén "0.- Grafica de un archivo." ée}pfééeﬁta

en una sola pantalla el registro de todo el dia.

En la opcién "1.~ Grafica por pantallas.", see grafica el registro de'ﬁodo élk.’
dia por pantallas de 20 minutos. : T e
Con la opci&n “2.;:Grabar parte de un‘éfchivo al disco.". se puede

exportar un aréhlvo“o‘alguna‘pérte de ésfe en cédigo ASCII péra‘su_ahﬁlisisgeﬁ




cualqulier otro tipo de programa.

En la opcién "3,- Obtener calibraciones.", se obtlienen las calibracliones del
registro y ademas se grafican los canales de Iintensidad y polarizacién
debldamente calibrados y se grafica también el grado de polarizacién. Las

graficas se presentan en una pantalla que cubre el registro de todo el dia.

En la opcién "4.- Obtener grado de polarizacion." Se hacen nuevamente las
calibraciones y se obtiene el grado de polarizacién pero por pantallas de 20
minutos, en cada pantalla se busca el méximo de intensidad y se escribe el

grado de polarizacién calculado para el punto.

La opcién "5.- Leer nueva fecha." nos permite simplemente leer un archivo

nuevo sin salir del programa.
Finalmente con la opecién "6.- Salir del programa." se sale del programa.

Con el paquete "Analisis" se tiene ya una buena herramienta para el manejo
inicial de los registros digitales obtenides con el Radlointerferdémetro

solar.
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