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CAPI'l1JLO 1 

INTROOOCCION 

El estudio de la estructura de las manchas solares y el 

comportamiento estadistico de grupos de ellas, formaron el primer 

campo de investigación de la actividad solar; · De, , esos primeros 
·.· - ' 

estudios se observó que en la vecindad de lás<manchas, cerca del limbo 

existian parches irregulares 'Y br111'.i."nt.~~'> Uamados fáculas. En 
·" . -.. ;.· ·' ,~. ,·,:, ., 

observaciones posterior,es r~aÚzadas •!: ;:'cin .•. filtros o con 
' : ~' -:~=.~ -~ _,-·' 

espectroheliografos, hech~~· en/lineas<cromosiérlcás,. las fáculas de 

luz blanca se vetan exténctidá~'•'soilre'¿r·e~·~· i;;i~1~ktes Tú~a~~s playas, 
· .. ,.,. ·. ->.: ·:~.:. ->~;. __ :·~·./; '.!;:·_:::' .~:\:,~;/. :·.,~ ..... ·. ··"»>;_ '. 

las cuales son visibl~s f!iJ1 tocto\~i étisco· solar. Estas Óbse'r·vaciones de 

banda estrecha, también revelaron filamentos oscuros elo:~i~cio.s .eri · la 

vecindad de las manchas y de las playas. 

Las áreas extendidas en donde tienen lugar las'. manchas, 

fáculas, playas, y filamentos, son llamadas region~s ac~lvaL Estas 

regiones son también escenario de las potentes explosiones conocidas 
.. _._ .. -;.- . .'-

como ráfagas. Lejos de las regiones aétivas, las · ~b~;r~acio~es de 
. ~~- '". 

banda estrecha en lineas cromosféricas, ·muestran protuberancias 

enormes, las cuales son estructuras atmosférlcá~.•de;~·á~/rélativamente 
·-.::..' -:·', ---·~ l<.-~--- ~ . ..-J~·.' :~.--

f'rio, y que por lo regular, aparecen estacionariás · á•.cieritOs ·de miles 
"· ·• -- - . ;· .. ~:~'.,_-.:,~· ::·' '.'f.·::: 

de km. arriba en la corona.·;: Los'fenómencls ti~~;it'ó;.l.6's;~.~ii~~~. regiones 
.~-··':~ .:"~ -~~~ ·:.,:/. _- .: • • . _t. - ;\ \ ' • ·-:,;._ \>;>- : ;·;:~~--><~:y\ >~ ,·.:~·>- .. ~<'-~~'::'·:·:< ~ 

activas y la{pr'oníiri~ncias, 'c~hro~man" lo. conoce,como actividad . 
. " .. "''-'··· 

solar. . ,_-~.:,,_ ; ,· -

Las manchas y las fáculas son níáriifestacionés '.ct~ la 

actividad solar observada en la f'otósf~ra. mientras que Ús:fiI~~ehtos 
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y protuberancias, son manifestaciones de la .actividad cromosférica y 

coronal (ráfagas cromosféricas, eyecciones de masa coronal, etc.). 

Durante un eclipse solar total, en el limbo, se pueden 

distinguir varias nubes rosáceas q~e se·e~t-ienden hasta .50 000 km o 

más, arriba de la fotósfera. A estás nubes se les llama 

protuberancias, y su estructura compleja se puede observar fácilmente 

fuera del eclipse a través dé ;~~·n·,. telescopio equipado con filtros 
e·.~~;,:. 

monocromáticos que permiten el paso de líneas fuertes cromosféricas 

como las de Hci mismas estructuras son 

observadas en el disco,_ aparecen oscuras y se les llama filamentos. 
,·.·.":."·::.'';)''-:.·,: :···:·: 

Las protUbe.rancias;han;sido objetos de .est~cÚci:·a·.·partir de 

las 

•' ;;.·.;:~:-~\;,:':·~~· :· ,~·.·' 

investigáci~n~~ :fcítOgrin~-~~ \].~~k~~~ ~. 6~b~. d~rarit~ el. eclipse de 

1860, en el ·~t~J. >~~V ~b~~rb·; ~~~·· ... ·;t~~··<··;~:6~enos solares, y no 
:.~ -: . ~ • -.-· ·.-:: ..• ·>: ,, ,. : ' .. '-,,_. ·. 

metereológicos como· se •pensaba: 'El ;¡¡~~¡i~i~;de sus ·espectros llevó a 

la identificación, por vez primera; del.helio como componente solar y, 

constrtuye quizá, lá mejor estiniaclón'. de aquél elemento en estrellas 

del tipo del Sol. 

Por otro lado, como eS': bi~n sabido, la energia promedio 
:' ,",''. 

total que sale de las capas ext~rnás del Sol, es aproximadamente 10-4 

veces la energia en forma . de ·r.adi<Í.ción fotosférica. Las ráfagas 

solares y otras erupciones coíno l~:~··~yecciones de masa coronal, son 
: : : :, ~'>. . : - ~ . . . 

eventos locales de corta dura~l.Ór/:~~r,o ·que pueden exceder aquella 
c3··. 4 

energía promedio por un factor de 10.o incluso de hasta 10. Más aún, 

para los eventos más grandes de ese tipo .• el flujo de energía puede 

exceder el flujo fotosférico. 
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La liberación de esa energia explosiva se lleva a cabo de 

diversas maneras. A saber; en forma de particulas aceleradas; de 

movimiento de masa en bulto, es decir desplazalllierito de plasma solar 

con una cierta velocidad promedio, la cual, a la ~ltur'~: .de la órbita 

terrestre es de 400 km/seg. (lo que se conoce como. vle;¡~ .solar); y de 

radiación emitida en varios rangos del espectfo:~:ei~'6Uómagnétlco, 
~· ~·, -

desde rayos r. rayos x, hasta radiación con Íon~ÚtÍ'.id '.ci~ onda de 

radio. 

Para .su · .. estudio, se 

; ~; /'} ,: 
\/· 

. '~«.-. ,'":..<;:··. -·"~-

emplean : dl~er~~f·:: t,·.·e.'.:·.c.:.nlcas · · 
·--:::.- .:.;.\'"'¡ 

observacionales, y a los fenómenos ·observaads•'co'n';'.elias·, :se les han 
-··.-.· -··;¡·< "-<·;: ·"<:-:· ·-t~ ":·': 

dado var 1os nombres. ..\1guna~ veces ~:est'o~;.f,E!h~lll.~h~:s :'5c,¡:;. ~b~er;;.adós 

aislados, pero la~ más· el~. i~s ~eC:~s; :\;il pa~Ú6'u1~~ :!'o~; ~~én~~s inás . 
... :).~·' . -,,·":: ·¡.,.: :,, .. - ·" ·, ·.·. 

todos o muchos de ellos son ascíéi.~d6s .;;:gri'.6~~~i. unÓ'; de los 
·'""•· .'-;.".T' -·:-~:'.'<<'::y;;:'~•;.•;'.-:;~_-::· •'-::":.::>·;, :r;:,;::_·: /' 

grandes, 

restantes. 
' . ':.- ' '";':'~- ·-_:. '.::: ::·.: .: .; ~ .. _: ..... -

La ráfaga es uno de ta~es f~h~,~~hg~;·E¡:;·:l¡{ci~1a~fé)~J..tirmind • . -~;-:. ~:-,·~·.:. ,,,., ·..::·:,;:'·\' . _:. ;:_.; ;, ;~ -. ' ·.-: ~ :_ ¡ ;' .- -. - . 

será usado indistintamente pará.'.:tod~ ~f~vént~~ 'expüísiV~ y para 
·" .-· · - . ~i.r':~ •; ·" ,':,··,·,,/_'(:,':, , . 

ráfaga 

su manlfesta'ci6n en la crom6sfera. . .. : ·;.: .. ' . .. , ',/ . 

La erupción cromosférlca o ráfaga c~~~o~;érl~a' ~l' {~ más 

fácil de observar y usualmente se. hace ;~~n ·"~~· f~~~;~:'l'i.x:·: ¿~ ·e"~~~ 
•. ' \- ·=-<. · .. : ... -. ..:::' ... :-;':::·_'~;.~:-:.:·,:. .. · >.:;.~:~f.c·>~~;:}:·-.·,~~:'.~;>~./ 

fenómeno, por lo regular, la brl llantez·se in~r~menta ;'dur~n.te varfos 

minutos (alguna veces a esta se f~",}j~2:: .. ;~~~"~;:;:~~).·:~Ig~ien~~ llJ1 
.;~ ..!', 

decaimiento lento (fase principal ~·(~;~.~~~·~~í~~f?t~} ':qu-e llene . una. 

duración de 30 a 60 minutos. · .. .,., ·.•:. · 

en : parttc~úiC l.~s . más grandes. Algunas ráfagas, ocurren 

justo después de la desaparición.· repentina de un filamento 
. :·. -

(consecuencia visible en la superficies solar de las lnhomogeneldades 
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en la distribución del campo magnético solar) 

En este caso, generalmente, la ráfaga tiene la forma de dos 

bandas ubicados a ambos lados de donde se localiza el filamento 

formador. 

Durante la fase de decaimiento, las dos bandas se mueven 

alejándose, una de otra, a 10 km/s, aproximadamente .. Y el espacio 

entre ellas usualmente se llena de estructuras Ha,. figura Ú. 1). Las 
. , . . -'·· -

estructuras transversales, ·o "loops post-ráfaga",· están . · bien . . '• -_ .. ·." ·, 

documentadas en fotograÍias tci~~das en lineas d~ zo'rias ~e tr~~~lclón y 

lineas coronales. Sin efub~rgo,. es muy com~r{ ~~e d~splJéS; de '.i~lgún 
·- r'~.>./v .,::~ 

tiempo (horas o dias). un .nuevo ;filamento es formado é'n "el lú.8ar. que 

ocupaba el previo, y má~ a~h. qJ~ ·~tra ·ráfaga,. la 11~~~~~ ~~~~~oga, 
. 

erupcione. 

Dentro de las diversas técnicas observacionales usadas para 

estudiar a las ráfagas solares destaca la del uso de satéll tes. De 

ellos, el satélite SOLAR MAXIMUH MISSION (SMM) y el GOES, sobresalen 

por la gran cantidad de datos recopilados, por el tiempo de operación 

(1980, 1984-1989 para el primero) y por la correlación de datos que se 

hizo entre ellos. 

La astronave japonesa Hinotori, lanzada el 21 de febrero de 

'1981 por el Instituto de Ciencias Astronáutlcas y del Espacio, y 

provista de un telescopio de imágen de rayos X duros, es otro ejemplo 

de los recursos empleados para estudiar la actividad sola.;; 
.. ,. ·.-,', 

En esta Tesis se analizan los eventos en . rayos~ X de los 

datos capturados por el Satélite SMM y correlacionados. con .el GOES. En 

particular se obtiene la distribución de duración, intensidad y 
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latitud para estudiar la localización en el Sol de las reglones 

activas involucradas en este tipo de eventos, su posible relación con 
: ·_, - .· 

la presencia de diferentes tipos de estructura e;i lá:;·~tmósfera solar, 

asi como con la ocurrencia de fenómenos fran;~i tbdi;~'·. tales como 

eyecclones de masa coronal, erupción de fllamen~os, etq;· · 

Para ello, ei:i el. ca~itul5> .2 se hace<una revisión de las 

ráfagas solares, en el ::apituto 3 se lleva cabo el análisis de los 

datos y, finalmente, en el capitulo 4 se discuten los resultados y se 

dan las conclusiones. 

Fig. (1.1). Una región solar activa típica fotografiada en fic.<.· 
Las manchas están ampliamente separadas y las playas (áreas 
brillantes) no son especialmente brillantes. La única área posi­
ble para las ráfagas es el filamento oscuro {F1) a la derecha, el 
cual limita una playa brillante. 
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CAPI1ULO 2 

RAFAGAS SOLARES 

Introducción. 

Se conoce como ráfaga solar a la liberación abrupta de 

energia en la atmósfera solar asociada con la energia almacenada en 

los campos magnéticos de las diversas' reglones activas solares que, 

como ya se· mencl~n¿~ llégan a liberar hast~ 1033\Jergs en forma de 

partículas "ener~éti:c,~s. · .Ci:írotones y .electrones;, de movimiento de masa 
.·:,. . , :> .. >< .: . <. . ·• . . A·, 

en bulto (esto: úl Ümo :'se'. piensa que,,está •asociado con las eyecciones 
',.'.;, 

Las técnicas modernas(. de. ; 6ti~~rv~cÍón han permi tldo 
~"·;,·:.;·:~. . ,.: ·,:. <.:: - ' 

vislumbrar las condiciones bajo.· las ;,cuales·'· la's .. ráfagas ocurren, pero 

el origen de dichas condlcl'o~:~> 'pe~~~~~ce, por el momento, sin 
.·.-.-_.';'.',. 

respuesta ante la imposibilidad ~e; '\;~i :hacia el interior del Sol. A 
·'(:'1·!'- ·-·-'::: 

este respecto se han desarroÚad~·~ .. té~~l~·~s como la hellosismologia, 
">:::'"' 

(Chrlstensen-Dalsgard 1985, .· Deubríer:·1984,' · Gough 1983, Rhodes 1993), · 
,\_;:_ -'.~ :::>;~·- :: ---~--) 

que nos permiten deducir;··. ··en ·····parte, ·· 1as ·condiciones fisicas del 

interior solar. S1n embargo,·· estas técnicas no están todavia lo 
' -· . -

suficientemente desarroUadas como para describir en detaUe ~fenómenos· 

como la actividad solar. (R .. Meléndez Venancio, Tesis de Liéen¡;iattira, 

UNAM, 1993). 

Por otra parte, ha sido posible observar la relación 

existente entre las ráfagas y los campos magnéticos que las ocasionan, 
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asi como los cambios magnéticos asociados con algunas ráfagas. 

A una escala más pequeña, se ha observado la desaparición de 

campos magnéticos de la superficie solar. Aunque si bien lo anterior 

podria ser debido a subducción de campos, algunos casos podrian ser 

ejemplos a pequeña escala de la liberación de energia de ráfagas. 

De manera general, las ráfagas están distribuidas en forma 

.tal, que cantidades iguales de energia son liberadas en cada rango de 

magnitud. Lo anterior se refiere a la clasificación Hcx de área y 

brillantez de las ráfagas solares adoptado por ·1a Internatlonal 

Astronomical Union el. 1·: de .i Eriero 'c:le ."-19~~.L y cuyos criterios son 

resumidos en la _tabla._. (2: fi: A ~~da gr~do c:I~ .. i.:~p~rtanc¡a le sigue la 
·,! ,.. "· ":-(· ·-•. ' J ~: -. 

letra "f", "n" o üi)••; 'asign~da~ l>fr~ t~s palabras "falnt" (tenue), 

"normal" (normal )y "brilliant;, 

-; .:-: 

AREA DE RÁFAGAS ·5oc.AREs 

IMPORTANCIA ÁREA(fraccióri• del "disco soiar). 

s 0-200 

200-500 

2 500-1200 

3 1200-3600 

4 >3600 
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Se puede tener por lo tanto, una ráfaga de importancia 2 

descrita como 2f, 2n, o 2b. En donde el factor de brll lantez es 

asignado por el observador en el tiempo de máximo brillo. Asi 

entonces, la energia liberada en una ráfaga de clase 4, la más grande, 

es, de modo general, diez veces la que libera una de clase 3, pero su 

número es, aproximadamente, una décima parte del total de eventos de 

esta última clase. 

Otro esquema de clasificación es el que está basado en el 

flujo de rayos X solares en el rango de. 1-8 .. A monltoreado por el 

satélite GOES. En este esquema, ias•f~f~g~~ i~~~ ~.;~fgnadas como Cn, Hn 

o Xn, correspondiendo la prlinera i~tra·~Í'ofct~ri de ~agnitud del flujo, ,·· ... - .. · - -···-·, 

· · -6 -s • -4 · · 2··.:· •.. •r .: :< ·• •. · .·. ··• 
siendo éste 10 , 10 , o 10 w/m · respec_tivamente, y el entero n da 

el flujo para cada potencia de diez. Asi, H3 indica un fluj? de· 3 ·x: 
10-s w/m2 en la Tierra. 

Tipicamente, una ráfaga Hl es de clase 1, una Xl es de clase 

2, y una XS, o una más alta, es de clase 3 o 4. Cada una de estas 

clasificaciones usa valores pico e ignora la .duración del· evento,.' asi 

que la energia total no es cuantificada , lo c~al representa un serlo 

problema. 

Ahora bien, puesto que parece (no ha sido probado) que la 

liberación de energia original es a través .de. _los electrones no 

térmicos, un mejor esquema de claslflcaci'ó?,•'.''~e:~~ª:.· e~ que considerara 

la intensidad en microondas o el flujo de ~~yós X durós (HXR), lo cual 

sería una mejor medida del número total de particul,as de alta energia. 
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Por otra parte, cabe seflalar que, hay una clara dicotomia 

(Kalher et al. 1984) entre el tipo de ráfagas impulsivas de alta 

energia, las cuales producen intensos rayos gama nucleares y 

e~ectrones de muy altas energias; y las ráfagas de larga duración con 

picos múltiples y que, a su vez, producen grandes cantidades de 

particulas interplanetarias. Y aunque si bien, los eventos más grandes 

producen ambas, muchos otros tienden a caer en un tipo. Probablemente, 

esto depende de la configuración magnética. 

10 



2.1 ¿Cómo ocurren las ráfagas? 

La figura (1.1) muestra una reglón solar ac.t~va_,tiplca. Las 

manchas precedentes de la izquierda (p), guian cuando la mancha se 

mueve hacia el oeste a través del disco solar con la rotación solar de 

27 dias, y las manchas siguientes (f) tienen la polaridad magnética 

opuesta. Los signos de las polaridades de p y f son opuestas en los 

dos hemisferios y se invierten en cada ciclo sucesivo de once años. En 

esta reglón, las manchas grandes están bien s_eparadas y uno puede 

visualizar este arreglo como una simple flujo espira óCloopl . de 
·. ·-~J::i· ' .. ·.~~-~;_.·;',.~.'._·>_<·:·:: 

magnético que emerge de la superficie con,: una: ··cierfa polaridád y 

regresa con otra. Sin embargo, el campo mig~.Úfoo• ;~.C~ric ~i~n ;m~dida, 
libre de corriente, que es el estado más• baJ6;•d~'lnei~ia·• i¿:·i~i~.·. 

Sin embargo, 

manchas f, y se puede ver que la estruc~u~~·f¡·bril corre á' io largo de 

el. Este filamento separa la polaridad P:Y ·f; ·pero las lineas de 
,"" ···; : . 

fuerza que conectan a los campos opuestos corren lo largo de él. Esta 

reglón tuvo algunas ráfagas,. como· cási todas las reglones· de·· este 

tamaño, pero no fué excitada. 

En contraste, la figura (2; 1 l muestra el grupo de grandes 

manchas solares de marzo de :' t 989 . que produjo algunas de las más 

grandes ráfagas.conocidas. 
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Fig. (2.1) El grupo de grandes manchas solares de 
marzo de 1989 fotografiado en luz blanca. Las 
manchas del centro fueron de polaridad P, las de 
derecha e izquierda de polaridad f. Todas ellas 
forman una configuración f, el tipo responsable 
de las rAfagas más grandes. 

En este caso los campos magnéticos son empujados hasta 

quedar muy jUntos unos de otros en una configuración de energia mucho 

más alta. Y en ella, la estructura de penumbra ( la región alrededor 

de los núcleos oscuros o umbra de las manchas·solares), es espiral más 

que radial. Esto es caracteristico de los grupos de manchas que 

producen las ráfagas solares más grandes. 

Regiones como ésta son raras. En este caso especifico las 

ráfagas que alli ocurrieron ·gen~raron tantas particulas de alta 

energia como las producidas por todas las otras ráfagas de aquel afio, 

consideradas juntas. 
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La mayoria de las reglones activas son como las de la figura 

(1.1), pero la mayoria de las ráfagas ocurren en las reglones activas 

complejas. Si se observan aquellas reglones se verá que las ráfagas 

ocurren en donde los campos magnéticos longit~dlnales de signo opuesto 

son juntados uno con otro, en donde las manchas son largas y delgadas 

y no redondeadas, y en donde la estructura de la penumbra es 

enrollada a la tangente. al borde de la mancha en vez de tener una 

divergencia hacia afuera.. En aquel caso no es posible un campo 

magnético libre de corriente· y el sistema tiene. un exceso de energia 

que va a liberar y asi, Uégar a üri estado energético menor. Asimismo, 
'. , ; '~' .. ~·: '-. i;- _:-:.J·.;' :_ 

se halla que las i1ileiis\ié' camp~ c;;~r~n; p~ra.i;l.a.s a la linea neutra. 

Aunque si bien._ .. la; re~~,j~~-ión;·élel ,;;~~péí·~Ín~~~~~~co no conduce a un 

sal to obvio_ en¿ l~s-direccÍ:~ri;i~;,cleÍ c~;~::~n·;~ez;~z·él.lo;' el tamafio de 
. ' -· ·:.·.-~:~:~·{;:_- )' ':,:~,>:;:, __ :~< l ·.'.¿.~.>: ~:.-:'.r-

las manchas y l~s gradient~~; de:cainpocdeéreceri:·• ·.· 
-··--:.-.;,-·,···' 

Ahora bien, como la ráf~~~ ~~·u~ .. fenómeno atmosférico,. 

únicamente las ráfagas más grandes: ~6n::visfbles en luz integrada, y la 
\ ' :: ,. 'º•. >,- · .. - -~- - - .. 

ráfaga tipica debe ser vista. observando la atmósfera del Sol por 

arriba de la fostósfera. Esto. ·.es usualmente hecho con luz del llamado · 

tipo Ha:, en la cual se toma '1a · mayoria de las imágenes de las 

ráfagas. La figura (2. 2) m~e~tE.~: _etápas en una ráfaga cerca del limbo, 

la mayoría retratadas. en l~:·;:~-~~ta~a Ha:, la cual tiende a mostrar las 

partes más bajas de 'ia .. ;á:;~~a. Es en esta ventana en donde, 

principalmente, se ven· !Os núdeos má~ energéticos. 
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Fig. (2.2) Etapas en una ráfaga cerca 
de 1 1 imbo, captada en H Se observa 
la transición de emisión a absorción en 
las espiras. 

En la figura (2. 2), la ráf~g~ e.stá oc~rriendo en la mancha cS 

compleja. Las absorciones iniciáÍes de en~ri1á crean un plasma coronal 
"'-·-·· ·,~'- _: __ ;. 

caliente (40 millones de grados), • df;C'~üáf i~·~·.;protuberancias de 
;::';'·.:_ 

espiras fluyen a los polos magnéticos princi¡:í'ales.' Al inicio, estas 
13 .. ~3· ,· . . ,· · .. 

espiras eran densas (ne>lO cm ;.ly aparecian·en ·estado de emisión . Al 

final, material menos denso i más alto, caé y. se ve en estado de 

absorción. Las espiras terminan en ambas manchas circulares situadas a 
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la izquierda, las cuales son opuestas en polaridad a la mancha grande. 

La fase impulsiva termina cerca del primer cuadro, el resto de la 

secuencia corresponde al evento de rayos X solares. Esto tarda tanto 

que ahi debe haber liberación adicional de energia. Los puntos 

brillantes en el borde de la penumbra son las bombas de Ellerman, las 

cuales son poco comprendidas. 

Las observaciones en la luz de helio 03, figura (2. 3), 

también enfatizan los núcleos más energéticos que aparec~n· en .. las 

fuentes de emisión, o eyecciones que aparecen en absor.ci.ón e:~· contra 

de la superficie. La emisión en 03; .a·. semejanza de l°a: ;~J.sl.ón en Ha, 
,···~: . 
.• ::.. . .. ,· •. • .. •·· 12·': ''13·.··: .. · ... : 

ocurre cuando la densidad en la ráfaga excede:'lO . .:10 . particulas por ,-., .... _ .· .. 

centimetro cúbico a temperaturas. por a:ril·b~·:de · ·].~4 •gra~os Kelvin. Y 

aqui cabe rec~;~a~ q~e en la supe~flci; ~~~·~~l;, . la temperatura es de 

6 x103 grados K. La temperatura en la ráfaga misma es mucho más al ta; 

inicialmente sigue una ley potencial, y cuando la energia disminuye, 

se vuelve térmica con temperaturas del orden. de 30 x106grados K como 

es indicado por las observaciones de la linea de rayos X suaves. Lo 

que vemos en el visible refleja calentemiento por la ráfaga de las 

capas de densidad más alta a temperaturas arriba de los 6 x103 grados 

K. 
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~. •.. . .. ~.' . .. . . 
. : .. ~·· 

Fig. (2.3) Imágenes de una gran ráfaga en D3. Los contor-
nos son los flujos de HXR medidos por el Satélite Hinotori. 
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Por lo anterior, podemos decir que las ráfagas son un 

fenómeno magnético. En efecto, todas las ráfagas, sin excepción, 

ocurren en o cerca de lineas de inversión magnética que separan 

regiones de polaridad longitudinal opuesta. Estos lugares son raros, y 

es ahi en donde las lineas de campo forman espiras bien delineadas de 

una reglón a otra. Además, estas zonas co~ polaridades opuestas son 

comprimidas y la trayectoria de· . las•, Únea·s ···de campo es cortada 

abruptamente. Cabe pues pregunta~s~ •l,c~~oflegan.a··esa!;config~ración? .. _ 
·.·>,_..-' <. '·,:. ~·-;-~~·~'.»:<~>:·. ::.: <~· .. :·_: ,:>-;· ;~ ,~·: i'.',.;::_::·~_;' ,.'.~~-~-,·: -.'-· :,· ;:, ·:_. - ·:>: .. ' . -

Para casos c,omo el .dé/1<l fÍgur~ ~·(2;1¡;•'.'~ii~ '¡¡¡~~~ha sol<lr 

extremadamente co~~ieji(· ~~;:U~· 7~~;~tiJ<:f~· .·.~_1la.:~~$~1ai , ~~rge por. 

debajo de .1a super;~~¡e so1ar•sin•C:tué•se i~~~L1~~~ct~ ;;¿,;;:¡º;obtuvo esa 
: ,,_. . . . ' . ·- ·:, . .' ·.:,'-'.:, j·, i<- e·.~;." 

forma. Para el éa~o ;-dé iun'1grupo nor'ÍnaÍ •de: m;n~h~~- ~61~re~. el. grupo 
·.-.. _._;_/:~<~-. ::\?5".:::•:! .·¡_.".·'- ->~ :-. 

empuja hacia arriba. a través• dé •iá. supérfléiec<chm6,llnoC:o var!Ós pares 
. .; --_. ·- - .-.· , - ', ••,"· ·', ,'., '.;>.><··-·:,:-·~'.C'\.,J .. -.... ,~.;_.i .. ::· ... ··- --.'.,-··, -

de polos que gradualmente se .separ~~ ~~~á·.a1éánzaFi~'"r6~ma que se 
>2;·o~ :.;.. º· ':.-,.·,-·/.::! . 

observa en la figura ( 1. 1). y si ap_arecen', dlpplos magnéticos muy 

cercanos a los primeros, puede·. ocu;;{~ •• ~~~· ~}~cito' ·de cizalla. Hay 
,<"°!>o'':·.::',''• 

además, una ·notable ... tendencia de 111' ni<lnC:ha ;;llder a movérse hacia 
... -,·:. ,-·:·,:(-

enfrente, en la dirección de la' rotación: solar;•· mientras que las 
... •, .•.. ;: ·; ... :,·: ·.:.,>~,' ~' 

manchas adherentes permanecen más; o ·menos·. flJás ... Si una mancha se 
:_· ,< •:' .. - :.', ':;.> ~': ·,·'. ~:' '. 

encuentra en su camino, la mancha ,:q~~;'.v~\·a'i~'c~ti;za del grupo tiende 
-':', ' :'1 :¡;,.".~ 

a integrarla. Si la nueva: mancha tl~~~ l~;·~i~~~ polarida-ci que la. 
·, i ~;. ;' .~: - .,: ;::-! -~ • '. 

amb~s e18ergen >'. ~'aci~ ~JC:~JJ;; '. ¡;~¡-e, 
0

s1 eü~s . uénen la anterior, 

polaridad . contra~ia;' se . réi"l"ma>una maiichá del ta, . con ' una frontera 

recortada entre,·.·la n1.1~0a' y 1~ ~i~J~. 
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No es claro aún cómo es formada esta frontera, pero debe 

considerarse que el nuevo dipolo debe formar una conexión con la 

mancha previa (Zirin 1983), asi que debe haber una conexión a romper. 

Lo que también puede suceder es simplemente que los campos 

que intervienen son congelados entre las manchas que se aproximan 

hasta que se efectúa alguna conexión. 

Asi, mientras que una mancha solar normal es una umbra 
) 

circular rodeada de una penumbra. relativamente circular de fibrillas 
'·: ~.,{-i-'- ·:,; 

-· ·.; .. ',.' ;,,•_ ~. 

apuntando hacia afuera, en· el .caso·.:~ que> estamos considerando la 

penumbra se vuelve >~~a>~.~ri~ :~e. .. :~.~b.!/:S,7~:~¡-~'.1.elás.i:í~.;frontera, 
como en la figura c2:2). ·>. ~·;;c~'a:.co~figUración 1'ise·: le· conoce como 

configuración ... ~~lt:''.T~ {~~e{ Ji 9s~¡Jiiié;.~iYp~·im:~~b'.~~ ./fii::~~~~rla '.• 
como una caract~!"isÚca . ~~ ... ·las ~~~cha~ .·solar;~ que•· pr~dJ~~~ . las. 

ráf'agas' más 'grandes. 

En efecto, la mayoria de los grupos de manchas delta·.~c
0

tivos · 
parecen surgir a la superficie ya torcidos y complejos, p~rb'/'otros 

prov_ienen . del · surgimiento de ·. nuevas manchas, cercanas ···· a las.. ya 

existentes. Pero en ningún caso la evolución es en la dirección de 

una configuración energética simplificada, la cual o.curre 

cataclismicamente por medio de ráfagas. 

Ahora bien, en laatmósfera parte de la energia de la ráfaga 

es liberada en forma de espiras de flujo magnético, este flujo cae a 

la superficie en los.dos puntos en los cuales la espira la intersecta. 

Estos puntos ple son calentados y emiten en el espectro óptico y en el 

ultra violeta. La región atmosférica en donde parece llevarse a cabo 

la liberación de energia es opaca en Ha y microondas, y también ha 
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sido captado en el extremo ultravioleta. 

Sin embargo, ninguna de las imágenes disponibles actuales 

proporciona mucha información en este proceso complejo. 

Por otra parte, Lin y Hudson (1971) fueren los primeros en 

mostrar que la mayor componente de energia para la formación deráfagas 

solares se da a través de electrones no térmicos. Este modelo parece 

ajustarse mejor a las observaciones, aunque si bien, requiere un 

proceso de aceleración notoriamente eficien_te. _Asi, las observaciones 
·.:,_::>. 

en el óptico, las cuales . ~~!l ia!;' úl1'1cks con• la adecuada resolución 

espacial y temporal, ~u~~~;~~·> lÍriica~ent'~,' ios ~f~~tci~ secund_arios del 

calentamiento él~~t~ólli~~'.ci~\i~ ~at;;;~~¡~~~. • •·• .. · .· ···.• 
·.:'.·, .. _,· .-.\.,-:;·:?·,' .-;.'~:- ~:.::_ .\):. __ · .. :; ... ·,:~;:;_' :: ,:··~->~ '.'~ :.;-\ '.-/:'<3 '; '::/~::::..,<:~·: __ :_~5~_··,:~~/.'.;.:,: 

uria razón por ·1a'ique ;se cree•qúe la contribución principal. a 

la ráfaga sean los ~~~~frories es ¡ª; 'á~~:ie~~~~·'.~~ ·~;i l~~: ·~~~ul táneos 

en áreas ~·i.~l:~ll~~~.· ;' m~strando que .. el · agente excitante viaja. tan 

rápido, ser electrones. Las 
-_. :,:_.-

observaciones de rayos X (Tsuneta et al 1983), que son raras y de baja 

resolución, muestran fuentes arriba de la·linea neutra y en los puntos. 

pie. 

Los datos de microondas ( Dulk et al 1986; Marsh y Hurford 

1980; Shevgaonkar y Kundu 1985) muestran fuentes arriba de la hoja 
.··:;. ··¡ 

neutra. Pero en cada caso, únicamente< se ve una. ·burbuja; :no 

unaestructura detallada. Tal es el ~~s~ de la.figura (2.41; ~~ l<l.ccual . " . . .~ '-··---·· ~;..- - ~ ' .. - .. 

las observaciones en el centro de ii~ea ~a. y que po~;¡~;.¡ revei~> la 

estructura atmósferica, son complejas y opacas. Ahora bien, la energia 

magnética puede ser liberada únicamente en reglones en donde ocurren 

campos no potenciales, y esto puede ser úni.camente en las áreas de 
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sido captado en el extremo ultravioleta. 

Sin embargo, ninguna de las imágenes disponibles actuales 

proporciona mucha iníormaclón en este proceso complejo. 

Por otra parte, Lln y Hudson (1971) fueron los primeros en 

mostrar que la mayor componente de energia para la formación deráfagas 

solares se da a través de electrones no térmicos. Este modelo parece 

ajustarse mejor a las observaciones, aunque si bien, requiere un 

proceso de aceleración notoriamente eficiente. Asi, las' observaciones 

en el óptico, las cuales _son las únicas con la- a_~e§~-~da-, resolución 

espacial y temporal; inuest'r~Ü. -. üri'icament~; los ere'6t6s ~e~und~r los ,,del 
:;::j:,,:;,·. ,. 

calentamlent6 eÍ;~ctróÚco'cte~~a'atmÓsfera. '', '''' < ·-._ •. --

- Una raz~n pe~< la ~ue' ~e Ór~7 -~~e:,"1;~ _c~~tf'i~~~~~ri·~rfocipal -a -
la ráfaga ~ea~ 'ros elect;ories e~ 1~ ~cJrrenc13'./cie' titiíi~s ~'i~~'í táneo~ 

·,···,":<-:':·.'' '•';'• '?:~-- ·~:,-_:·,·\ ·-i ;.~·;··<·::: _,,_. 

en áreas distantes, mostrando ' qué éi ageilÜi; e~ciÍ:ante~ via'ja tan 
',.- :,,c·:"i:. :::::::\¡)_~:~----- -:-,:~-~~--,-::_ 

rápido, al menos a so ooo km. /seg, que· de~én,'ser ;eleCt'roñes; Las 

observaciones de rayos X (Tsuneta et al 1983), qÜe ~~n ra;as yi d~~ baja 

resolución, muestran fuentes arriba de la linea ne~tr~ y ~ri l~~ ~~t~~ ' 
pie. -.-'.:.-,'-.'·'.' 

'.·,, ,.·· ··.·:. 

Los datos de microondas ( Dulk et 'aL i9si; M~r~~:·y- Hurford 
• ••. . • - ;1 ·-, ·:: •. ,; ,; ' • • ·' '.!', ·, .. ·~ • ;. ',· ' • 

1980; Shevgaonkar y Kundu 1985)- muesfran rúerit~s a'~rlb,apcte/la hoja 

neutra. Pero en cada caso, úril~~~~~t~' se v~ ·~~: ; b~,r~j:, ~:no 
.. ·" . ·, ,j-" - ·.'."'.!'.'.~ .·-..."·· ,. ('~ ~1~ .. >: , . " .. · .. 

unaestructura detallada. Tal· es el ca~o'i:ie !ia ~flg~ra,• (¡{4)',\~~.ia cua:1. 

las observaciones en :1<~~~fro de• un:a·,~(í: ·~.:·~~el-~~~i,¡~~.:revei'ar ~la 
: .. ,~: : ' .• - • ·.";:"~ :- ~~;·..:::.~..:. O'."""'C:.~-;~,'y ' •:.· :,\';·'""· :.· ••• , •.• o.". ' 

estructura atmósrerica;' -;;('.)~ cii;píeJa~••y'.opacff , A,~6.~~.bi.~ti; ''i~ .energía 

magnética puede ser lib~r~da l'.Í~lá~inent~ ~n ~~~i~~~~ en donde ocurren 

campos no potenciales, y esto puede ser, ¿~~¿¡~ent~ en las áreas' de 
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gradientes magnéticos pronunciados, en donde los polos magnéticos de 

signo opuesto ocurren, anómalamente cercanos uno al otro. 

Fig. (2.4) La misma ráfaga en H 
manchas y satura todo. 
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Junto a las reglones de penumbra recortada, las ráfagas 

ocurrirán en otras configuraciones particulares, tales como manchas 

solares elongadas, o manchas sin penumbra. 

A pesar de ello, el principio general es el mismo: 

gradientes pronunciados y campos recortados. Es por ello que cabe 

seftalar que todos los modelos de manchas· solares publicados se 

refieren a manchas solares circularmente bien delineadas que se 

consideran de poco interés, y no ha habido intentos de comprender los 

fenómenos de manchas solares _de -- gran interés tales como 

delgadas alargadas, con penumbra 'peró sin umbra,· etc. 
·- ·1: ., .. -: 

manchas 

En Ha el estado pre rá~-~ga por lo regular es marcado por la 

emisión brillante asocl~d~ 60;:.;Jf!ü}O' emergente. Se supone ·(a
0

unqlÍe no 

se ha demostrador que' e~i~~ ;;;:~~¡~~~~ '.'lºn bri U antes porque; i~i~~ergia 
_., ·--,~~>;--.~~::.,'/-· _:..--¡_::,~;_: :-.'.::~;f.O:: -·.-,:> ~~ :-.,: ... <;;~_:.:\.~-'> :' 

es l lberada -porr;;éorie~ión -ccin {camp6's -· superf lela le~)'~ :ex! stebt~s'.' 
• - ·-·~' -.,."• ·;,.· :·:_~: -! >+-•'· .-.~;, :<>; 

(2. 4). 

sostener material denso encima, 

brillante 
13· __ :··- ,_' ' 3 

tiene una densidad mayor que 10 átomos/cm . Este material 

denso únicamente puede ser soportado por- campos magnéticos 

horizontales, asl que debe haber un giro pronunciado en el campo 

magnético, y si se toma el rotacional de un giro pronunciado se 

obtiene una corriente intensa, probablemente en una condición libre de 

fuerza. 
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H. Zlrln et al (1989) han empeza<;to a usar estos ef'ectos 

lógico empirlcos para anunciar cuándo creen que hay una alta 

probabilidad de ráfagas. Ellos dicen que tienen excelentes resultados 

y que creen conocer las circunstancias bajo las cuales las ráfagas 

ocurren. Sin embargo, el los mismos no son capaces de explicar cómo 

llegan los campos magnéticos a la conf'iguración adecuada. 

El hecho de que las reglones actl vas grandes, como ·la de la 

figura _(2.1), puedan hacer erupción sin aviso, en un estado aparente 

de alta energía, da··· lu~~r . ¡{~preguntas tan importantes como las 
·• _. \-

siguientes: ¿Pórqué . las re'gióne~·, activas no llegan a una etapa más 

simple· d~baJÓ d~'~'.J.I ~iJ:~;rHcl.~ s~l~r? .• ¿Pueden las regiones activas 
-:'~-.. '.-.,-:: ... ' . o:>:·-,.·-.:.·_:·, 

nacer.· .. complejas,> y ,iairiÍayoria:. ser. simplifica?as 

verlas?. O, el 'i~~~· '~()~~~~~lo,·· .. ·• ¿so~; formadas 

antes de que ·podamos ·, . 

de manera ~imple, y 
'•::.-· 

después son torcidas en la zona· convectlva?;' Pe'ro'' er::Jiecho •Cie. que 
:·:.-.--·~. :;·;., 

ellas ocurren, comunmente, alejándose del m<ixlm() de niarichas 'solares, y 

de que ellas son tipicamente muy grandes,',, s~glere que fueron 

producidas en la forma compleja. 

Parker (1987) sugiere que la.· supr~slón del transporte 

colectivo por una mancha solar, mejora la .p?sitiÍÍ1d~d de.la genera~ión 

de campo. Y, no importa la formación que .t~ng~. s~Ó<tl:~~ ~na fuerz~, 
por efecto Faraday, que enipuja la ~~n~-h~ sol~;p' hacla ~dela~te y, si 

.: :;/·:>:.<·.: ·:::··._:·: 
la polaridad es invertida, incrementa la cizalla: 
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2.2 Tipos de Ráfagas. 

Debido a que el término ráfaga es usado para ref_erirse a 

cualquier liberación intensa y rápida de energia, se puede decir que 

las ráfagas se dan ge'aiversas formas. 

En 'lafecto, es un hecho que las ráfagas ocurren en lineas 
¡:_. ~ 

neutras, son brillantes en Ha y (con pocas exepciones) están asociadas 
~ 

• ~on filamentos. Además, recientemente se han encontrado algunos 

patrones. 

Excepto para los eventos muy grandes, hay poca coincidencia ,, 

entre los eventos ni'ásgrandes en'rayos x;o,rayos,7, y los productores 
'~ • ·' •• ' .- • • >o .. -· • 

más grand~s ~e ~a~Úc~l~~ solares ,, energéticas,, (SEP), en el medio 
:-. -~>:~.: ,, --.· .. :" _:, -; .•',, .. -

interplaneta~io.;; }" :> ,',', ·, 
· Ai}~~~~¿t~/ KáHíer etXa.i ci~84J.' 

,_._,.,, :·.· ¡- !;~ ·;, ~-- .: ._ .. •,:, - : "' -·--' '.' :;.;·: 
mostraron que casi todos 

(CME). Y Luhn JL 1~.l-'(l:~~~), encontraron que la carga en las SEP, 

corresponden ~a r~ d~ "f3~es,,: c~Ínunes, a una tempera tura de 1-2 mll lones 

de gr~dos, ia1~~ _C::oíno ':el e• FeXIV. Es fo significa que los iones son 

ace1eradcis. en la' ccir¿riao '.P~r ~tro lado, Mullan y Waldron (1986) 
--:.·¡·-

mostraron que. la i'~kí.i~~i~n ~·~~'.,,es muy al ta ni uniforme. 

Asi >e~:~~~~~'.· >~~llside;ando lo anterior, existe la 

posibilidad deq~e'~~f~-{~i:~;'.sea~'ic::e1e'radas en las eyecciones de masa 

coronal y que p~eda·~C:u'/r~·r;_·~~":~e~~~~ ~c!"~eraciÓn ·_en E!so~ _casos. , 

--'~~6~-~,··· bién/ ~~e-~tci•i·_~Ué-·!l~~· t.ª}'~s., '3-'_'iiliC::ieaiest;6di..ic1dos,, 

simul taneamente. c~n'ei. foicio de l,~ :rár~~~; ,el ,,~~;;~~o•a~~~r-io;, ~uiere 
decir q~e e~i~t~n al meno~, dosjÍroé'es~s. dÍferentes de aceleración de' '. "<< - . -_-.··,.·,·'<'.·".:<-··,:.-·., . .. 

nucleones, uno en la ·,fase de destello (flash), y el otro cuando la 
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onda de choque se mueve a través de la coron.a. Obviamente, seria muy 

dificil que las eyecclones de masa coronal proporcionaran particulas 

que regresaran a la superficie para producir lineas de rayos X. 

Cane et al ( 1986 l estudiaron ráfagas que permanecieran más 

de una hora arriba del 10 ~ de su flujo máximo de 1-8 , y mostraron 

que estas estuvieron más lejos de producir eventos SEP que los eventos 

impulsivos. Estos eventos de larga duración son tipicamente asociados 

con erupciones de filamentos y con eyecciones de masa coronal. 

Para algunos autores',·. (Zirin·· 1990), los eventos de larga 
. >: .. - ~ ·,,_-, :~·;~ ·'r .'.": ·:· :·· 

duración están típicamente rnarC:a<ios,.por el.desarr.ollo. de estructuras 

Ha de dos bandas ; ·~;>~~~~/g~~~ ,.¡;~~; ''Al• ·r~~pecto,· se debe ser muy 
,,·:·:··- .. · 

cuidadoso con lás comp~fa~i~~~s; ·. '( .'.:. . . , > • 
En efecto, · debido a que· los 'tndlces 'de·· rayos ,.x ·suaves o· el 

•-~-e~··· ---.:>~::·_::·.:~> ~ •;-,_." 
flujo en microondas están registradós respecto' a >lo~ valo'res~pico, se 

deberia dejar de comparar ráfogás de lá ~:~s~a:~.l~·~~~;ii~~d·.·~;bo. Con 
.; _-.,., ..... ' .':-• .•• - - ·.;,. .,-,., .. :-:-?' , •. -, .•· 

·,.··;'•·'>-

esto presente, se podria decir. que'.·lii comparácfón <i~?é~neiet al 

simplemente ha establecido que ;i~~ ;:::;J~~i~~\" ·~~~- ~~i~~ ·d~~~~lÓn • 
- .. ;:·~,.';:_:\: ·2.< . ' '!. ~·~·-_·:~.-~:~ -<.::::~· <>~:~ " '">:< ·' ;.-· 3 '.:. -

involucran una energia total, mayor ~~~~º lug~t·.a. .~f~:f€s._piá:s.,;grandes 
·.· .... _ ,":~,;_-_ .. :·. ,·..:;"c.·:·_,,_,, .. ;~;:.:;:--~--,:··.· .,J,,.,«-_'.º ,---~7_:~'''.·_ .. , ___ ... "--' 

en el medio interplanerio. ·Por/lo;,que .réspecta··.a·:.sú .clasificación, 

ráfagas de todo~ ::1:P~.f/mué~~~~+ dir~~~~t~~ /~~'~iÚifs ;;é~~- ::u~~po ·. y. 

Pór ·. eJémpÚí', Tar{~k'a .•· (1~~;)'. ~ii1ne '. i~~~ .'6J.ases energia. 
::·:;_'...,' 

caracteristlca~: :. ; 

A. Termo cál i~~t~s; temperatura . r=; :3-4 /~ ~·iot ~r.~~~~;S:p~-~~~ con. 

emisión· HXR l~nüi~d~ ·; ~~~~:. de una fuente .. co~~~~t·~r /~~cá ~ml~iÓn 
. .>:: 

en radio. 
.._ ... · ... \ 

B. Impulsiva, . micr?ondas de los 
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puntos ple y de la corona baja. 

C. Gradual- duro, de una larga duración (30 minutos), eventos grandes 

con picos graduales, un espectro duro y una fÚente intensa de 

microondas y rayos X, arriba en la corona. 

Al respecto, Tanaka ha sefialado que las' ráfagas del tipo B 

están frecuentemente asociadas con un (Uamérito en una linea neutra 
·-;.· .. t. -···-,-

altamente cizallada. y mostró que un', caso: i>i'~h observado de ráfaga 

tipo e muestra una evolución óptl~¡¡ lt?nta~\ ~~me~zando con una ráfaga 

de bandas ampliamente esp_adados,. \o:'qJe '~ig·~ifica una reconexión 
.. : ; .~i'.;'.:·;, .. e;;.: . e •. ". -: .':_: '- ,·_ .. _, ·:·: . 

arriba de la superficle.'·1 Aé:lfimás, :y~~: pa;dC:J1as 
·!··,,:~:,~:-e,.·:.·_·.;.,;._(,,._, :·~- (-· ·."·~~·-

energéticas que 

alcanzan a la Tierra son: pi-E!íereríte~erite<iíroducidas por ráfagas 

acompafiadas de CME y ondas de Mi~~.t'O.rit' ~~~ii~tr~/~arte, la m~yoria de 

las ráfagas con lineas de rayos -r. ·dirigen sus particulas hacia 

adentro y no producen tormentas de protones en la Tierra. Pero las 

ráfagas más grandes producen casi todos estos efectos. 

Por lo que respecta a las ráfagas pequefias, principalmente 

son impulsivas, Zirin y T~ng (1989), hallaron que 46 Y. de las 

explosiones de rayos X ocurrieron en menos de 20 segundos. 

Probablemente, no estén observando la parte de intensidad más baja y 

de mayor duración de tal . evento y, en cualquier evento, lo que 

usuálmente vemos es sólo la p~rte Ímpulsiva. 

En cuanto al tamaño ;d~ la·~ ráfagas, éste está relacionado al 

tamafio de la mancha solar involucrada. Asi, una mancha pequefia 

periférica, aún en el caso de que esté cerca de una mancha grande, 

producirá únicamente ráfagas modestas, mientras que la cizalla entre 

manchas grandes (figura (2.4)) puede producir grandes ráfagas. Esta 
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es una condición necesaria pero no suficiente; manchas grandes que no 

tengan anomalias magnéticas no producirán ráfagas. 

Una excepción a la relación entre mancha y el tamafio de la 

ráfaga, es la ráfaga sin mancha, es decir, la erupción de un filamento 

lejos de cualq-.J.ier ráfaga. Si til filamento eruptivo está asoc;lado con 

playa de una reglón activa vieja, ocurrirá una ráfaga óptica. Esta, 

usualmente es un evento grande de dos bandas con emisión térmica y una 

eyección de masa coronal. Tipicamente, la cromósfera que yace debajo 

de la ráfaga mostrará una estructura flbrU, lo cual indicará campos 

paralelos al filamento. Si por el contrario, la er.upción ocurre lejos 

de las latitudes activas, únicament~ serf vista una ligera emisión Ha:, 

pero puede ocurrir una ey;~~¡ih d~~ ~~:~)c~ronaL En ambos casos, 

pueden ser observados '.'é;;el!~~s; de· -p;~t~'ne~:- · siendo las particulas 

aceleradas en el m~~~~ie!lto ~~ci~ ~fuera de los campos, Zirin (1988). 
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2.3 Morfologia de la Energia Liberada. 

Las ráfagas son unos de los pocos fenómenos en la naturaleza 

en donde podemos observar de cerca cómo sucede el proceso de 

liberación de energia. En la actualidad, ello es realizado mejor con 

las ráfagas más grandes, en donde la escala nos es adecuada para 

distinguir la morfologia. 

En efecto, en todas las ráfagas para las cuales se tienen 

los datos adecuados (en algunos casos diez. o veinte) los pies de la 

ráfaga inicial están _marcados· por una .serie de puntos brillantes a lo 

largo de la fronter~ de éi:~~lla.· Esto es ilustrado en la figura (2. 4), 
.,_;~·: . ;;, _, ,, ···:- . ' 

(Tanaka y Zlrin, 19ssí; /i~'éual mGe~'tra una gran ráfaga en HeD3. 
·.: ;~ .. ¡ ;: . . .:, ' . - , ' 

En dicha , Ílgu;a_; ;:{rd~ ':punfos iniciales aparecen· en los 

primeros planos, y las dos bandas después de 1632 UT. Muy 

·probablemente, los puntos corresponden a espiras de flujo sucesivas, 

en las cuales las particulas energéticas son aceleradas y 

subsecuentemente deposl tadas. La fuente de rayos X duros, como fué 

medida ~r Hlnotori, es mostrada por los con~ornos en la figura (2.4) 

y proviene de la reglón situada entre las dos bandas, aún antes de que 

aparezca la emisión óptica. Las bandas son conectadas por espiras 

posteriores a la ráfaga refrigerantes de la nube coronal caliente. 

En las grandes ráfagas, los hilos se elongan rápidamente (a 

una velocidad de aproximadamente 100km/seg. ) a ambos lados de la linea 

neutra y se separan con una velocidad de entre 5 y 20 km/seg. ·mientras 

que las protuberancias de espiras que las conectan se elevan más y más 

en la corona, y un evento largo de rayos X suaves (SXR) tiene lugar. 

Si una banda está cerca de una ráfaga, ésta será brillante y pequeña1 
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porque muchas lineas de flujo convergen ahi; las bandas no cruzarán la 

mancha, puesto que el otro lado Involucra lineas de flujo conectadas 

lejos de la ráfaga. En el último estado, los hilos se envuelven dentro 

de dos lineas delgadas formadas por la intersección de una capa 

delgada de material coronal caliente con la superficie. 

Es interesante notar que el flujo de rayos X de estos 

grandes eventos permanece aún desconocido; los detectores llevados a 

bordo en las diferentes misiones se han saturado con las ráfagas 

grandes. 

El papel de los filamentos en las.ráfagas es importante pero ... 
aún no es comprendido. Además de las ráfag~~ · asociadas con pocas 

manchas solares (las cuales muestran que un filamento es suficiente 

para producir por si mismo una ráfaga), la·mayoria de las ráfagas~de 

reglones activas ocurren a lo largo de filamentos: o están asociadas 

con erupciones de filamentos. 

En efecto, es frecuente que el filamento sur ja de.cenas de 

minutos antes de la ráfaga; y pueda volverse excepcionalmente oscuro, 

corrido hacia el azul o expandido en Ha. Entonces, la ráfaga se rompe 

hacia afuera con emisión brillante en Ha y el filamento flota 

alejándose. El filamento corrido hacia el azul es uno de los pocos 

precursores infalibles de que ocurrirá una ráfaga. Porqué? no ·se sabe 

con certeza, pero probablemente sea debido a que el filamento ocurre 

únicamente a lo largo de una linea neutra cizallada, con lineas de 

campo horizontal que pueden ser intercambiadas a un estado de energía 

más bajo. 
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De la evolución de los puntos brillantes a lo largo de la 

linea neutra a la arcada del evento de dos bandas, se puede obtener la 

imágen de disparo de la ráfaga inicial en la reglón cizallada seguida 

por una reconexlón magnética amplia, a lo .largo de la linea neutra, en 

donde la energia inyectada en cada flujo eventualmente alcanza la 

superficie en las dos bandas. 

Aunque si bien esta lmágen parece razonable, y se puede 

seguir la evolución general desde un campo magnético cizallado 

complejo hasta una reglón actl va tranquila de gradiente b¡ijo, hay 

ejemplos, aunque pocos, de un cambio real en el campo magnético, antes 

y después de la ráfaga. 

Más aún, cuando esos cambios en el campo magnético son 

detectables, la cantidad de cambio no parece corresponder a lo que 

usualmente se piensa que es la energia total de la ráfaga. sin 

embargo, pocos ejemplos han sido reportados. 

En efecto, durante la ráfaga se obtiene un campo de reversa 

falso debido a que las lineas de emisión penetran las de absorción. 

Además, debido a que los magnetogramas tradicionales únicamente miden 

el campo longitudinal, no se registran cambios, ya que como 

generalmente es aceptado, el cambio es en el campo transversal que 

conecta la linea de visión de los polos que se observa; 

Lo anterior parece razonable debido a que los campos 

cizallados de gran manera, indican que los campos transversales son 

muy fuertes, y que la cizalla desaparece cuando la actividad decae. En 

la actualidad, esos cambios sólo pueden ser deducidos de la estructura 

Hcx, la cual marca la conexión entre los poios diferentes, y de los 
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magnetogramas transversales bastante burdos que se obtienen. 

Sin embargo, en general, no hay duda de que las ráfagas 

están conectadas con cambios en campos. Al respecto cabe mencionar que 

las regiones activas muestran una simplificación considerable después 

de que ocurren ráfagas grandes, y Wang y Zir1n (1988), observaron la 

desaparición de polaridades magnéticas opuestas justo después de la 

aparición de ráfagas. 

Por otra parte, bajo buenas condici9nes, la emisión continua 

puede ser detectada de casi todas las ráfagas clase 2 o más 

brillantes. Y cuando se usan técnicas de resolución mayor¡ . se 

encuentra que cualquier ráfaga es uria ráfaga de l_uz blanca ·(WLF). Y 
.,,. ·::;:·~);:>", '".'.., '',¡,·~·· 

debido a que el contin~o es realzado en el azul·. y el fondo bajado por 

las lineas abundantes, el monitoreo es mejor realizado debajo de los 

4000 A. 

La morfologia del continuo refleja el hecho de que vemos la 

fot'ósfera, acaso 500-1000 km. más profundo que la fuente de luz de 

helio 03. Unicamente las componentes más intensas de la ráfaga 

penetrarán a esa profundidad. Pero de hecho, los cálculos usuales 

muestran que nada, ni los protones ni los el~ctrones, penetrarán a la 

profundidad a la que es formado el continuo. 

Los destellos de WLF son similares a los de 03, sólo que más 

borrosos (Zirin y Tanaka (1973)). Las bandas de la fase principal son 

también isomórf icas, pero se desvanecen más rápido que las de emisión 

D3. Esto probablemente sea debido a que la fotósfera se libere de la 

energia más rápidamente que las capas más altas y de menor densidad. 

Ahora bien, un tercer punto, más brillante aún, puede aparecer en la 
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fase térmica. En la mayoría de los casos, la emisión WLF' desaparece 

con el fin de la fase impulsiva. Además; puede verse una onda 

brillante que se mueve lentamente (Machado y Rust 1974,Zirin y Tanaka 

1973), en coincidencia con la parte más brillante de la expansión H« 

de las bandas dobles. 

Lo anterior puede resultar de la conducción térmica que 

excita a las bandas, y su existencia muestra que la energia conducida 

puede alcanzar la superficie si hay tiempo y energia suficiente. 

La comprensión del espectro del WLF es un desafio serio. En 

el visible el continuo es aplanado y bajado hasta 4600 A, en donde 

comienza a subir hasta un salto grande en la serie de Salmer. El 

continuo de azul puede ser. explicado por una fuente de cuerpo negro, 

pero la emisión total es: ~~y' pequefia. Asi entonces, esta WLF es un 

misterio aún. 
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2.4 Reacciones Nucleares en Ráfagas Solares. 

En la década de los sesentas, se pensaba aún, que tanto en 

el Sol como en otras estrellas, las reacciones nucleares tenian lugar 

solamente en las profundidades de su interior; es decir, que sólo en 

su núcleo existian las condiciones de presión y temperatura 

suficientes para producir dichas reacciones. Pero ya desde 1967, 

Lingenfelter y Ramaty hablan predicho que también en la atmósfera 

solar, durante la ocurrencia de ráfagas, deberian existir reacciones 

nucleares y que las líneas de emisión correspondientes más intensas, 

se encontrarían a 2.22, 0.51, 0.44 y 6.13 Mev. En 1972, las 

predicciones de Lingenfelter y Ramaty se vieron confirmadas, ya que 

durante las ráfagas grandes de agosto, se observaron las lineas de 

emisión en rayos gamma predichas, asi como neutrones, claros 

indicadores de la presencia en la atmósfera del Sol de interacciones 

de tipo nuclear. 

Por lo anterior, se llegó a la idea de que en eventos de 

gran magnitud, en 

solares, habria 

los que se generan los llamados _rayos ·c6aalcoa 

las condiciones para las interacciones, ya que 

involucran ondas de choque explosivas con las altas presiones y 

temperaturas requeridas. Pero hoy se sabe , debido principalmente al 

espectrómetro de rayos gamma colocado en el Satélite SMM (Chupp et al, 

1982), y al detector de rayos gamma del Satéll te Hinotori (Yoshimori 

et al, 1983, 1985), que, en primer lugar, aún ráfagas relativamente 

pequefias son ráfagas gamma (presentan lineas de emisión en la banda de 

los rayos gamma), que incluso hay una gran cantidad de· eventos 

pequefios con más emisión gamma que otros eventos grandes, y finalmente 
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que las lineas de emisión observadas no se encuentran retrasadas con 

respecto al estallido propio de la ráfaga (definido por la emisión 

explosiva de rayos X duros, Forman et al, 1986), en contradicción con 

la idea de que se requiere de la presencia de una onda de choque como 

único medio propicio para generar las reacciones. Dicho de otra 

manera, la reglón activa misma, sitio de la ráfaga, tiene, durante la 

fase explosiva del evento, la capacidad de producir particulas lo 

suficientemente rápidas para interaccionar nuclearmente con el 

material de la cromósfera. 

La aceleración de particulas en ráfagas a al tas energias, 
' .- ·, . 

proporciona la posibilidad de que en la atmósfera del Sol . ocúrran 

interacciones de tipo nuclear. En efecto, protones y particulas alfa 

aceleradas a energias mayores a 10 Mev, que se precipitan hacia la 

cromósfera, interaccionan con los núcleos ambientes y dan como 

resultado neutrones y piones cargados, asi como lineas de emisión y 

continuo en la banda de los rayos gamma. En la tabla (2.2) se ilustran 

algunos de los mecanlsmoas involucrados en estas emlsion~s~ ..-. -.. 
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Emisión 

Lineas de· Rayos Gamma 

Continuo de Rayos Gamma 

Neutrones y. ir•,-,o 

Tabla (2.2) 

Mecanismo 

Captura de 'neutrones con E>lMev por 

hidrógeno C~ 2.223 Mev) y núcleos más 

pesados; desexcltaclón nuclear (4.44, 

6.13 Mev, etc.); y aniquilamiento 

positrón-electrón (.511 Mev). 

Superposición de bremsstrhlung de 

electrones ultrarelatlvlstas 

primarios y de electrones y 

pos! tr.one.s secundarlos originados 

por decaimiento de piones cargados. 

·Reacciones nucleares entre protones 

y. particulas alfa acelerad~s a 

energías mayores a 1 Mev/núcleo y los 

nlicleos.átmosférlcos. 

Lineas de· rayos · gamma y continuo, asi como neutrones 

energéticos, se h~n >6bservado de muchas ráfagas, pero la emisión del 

decaimiento ele. plone~ ·sé.lo se ha observado de una ráfaga (Forrest et 

al, 1985, 1986). Los satélites en los que se llevó a cabo la detección 
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gamma fueron el HEA0-1, HEA0-3, el SMM y el Hinotorl. 

De las observaciones de rayos gamma de ráfagas solares se 

puede concluir que la aceleración de protones y electrones 

relativistas es una propiedad común del proceso de llber¡¡ción de 

energia durante la fase impulsiva de ráfagas (Ramaty y Murphy, 1987). 

La observación de neutrones y emisión del decaimiento de piones 

permite extender esta conclusión a energias de varios Gev. 
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2.4.1 Los Rayos Ganma 

Las primeras observaciones de rayos gamma solares se 

obtuvieron de las ráfagas del 4 y 7 de agostQ de 1972 con un detector 

de cristal de Nal(Tl) a bordo del Satélite OS0-7 (Chup et al, 1973, 

1975). De las ráfagas del dia 4 de agosto, se reportaron las lineas a 

2. 22, o. 51, 4. 44 y 6. 13 Hev, con flujos de (2. 8 :¡: O. 22) x 10-1
, 

(6.3+2.0) x 10-2
, (3+1) x 10-2 fotones cm-1s-1

, respectivamente, así 

como continuo en el rango ... de o; 35 a 8 Mev, con un flujo de 

-2 ·-1 •. 
aproximadamente 1 fotón cm.<~· , (lrriba de 1Mev. De la ráfaga ·del 7 de 

agosto se .detectaron.· liriéaira 2. 22 ·y. o. 51 Hev con flujos de (6. 9+1. 1) 

x 10-2 y (3. o+i. 5)(x' 1~~2 fotones cm-zs.::1
• Fundamental~ente, fueron 

estas obse~~aci~~~~ '. las que permitieron . el suri1~'ierit~ de 

astronomía solar .de. rayos gamma como cienciá e~~er·;~~~Ú1;. 
la 

La secu~ncia de eventos que o~igina.n la ~mtsión gamma puede 

establecerse, esquemáticamente, de la siguiente manera (Kocharov, 

1979). Una fracción de las particulas aceleradas en la ráfaga 

(principalmente protones con energia mayor a 10 Mev), viajan hacia ·la 

atmósfera en donde interaccionan nuclearmente con los componentes 

cromsféricos a través de una reacción del tipo p(n,7)d. La captura de 

los neutrones por núcleos como 12C y 160, los exCi ta· . con la 

subsecuente emisión - de rayos gamma. La figura. ·.(2, sf..>nue~tra el 
. ~ . -" 

espectro observado y el teórico del ~v¡;rit~·;c:i~i '2i·cie .. ~Í:>Úl Ciel981 
"·· (J2' ; - • ' ··- ~-! .-_ :;-~j ::', ·~ .. -~,;,.· -

(Murphy y Ramaty, 1985). El espectro ~co~~iste•ec· en. cun'.."c~rú:inuo · 
" · · · ' · ' - " · ,- • ·• · ·- ·· r·i;' _ _ ; · : " ··., ' "'-···,_·.- ,. .·,. 

(producido por bremsstrahlug de electr'one'ii Y''.~u6ti'~s/li'nea~~ Ccori 

energía de hasta 6. 13 Mev) debido a las interacciones< nucleares. De 

acuerdo con Jager (1986)). la emisión gam~a·' oc~rre princip~llllE;nte 
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durante la fase impulsiva, dura entre 10 y 100 segundos y se emite 

generalmente en sincronia con el estallido de los rayos X duros. Por 

lo tanto, la emisión gammma no corresponde a la parte principal de la 

liberación de energia durante un evento, sino que corresponde a la 

cola de alta energía del proceso de inyección de la energía del evento 

(es decir, corresponde a la fase impulsiva). 
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Fig. ·2.S) Espectro teórico y observado del evento 
en rayos gamma del 27 de abril de 1981 (Mµrphy y 
Ramathy, 1985). 
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Si como sefialan Murphy y Ramaty (19~5), ias observaciones de 

neutrones y rayos gamma demandan alrededor de (10-20)x 1032protones 

con E > 30 Mev, la teoria térmica de la ráfaga exigirla una altisima 

temperatura del plasma. Según Jager (1986), esta temperatura seria 

aún mayor a los 5 x 108 K derivados de la emisión en microondas. Por 

lo tanto, la emisión gamma no parece poder ser generada por un plasma 

térmico sino por un haz de particulas aceleradas a decenas de Mev. 

·.• 
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CAPI11JLO 3 

ANALISIS DE LOS DATOS 

Procederemos ahora, sección (3. 1}, a dar una descripción de 

los listados de donde se obtuvieron los datos de los eventos de rayos 

X y después en la sección (3.2), estudiaremos el comportamiento de los 

eventos de rayos X para los años ya indicados. 

3.1 Listados de los Eventos de Rayos X. 

Como ya se mencionó , el uso de Satélites e incluso cohetes 

espaciales para el estudio del Sol, brinda la oportunidad de tener 

datos sin la ·influencia de la atmósfera terrestre. El caso. de ·los 

datos del Satélite SMM es uno de ellos. 

En efecto, el Satélite Solar Maximum Hission registró la 

actividad solar de . eventos explosivos' durante los aflos 1980; ·-

1984-1989 (durante 1981-1983 permaneció descompuesto). El satéll te 

llevó a bordo los siguientes instrumentos. 

1. - Espectrómetro de rayos gamma (GRS). 

2.- Espectrómetro de explosiones de rayos X duros (HXRBSJ. 

3.- Espectrómetro de imágen de rayos X duros CHXIS}. 

4.- Espectrómetro· de cristal plano (XRP-FCS}. 

5.- Espectrómetro de cristal curvo (XRP-BCS). 

6.- Espectrómetro y polarimetro ultravioleta (UVSP). 

7.- Coronógrafo y polarimetro (C/P}. 
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En el trancurso de la misión hubo varios eventos importantes que 

afectaron la captura de datos: 

1.- Febrero 14, 1980 

2.- Marzo 3, 1980 

3.- Junio 1980 

4. - Septiembre 23, 1980 

5.- Noviembre 23 de 1980 

6. - Junio 1981 

7. - Noviembre -1983-abril 

1984 

8. - Abril 1984 

40 

-Lanzamiento del Satélite SMH. 

-El bulbo de luz en el cristal del 

FCS, del mecanismo de manejo, 

falló, inhibiendo el funcionamiento 

durante 1980. 

-Falló un mlcropocesador del XHIS. 

-Fin de la lmágen C/P debido a una 

falla de la Caja Electrónica 

Principal. 

-Fin de las observaciones dirigidas 

·.debido a· fallas en los fusibles del 

Sistema de Control de Altitud. 

-Falló el HXIS. 

-La gabradora de datos empleada se 

vló severamente afectada debido a 

los esfuerzos de conservación 

previos a la reparación. 

-La misión de reparación reestaplece 

eL c~ntrbl :fino· de locau~a~fall. y 

;ee~~1ai~·.:i;\~. :: ;e:;:,~;·c;;:?~re·cyró~ida ·· ·. · 
Prin~;~~f{\ °'el~[:' <.·e;~. '': Las 

obse~~a~i~ll~s .· ·~~ . f~~f6il d~ tiempo 
- .· ; - -· ···,' - '..:··--

' -.. 
mayo, completci ··hasta debido al 



9.- ·Abril 26, 1985 

10.- Enero 8-24, 1986 

11.- Enero 28-30, 1986 

12.- Diciembre 7, 1986 

13. - Abril 1, 1.987 

14. - Noviembre ;17; 1989 

15. - Noviembre 17, 1989 

16.- Noviembre 23, 1989 

17.- Noviembre 24, 1989 

18.- Diciembre 2, 1989 

chequeo de la nave espacial. 

-El UVSP pierde gobernabilidad del 

manejo de la longitud de onda. 

Permanece en el continuo de UV, 

cerca de 1385 A después de esta 

fecha. 

-La memoria de la computadora 

abordo falló. 

-Observaciones del Cometa Halley. 

-Falló la grabadora C del C/P. 

-El C/P reanuda operaciones en un 

rango reducido usando la grabadora 

A. 

-Perdida del control 

localización. 

-Los instrumentos de locallzaCióri se 

apagaron.· 

-Los instrumentos de no ¡bci~1i:Za~ión 
se apagaron. 

-El arreglo sÓlar : se tfró. 

-Re-entrada der: SMM .. 

Los instrumentos · ·del. · SMl·f' tuvieron . un gran. r.arigo de 

capacidades espectrales y temborale~s} Cons~cuentemente, la estructura 

observada de la explosión;.•.· 5J dU°racló~ y evolución para un solo 

evento, podria diferir mucho entre los instrumentos, creando 
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ambigüedades en la correlación de eventos. Ocurrieron ambigüedades 

adicionales cuando los instrumentos de disco completo observaron 

explosiones superpuestas y los instrumentos de campo de visión 

limitado observaron únicamente una región fuente. 

Las explosiones observadas por el HXRBS formaron la base de 

datos publicados en NASA Technical Memorandum 4287, 4342, 4343 y 4344. 

El instrumento HXRBS vió el Sol completo y con él fueron tomados 

continuamente datos de sensibilidad alta , excepto dur.ante la noche 

orbital y durante el paso por la Anomalia del Atlán.tico Sur (SAA). Los 

eventos detectados con el HXRBS fueron correlacionados con el satélite 
,.: ·:· :.·,~,. ,-;; ·\,'.";_:.;.':~::~\ ·.' ;~·,, .·-··-

GOES en rayos X, datos en el óptico_ y en .~~d.~o{/.principalmente por 

y coincidenc.ia ·temporal, •· .. B~;, .. •t.a~~i*~t·.~.fr·" ~~inüJci~~;} perfiles 

duración de la~i:~plÓsion~sX lo~ ~J~~t~~ ~IJ:~~r~~dos por el GRS también 
. ··v : ·.:,.>:,: ::; . :;,.·,: .,,·;~:'.~ 

fueron inéorporactost_ '," : ; ./> ·· .-•. · 
Las ráfagas ·~m ')as cuales ·no fué observada la fase impulsiva 

;, . : :_ ~ ~:'-'.:'': ·r:-.; ... ; ,'_:/!.1·· - '.· •-': . ~'~;":.: ; : 
la noche'·,·o·/á :)a2sAJi• fueron reemplazadas por los eventos debido a 

detectados c~n-·e1~cii\~i1 f6;~· btros eventos de baja temperatura sin 

signos de alta energi~;+~c)~~ :'aquéllos relacionados con descargas de 
"">\ '. ~ . ,. 

filamentos, fueron•'t;~blén:<Ígregados (fueron incluidos datos del GOES 
-.. ..-.,,,,_.:-.'·:, 

de rayos X, de i;adio y'ctei:.ópfic:o J . 
. -::-.;·:--

- Eyeccion~~·('ie::masa 1 ~~ronal registrados con el P/C también 
- <·.·-·~·,·,:·:, .·-· ... :-~.-. - -¡ ,_ 

fueron incorporados, éiJ!ii6!\;~ri 'pocas ·correlaciones con otros eventos 
' ·{:'< ;" :-\': ·._ -.. ,·, ·· .. ·~=--:__-_::"; .;.,._--'-2-;-";C'-; -:0-; .. ,·-;-·-:--- , ___ ·.·.-:-,.:-,-~--- -. -----

regi str'adci's con/ ~r SMM. C~ancló __ d~~de' la superricl~ terrestre los 
' -. ..·,' .:~)· ..:-.. ~<·-~-- :·:<··. ~~-

observadÓr'e~ en Ha rep,ortaron una fuerit~ parecida, la información se 

incluyó: 
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El archivo exper !mental del UVSP fué monltoreado, y la 

información en los modos del experimento, longitud de onda, etc, 

también se incluyó. Por último, fué inspeccionada la computadora de 

lozalización del SMMM, para así tener la localización de la astronave 

en el momento de cada evento. 

Por otra parte, a cada evento observado durante la misión se 

le asignó un número de evento único, siendo de 1 a 12776 para los 

eventos observados por el HXRBS, · y de. 20001 ·a 23444 para eventos no 

observados por el HXRBS. 

La lista de datos c:Íe los ,N~SA 1'~'~hni~~l Memorandum citados 
.. ;~·~-'. i'• :.,,.:·~·;-·, .: .-

arriba están presentados de.ia siguiente níanerai 

Toda la en bÍoque 

multilinea, una línea por instrumento. Laprim~ra'lineada "el tiempo 
• -. "~ ,· o. 

del evento" (el tiempo pii:o del. ~~Úi'i.l:e ;~E~ si es que está 

disponible), el dia del af'ío CDAYl del ev~nt~. la localización del SMM, 

~-,..J.~usf,_ longitud, grado de inclinación, desviación lateral con 

respecto a la linea normal de vuelo, rodamiento y el ángulo· 

heliocéntrico. Lineas para datos Opticos, GOE?, HXRBS, GRS, XRP-BCS, 

XRP-FCS, UVSP, C/P, Radio (Frecuencia de Barrido) y de Radio 

(Frecuencia Discreta) están enseguida, si se tenía· la información. 
. . ~· . 

Adicionalmente, en una linea pá.rticufar, los registros son impresos si 

el dato de la información esta dfspoÚt>.l~;· 
-.'~ _;.,. -· .. ~ .· 

Algunos eventos que· 'f'u~ron·. catalogados como eventos 

separados, pueden realmente ser parte· de otro evento. En estos casos, 

la información del evento asociado es listada inmediatamente después 

del evento primario, y separado por una linea punteada. 
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La mayor parte de los datos obtenidos al nivel de Tierra y 

todos los de radio y de rayos X del GOES, fueron proporcionados , en 

estos NASA Technlcal Memorandum, por la red de observatorios NOAA/USAF 

y sensores geomagnéticos. 

En particular, los registros de datos del GOES, y que 

sirvieron de base para esta Tesis, fueron extraidos de los ·listados 

"Edi ted Events" y "Solar Events", del Space Environment Services 

Center (SECS). En el caso de que ninguna de estas listas hubiese 

estado disponible para correlacionarse con los eventos detectados con 

el HXRBS y el XRP,O'los tiempo del GOES fueron visualmente extrapolados 

de gráficas promedl.6:de 3 segundos, del mismo GOES. 

·Las • corre'láciones a la ráfaga óptica, se basaron 

principalmente en. ·¡'~>cofocidencla temporal con los eventos detectados 

con el instrumental. Las localizaciones dadas, indican el sitio de la 

ráfaga, no la localización del SMM. La información de la localización 

del SMM , cuando estaba disponible, es proporcionada en el registro. 

Se dan registros múltiples de ráfagas ópticas, cuando otras reglones 

produjeron ráfagas, en coincidencia con el evento dectado por el 

instrumental. El primer evento óptico listado es aquel que mejor 

corresponde al evento detectado por el SMM. También hay registros que 

indican explosiones múltiples detectadas por los instrumentos del SMM 

para ráfagas individuales ópticas y de rayos X suaves. 
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A continuación se presenta una descripción de las entradas 

ópticas. 

l. - Clasificación Hoc - Indica el tamafío y l~ t¡rill~ntt;iz de la'.·ráfaga 
• t . '~ 

en la forma XY, en donde X es uno de los siguientes códigos de 

área 

s- Subflare área< 2.0 grados cuadrados) 

2- Importancia 2 S. 2 área < 12. 4 

3- Importancia 3 (12.5 <área< 24.7 

4- Importancia 4 ( . área > 24. 8 

y Y es uno. de· los s.lg'úi~rites códigos de brillantez: 

f'.- falnt: 

N-normi!.l; 

B-brilliant. 

Para reportes de no ráfagas, se ·usaron·. los siguientes códigos 

para describir al evento: 

BSL- aparición brillante eri el limbo. 

LPS- sistema de prominencia de espira. 

ASR- surgimiento de región activa». 

SPY- spray. 
.- " 

EPI:- prominencia eruptiva eri' ~l ·limbo . 
. :t./~ 

APR- prominencia activa en .el limbÓ. 

2. ·- Localización- Locali;~ij(ó~ 'de la ráfaga en coordenadas 

heliográficas. 

3.- Región # (AR)- Número de. reglón activa asignado por SESC. 
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4. - Clasificación de Maclntosh de manchas solares (Mac. )- Código 

s.-

descriptivo de tres letras (Zpc) que indica configuración de luz 

blanca del grupo de manchas solares: 

· z- Clase modlflcada de Zurich de la A a la H. 

p- Describe la penumbra de la mancha más grande en el grupo: 

x = no penumbra. 

r = rudimentaria. 

s = simétrica. 

a = asimétrica pequeña. ·. 

h simétrica grande. 

k = asimétrica grande. 

c-· Distribución de .~an6has: 
~ :, ' . . -.. ~'.;<..-'. -~_::::· _:_.-. ...:-.. . 

X = manéhá triddtdua:l. 

º = ª~t~;U .. 
1 intermedia. 

c = co~pa~t.~, 
-. ' - ·.::>·· 
,.-,_ __ "-·.' _,_·:::',;' 
. ;, . .:.. . .~ -... ~ ' '. , 

Angulo . lieÍ1Ó~éntri60. 
- . :..·:~· ·,·· '-"> ' ... :.·. 

(H.Ang.) 

·-

v.alor en·.· grados del 

desplazamforit~ irreg~lar · enfre la loc~lización de la. i:áfaga 

óptica y el punto cenfral r~~l d~l Sol. 

6. - Longitud de Carrington (C~rr: .Lóri. ) .:;;. La longÚud de Carrington en 

grados de la localización d~ Ía rA;a~a óptica .. 
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Descripción de los registros de radio explosiones de frecuencias 

discretas: 

1.- Valor pico en unidades de flujo, arriba del fondo de preexplosión 

a frecuencias de 245, 415, 606, 1415, 2695, 4995, 8800, y 15400 

l. -

de 25-75 MHz. 

Los tipos 
.. ·-_, 

Tipo continua .decamétrica de larga .duración. 

Tipo II - Explosión de deriva lenta. ,-.• 

Tipo III -'Explosión de deriva rápida. 

Tipo IV - Explosión de banda ancha continua ... 

Tipo V - Explosión continua breve asociada. eón Tipo IU. 

'Los códigos de intensidad son: 

1- menor. 

2- significante. 

3- mayor. 

Descripción de los registros del GOES: 

1. - Tiemp.o cfo:i~l~io - expresado en horas: min1,1tos. Tiempo de inicio de 

la explosión de rayos X (basada en un minuto de promedios de 

datos de 3 segundos). 

2.- Tiempo pico - expresado en hora:minuto. 
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3. - Tiempo final - expresado en hora: minuto. Tiempo cuando el flujo 

decae a un punto a la mitad entre el nivel máximo y el fondo de 

la pre ráfaga. 

4. - Importancia - Clasificación de la explosión de. acuerdo al pico de 

energia en Wm - 2
, del código es Zn 

en donde Z es: 

A - < 10-7 

B - > 10·1 , < 10-6 

e - > 10-6 , < 10-5 

M - > 10-5 , < 10-• 

X - > 10·• 

y n es un múltiplo numérico de 1 a 9. Por ejemplo un evento C3 

indicaría un flujo pico de 3 x 10·6 wm-2 

,. . . . 

S. - Código de calidad (Qual) - el código indica en'dÓride oc~~rEln las 

explosiones de rayos X del GOES en relac{¿~ ~- l~:};~~~ifa~~~s 
dia/noche del SMM y los pasos a través:·~~\ {¡:Aliom~i1a 'del 

.'.,•, :; : .. , '.::·~·i·' . 

Atlántico Sur.: '·. /): 

O - No hay correlación del evento con los dat~tci~i GOES. 

- El evento entero fué observado. 

2 - Unicamente el inicio del evento fué observado. 

3 - El inicio y el pico del evento fué observado. 

4 - El pico y el decaimiento del evento fueron observados. 

· 5 - Unicamente el decaimiento del evento fué observado. 

6 - No hubieron datos disponibles del GOES durante el evento. 
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Para esta Tesis, se consideraron los eventos para los cuales 

se disponia de la diferencia entre el tiempo final y el tiempo de 

inicio, y la importancia, de . los registros del GOES, y de los 

registros ópticos, la localización para cada evento. El número total 

de eventos para los que se tuvieron estos tres registros fué de 3410. 

siguiente. 

tiempo de 

El método seguido para el estudio de ·estos eventos fué el 

Primero se digitalizó el tiempo '.de duración (tiempo final -

inicio), la importancia y l~·}Í~'tit~~ de cada evento a partir 
·';.; __ :·., > 

de los NASA Technical Memorandum. · Despues. se: ordenaron los datos por 

afio y pOr·_intensidad para obtene~·uni ~rl.~~i- 0.iiri:~~~~,;~~tádl~Ú.code fa 
·-< · .. ~~-)-~·-_.•:.:~_, -,~-~~-~<:), :_':e?:~::.~:;:\'"'··~--<':;~~ .... -~::.~;~;~-,~,,,. .. ~ ~ .:, : -

distribUdóri _de las intensidades· anuales y de· todo eL· periodo· por 

nivel de intensidad. En t¡;rcer}f~¡~~ ··Í~~X'~t~~-f6~}~~\~~~cten~f:~n·· por· 

nivel de intensidad, de todó . ~F ~~~id~~:;,; ·~~ri'·E~~t1~~r la~ 
. . '~-- -- . <;:.:-· - •:.~ . '~·:: " 

distribuciones de, latitud y de ctu~~~ió~. ~si· como f~s cir"úi~as de 

latl tud-intensidad anual y total, l~tit~~~~·urabiin anual (to~al, y d~ 
duraclón-lntensldad anual y total. 
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3.2 Comportamiento de loe Eventos de Rayos X. 

A continuación daremos una descripción de las distribuciones 

de intensidad, duración y latitud de los eventos de rayos X. 

Consideraremos primero a los eventos en su comportamiento anual, el 

comportamiento de los eventos en cada uno los afias abarcados, es 

decir, de acuerdo al ciclo solar y después a los eventos en su 

totalidad. 

3.2. 1 Intensidad . .....,. 

En la Figura (3.1) está representado el porcentaje. de 

eventos según las diferentes intensidades consideradas B, C, -M. y X y 

que · son · 1as mismas que se consideran en las fuentes '.de .da tos 
''·;· 

consultadás p~r~ icis af'ios 80, y 84-89. De ella se obs~,~~~; ~Je /~1 ~7~% 
. •;:,-,·_ --.•_ ... , 

de los eve~tos f~eron del tipo e, el 16 % del tipo M, el ·2 .% .C!e1 'u-Po 
X y el ·resto,.· 7· %. del tipo B, de un total de 341(1 everít~~. ~:o~o. ya se 

dijo. Es decir, hubo más eventos de energJ.~ p160 entre to:.:.6~m-2 y 

10-5wm-2
, los llamados tipo C, que de energia mayor: 

·1oG 

" 
" 

lllD,1114-lllt 

10 
lj 

" j 40 

•• 
•• 
to 

• 
X·AA'f INJENSITV 

Flq. J. t. Dlstrlbuclon de los eventos de acuerdo a su Intensidad 

considerados en todo el periodo, año'! 80, 84-89. 

so 



Al respecto, cabe mencionar que Dennis (1988) da una 

descripción de la intensidad de los eventos detectados en 1988 con el 

satélite SMM, considerando el siguiente esquema: 

Ráfagas Tipo A o Termo calientes. 

Ráfagas Tipo B o Impulsivas. 

Ráfagas Tipo C o Gradual duras. 

En este esquema se considera a las ráfagas tipo A con una 

energía y altitud menor que las de tipo By estas a su vez con valores 

inferiores en energia y altitud que las tipo C. 

Los números relativos de las ráfagas de los diferentes tipos 

según este esquema, pueden ser visto del análisis de 400 ráfagas 

realizado por Kosugi et al c19ss)· para los eventos de ese afio 

detectados con el satéll te SMM. Ellos hallaron que 13 de dichas 

ráfagas fueron graduales, 3 fueron térmicas, 62 estuvieron asociadas 

con eventos de surgimiento y calda de microondas graduales, y la 

mayoría del resto, 338, fueron impulsivas. 

Entonces los resultados de Kosugl'concuerdan con los de la 

Figura (3. 1) en cuanto a que hubio más eventos de intensidad: baja que 

de intensidad mayor. 

La Figura (3.2) da la distribución porcentual d~ eventos de 
.· .,·. ., . 

todo el periodo, de todos los niveles con respecto al total de evenlos 

anuales. Ahí, se observa que_ la sumá del número de eventos (C, M o Xl 

sigue el patrón del ciclo s~lar (respecto del número de manchas 

solares), más eventos cerca dél máximo y menos durante el minimo, como 

es reportado por diversos autores, Hundhausen (1993). 
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... 

.. 

.. 
·~ .. 
[ .. .. 

'º 

Flg. 3.2 Dlstrl.buclon· de los eventos e,: K y X 

para los anos ao, 84-89. 

De la misma Figura (3. 2), se observa que el número de 

eventos que la fuente de Datos reporta coino. C (de intensidad baja), 

tiende a disminuir al aproximarse al minimo del ciclo solar, como es 

reportado también por Dennis (1985) para los ·eventos de mayor 

frecuencia numérica, y a aumentar al acercarse el máximo del ciclo. 

Este comportamiento se observa tambiéri par';¡· :cada nivel de intensidad 

(C, M y Xl, como lo muestrari las n'g~~~~ (3.'J. Íl a (3. 3. 21). Ahora, la 

distribución de los eventC>s ,·';:, d~'ntro de cada· nivel de intensidad, para 

todo el periodo de Ja:t6i; ~~.~btiene de las Figuras (3. 3.1), (3. 3. 2) y 
·- -:,,·,-=---~--~-..:.->-,-. ---·-

(3. 3. 3), .en' las ;~uúé.s están representadas las intensidades para los 

diferentes.niveles (C, M o X) de todo el periodo. De ellas se observa 

que los eventos C2, Ml y Xl fueron de los que más ocurrieron en los 

afios registrados, 17 %, 11 % y 10 % respectivamente. 
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3. 2. 2 Latitud. 

Veamos ahora que sucede con la latitud. Del histograma de 

latitud anual total, Figura (3.6), se observa una tendencia de los 

eventos a distribuirse en forma normal, alrededor de las latitudes -15 

y +20 grados, y extenderse hasta los ± 40 grados. Este comportamiento 

no parece ser exclusivo de las ráfagas solares, otros fenómenos como 

' las manchas solares y las reglones act.i vas, muestran un comportamiento 

semejante, Hundausen (1993). 

60 
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Flg 3.6 Comportamiento en Latitud de los· eventos en Rayos-X 

para todo el periodo, anos 1980, 1984-1989. 
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Ese comportamiento se observa claramente en los Histogramas 

de latitud por afio, Figura (3. 7), a)-g), las cuales muestran que al 

acercarse el minimo de actividad solar, los eventos se agrupan 

alrededor de O grados, pero al acercarse ·al máximo, los eventos 

nuevamente se distribuyen alrededor de los ± 20 grados. 
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En efecto, uno de los aspectos más conocidos del ciclo de 

actividad solar es el arrastre hacia el ecuador de manchas solares en 

periodos de aproximadamente 11 aftos, entre sucesivos minlmos de 

actividad. Este efecto usualmente es mostrado (Maunder, 1922), en una 

gráfica de latitudes de manchas individuales contra tiempo para uno o 

más ciclos de actividad. El patrón resultante, (Klepenheuer, (1953)) 

es usualmente referido e.orno "diagrama de mariposa". Este formato se 

puede usar, (Hundhausen, 1993)), para mostrar y comparar los cambios 

de localización de manchas solares, reglones activas y ráfagas solares 

(fenómenos que se podrian considerar como de pequefta escala de 

actividad solar), protuberancias y caracteristicas coronales 

brillantes (fenómenos de gran escala de la atmósfera solar), y 

eyecciones de masa coronal. En el siguiente capitulo, en la parte de 

discusión, se regresara a este tema. Ahora se pasara a describir qué 

sucede con la duración de los eventos. 
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3.2.3 Duración. 

En la Figura (3. 8), observamos que el 70% de los eventos 

tuvo una duración de 30 minutos, un 20% de 60 minutos y el resto, más 

de 60 y hasta 540 minutos. Esta distribución de los eventos no variaba 

mucho si se tomaban para su claslfación, intervalos de tiempo de la 

mitad de duración (15 ~inutos), y si se conservaba esa tendencia· a lo 

largo de los años de observación, como lo muestran las Figuras (3.9), 

(3. 10) y (3.11), en donde además se observa que al acercarse el minimo 

de actividad solar, los eventos e tienen menor duración, pero al 

acercarse el máximo aumenta su duración pero no tanto como la duración .. . 

de los eventos más energéticos M y X, los cuales llegan )ncluso a 

durar varias horas. 
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Seleccionar esos intervalos de tiempo no ha sido arbitrario, 

otros autores los han usado para estudios de la actividad solar. Por 

ejemplo, Burkeplle ( 1994), ha escogido intervalos de 15 minutos para 

estudiar la correlación de ráfagas con eyecclones de masa coronal. El 

encontró que de 790 ráfagas de rayos X vistas durante 1986 con el SMM, 

545 tuvieron un tiempo de decaimiento definible del tipo l/e, y de 

ellas, únicamente 36.6 % duraron menos de 15 minutos (ninguna asociada 

con eyecciones de masa), 17. 3 % duraron entre 15 y 30 minutos (1% 

asociada con eyecciones de masa). 6.6 % de duración entre 30 y 45 

minutos (6 % con eyecciones de mas), 2.7 % entre 45 y 60 minu~os (14 % 

con eyecciones de masa l y 5. 8 % mayores que una hora (30 Y,. con 

eyecciones de masa). 

Estos resultados sugieren que ráfagas de mayor · duración 
' - :, - -. - ·'. . ~ .. -

parec~rian tener una ~~obabllidad mayor de estar asociadas con 

eyecciones de masa. 

Hasta aqui, han sido descritas por separado la intensidad, 

latitud y duración de los eventos de rayos X detectados con el 

satélite SMM para los años 1980, 1984-1989. Y dadas las propiedades ya 

mencionadas, se procedió a investigar las posibles relaciones entre 

ella, por ello se obtuvieron las Figuras latitud-intensidad, 

duración-intensidad y latitud-duración, '.las cuales. a continuación se 

describen. 
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3.2.4 Latitud-Intensidad. 

En las Figuras (3.7), a)-g), están representadas la latitud 

y la intensidad de los eventos registrados para cada af\o del periodo 

de estudio, y de ellas se observa que a latitudes bajas (± 20 grados) 

se presentan más eventos de intensidad alta, X y H (el 100% para 1980, 

aproximadamente lo mismo para los af\os 84, 85 y 86, pero con una 

ligera tendencia hacia ±5 grados en estos). A latitudes de hasta ± 40 

grados se presentan la totalidad de eventos de intensidad menor, C, 

con la tendencia de agruparse en O grados al acercarse al minimo. Al 

aproximarse el máximo de actividad solar, ambos tipos de eventos, de 

baja y alta intensidad, se alejan de O grados y tienden a distribuirse 

alrededor de ±25 grados. Pero sin extenderse más allá de los -50 y +40 

grados. Hecho que se ve más claro en la Figura (3. 13), en donde se 

representa la latitud-intensidad, del total de eventos registrados. 
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3.2.5 Duraclón-Intensldad. 

El comportamiento en cuanto a la duraclón-lntensldad de los 

eventos para cada año del periodo, se puede estudiar en las Figuras 

(3.14), a)-g). De ellas se puede decir lo siguiente. 

En cada uno de los años, parece existir la tendencia de que 

los eventos con una duración mayor, son de una Intensidad alta, cosa 

que se refleja notoriamente en los eventos de 1980 y que se observa a 

lo largo de los años del perlado, lo mismo a~ acercarse al minlmo que 

al máximo de actividad solar, ocurriendo un Incremento en el número de 

eventos de mayor Intensidad al acercarse el perlado de mayor 

actividad, 6 como ya se mencionó, teniéndose los siguiente limites de 

duración. Para los eventos C, desde dos hasta 130 minutos, para los 

eventos M desde 3 hasta 140 minutos y para los eventos X, desde 20 

hasta 150 minutos. Como se nota de la Figura (3. 15), en donde están 

representadas las duraciones e intensidades de todos los eventos de 

todo el periodo de observación y la cual parece indicar, al igual que 

las Figuras (3.14), a)-g), que los eventos de duración mayor tienen 

una intensidad mayor, ya que los eventos (al igual que en las Figuras 

anuales) se ven corridos hacia la derecha al aumentar la intensidad. 
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3.2.6 Latitud-Duración. 

Una vez descritas la distribución de intensidad, latitud 

duración, asi como los aspectos latitud-intensidad, duración 

intensidad, de los eventos de rayos X, se procederá a estudiar el 

aspecto latitud-duración de dichos eventos y tener una idea acerca de 

si los eventos se distribuyen de una cierta manera a partir de su 

duración. Los aspectos la ti tud-duraclón de los eventos están 

representados en las Figuras (3. 16), a)-g). 

De estas Figuras, en la correspondiente a 1980, afio de 

máximo de actividad solar, se observa que los eventos de duración de O 

a 60 minutos, se agrupan alrededor de los ±15 grados. Y los eventos de 

duración mayor presentan una distribución con picos en -15 y +27 

grados. Al acercarse el minimo de actividad, los eventos tienden a 

agruparse alrededor de O grados aunque los eventos de duración mayor 

de 120 minutos, parece que conservan su tendencia de estar en ±15 

grados. En el periodo de máxima actividad, los eventos se agrupan 

bimodalmente en -20 y +30 grados. 
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En efecto, de estas Figuras (3.16), a)-g), se observa que 

los eventos de mayor duración (más de 60 minutos) tienden a agruparse 

en -10 y +25 grados y los de duración menor en ±15 grados, sin 

sobrepasar los -SO y +40 grados en ambos casos, como se puede observar 

mejor de la Figura (3. 17). La tendencia de los eventos a agruparse de 

los ±10 grados hasta los ±40 grados, al iniciar el máximo solar, se 

vuelve a dar para los eventos de duración de O a 60 minutos, Figuras 

(3.16), a)-g), dándose además un aumento de duración en el sentido del 

ciclo solar, como se observa de estas Figuras latitud-duración. 
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CAPITULO 4 

4. 1 DISCIJSION 

En esta sección se procederá a discutir los resultados 

obtenidos del análisis de las Figuras de los eventos en rayos X 

observados con el satélite SMM para los afios 1980, 1984-1989, 

considerando los resultados y estudios realizados previamente, y en 

los que la comparación entre las posibles conexiones f isicas entre los 

fenómenos de escalas diferentes tales como; ráfagas solares y 

eyecciones de masa coronal, podria ayudar a comprender la relación 

entre dichos fenómenos. 

Desde la década pasada, se han estado estudiado las 

posibles conexiones f isicas entre estas manifestaciones diferentes de 

la actividad solar asi como entre los cambios del campo magnético del 

Sol,· y aún persisten los diferentes puntos de vista, en particular, el 

de la relación causa efecto entre las eyecciones de masa coronal y dos 

fenómenos solares con los cuales las eyecclones han sido 

frecuentemente asociadas; las ráfagas solares y las protuberancias; 

Rust and Hilder et al., (1980); Munro et al., (1979); Sheeley et al., 

(1983); Webb and Hundhausen (1987); St Cyr and Webb (1991); Kahler 

(1987); Hundhausen (1987) y Harrison (1991). 

Los resultados obtenidos en esta . Tesis acerca de la 

distribución de intensidad de los eventos en rayos X, Figuras (3. 1), 

(3.2), (3.3.), (3.4), apoyan el punto de v.ista de asociar las 
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eyecciones de masa con las ráfagas en el sentido de que las ráfagas 

estudiadas siguen una distribución numérica parecida a la de las 

eyecciones de esos afias a lo largo del ciclo de actividad solar. 

Estas apreciaciones parecen mantene'rse si se considerara la 

clasificación que hace Dennis (1988) de las ráfagas en la cual toma en 

cuenta su intensidad y su altitud, refiriéndose a ráfagas tipo A, B y 

C, que son de baja, media y alta intensidad y altitud respectivamente. 

Esta clasificación ha sido adoptada por varios autores . Por ello, 

seria conveniente usar esa clasificación para estudios posteriores; 

De hecho, la reciente interpretación de las eyecciones de 

~asa como disrupciones de estructuras magnéticas envolventes cerradas 

en la corona, ( Il llng and Hundhausen ( 1985 y 1986 l, Hundhausen ( 1987 l l 

~ugiere el origen de las eyecciones de ,masa en campos magnéticos con 

escalas espaciales mucho más grandes que · 1os campos en las regiones 

activas o ráfagas, (Harrison (1986), Harrisor\ et al (1990)) o aún en 

prominencias, (Low et al. (1982), Low.and Hundausen (1987)). Pero como 

se seflal6 en la sección 2. 1·, el hecho de que cuando hay una 

configuración magnética complicada es muy probable que sur Ja una 

ráfaga, y más aún si la estructura es de tamaflo considerable y existe 

una cizalla grande, ello.ap()ya la tendencia a asociar a las eyecciones 

con las ráfagas. 

Los intentos ~ara discriminar entre estas y otras relaciones 
. ,~ -, . -~ -, ' -i'- ::. --, 

con base en las\'i'~rÍáciones de término largo en las tasas de 

ocurrencia de" los di.ferentes fenómenos han sido muy confusas, Webb 

(1991), debido a que estas tasas para muchas o para la mayoria de las 

formas de la actividad solar, varian de mane~a similar sobre el ciclo 

75 



de actividad solar. Es por ello que podrla ser de suma importancia 

conocer las distribuciones de latitud y duración de los eventos en 

rayos X. 

La f lgura (4. l), (Hundhausen (1993)) muestra las latitudes 

heliográficas de tres manifestaciones de la actividad solar de pequefta 

escala (relacionados a campos magnéticos solares de pequefta escala) 

durante 1980-1990, época de las observaciones del SMM. La parte 

superior muestra las latitudes de las manchas solares, la parte media 

muestra las latitudes de las reglones activas y la parte inferior 

muestra las latitudes de todas las ráfagas solares ópticas, 

(Hundhausen (1993)). Las Figuras (3.6), (3.7), a)-g), obtenidas en 
'~--

esta· Tesis, y en donde están representadas ·das .distribuciones de 
,- :·~;:~'. -','t :\-;;" :_ :·~:;_·: ' 

latitud anuales y de todo el periodo, concuerdan ccín éi comportamiento 

exhibido por las ráfagas de la figura (4.1). 

La parte superior de la figura (4.1), muestra parte de dos 

"mariposas" debido a que la gráfica empieza cerca de un tiempo de 

máxima actividad. Se considera, (Hundhausen . (1993)) no porque_ las 

manchas solares tengan una expectativa real de tener una conexión 

fisica directa a las eyecciones de masa coronal sino porque estas 

manchas son una forma familiar de la actividad solar que ilustra el 

comportamiento de las estructuras del campo magnético solar en las 

escalas espaciales directamente relacionadas a muchos tipos bien 

conocidos de la actividad. -Este. comportamiento de las manchas solares 

es al que se alude en esta Tesis cuando se habla de ciclo de actividad 

solar y con el cual "ya se ha dicho que concuerdan los eventos 

analizados. 
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Las partes media e inferior de dicha figura (4.1), muestran 

las latitudes de las reglones activas y de las ráfagas solares 

observadas en H«, y para las cuales podria haber una expectátlva real 

de relación estrecha a las eyecclones de masa coronal. Ambos fenómenos 

involucran campos magnéticos con escalas espaciales similares (acaso 

ligeramente más grandes) que los campos de flujo hacia afuera de las 

manchas individuales. 

Las reglones de la parte media de la figura (4.1), son los 

sitios de los campos magnéticos complejos y fuertes que se piensa son 

los responables de los aspectos más conspicuos de la actividad solar. 

Una región activa extremadamente grand.e subt.iende 

aproximadamente 3. 5 rrilnutos de arco vistó. ét~sde la> rá1r~. 'ú.i·1en, 

1973), la correspondiente escala fisica.es de 2 x 108 metr~s Ó 1/4 del 

radio solar. 

La parte inferior de la figura (4.1) muestra las latitudes 

de las ráfagas H« tabuladas en la misma fuente. Las ráfagas son 

comurunente vistas como disrupciones de estructuras magnéticas en· 

escalas espaciales comparables a o más pequei'ías que las 

correspondientes a las de regiones activas. 

Ambas partes media e inferior, muestran un patrón de cambio 

de latitudes similar al de la parte superior. Lo cual no es 
f 

sorprendente, puesto que las manchas solares, las regiones actlvas·~~y 

las ráfagas solares son diferentes manifestaciones de la acti~ld~d· · 

solar en una escala espacial :s 1/4 de un radio solar; y se supone;.que 

todos estos fenómenos, Hundhausen (1993), son controlados o producidos 

por propiedades de "pequeña escala" del campo magnético solar. 
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Las Figuras (3.12), a)-g), en donde están representadas la 

latl tud versus la intensidad de los eventos en rayos X, parece que 

muestran el mismo comportamiento de estructura de "mariposa". Esto era 

de esperarse ya que se esta graficando la latitud de los eventos y ya 

se v16 que la distribución de la latitud es de ese tipo. Por otro 

lado, de la Figura (3. 12), a), correspondiente a la latitud-intensidad 

de los eventos de 1980, se puede ver una tendencia de los eventos de 

mayor intensidad a estar en ciertas latitudes, -15 y +10 grados. Algo 

analogo se observa cie las Figuras (3.16), a)-g), de latitud-duraclón, 

en donde además de aparecer nuevamente la estructura de mariposa, 

parece que los eventos de duración. superior a 60 minutos ocurren en 

ciertas latitudes, -15 y +27 gr~d~:~. ·Por lo. tanto parece ria razonable 

adscribir el "diagrama de mariposa"- a: las estructuras magnéticas que 

ocurren con esta misma escala espa_clal. 

Ahora bien, referirse a estructuras magnéticas para hacer un 

análisis de eventos de rayos X es congruente con la idea expuesta en 

el capitulo 2 acerca de que la ráfaga es un fenómeno magnético; Al 

respecto, diversos estudios .. concernientes a la actividad solar y· su 

relación con diversos fonóm~-ñ~s·. transitorios asi como con algunos 

aspectos reiacioriados i; cori.>"el- c~rnpo· Dlagnético del Sol, han sido 
·: ,-.;';~/~· .. ,.';.'· 

publicados, . HaFri:~~~' ú9s9>;•:¡;~tlce'r.;~ct99o) ( Her as et al ( t 99o l, Cheng 

et al <i9s7>{'.~w~i;b·,·~; ;H~~d~~~~~J.; -~~~fr>:':H~~~ ~.!···al.· (1993). A 

continuacióii"cia:~~nios una breve ciescripCión de, sus resul t~dc»s. así como 

las similitudes ~-~iscr~p~~6¡~~ ~~~ l~s-~es~Ú:~isienc~~l~ados en esta 

Tesis. 
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Cyr y Webb (1991), examinaron 73 eyecciones de masa coronal 

observadas por el coronógrafo abordo del SMM, de 1984 a 1989. El 

objetivo de su estudio fué determinar la distribución de varias formas 

de actividad solar que estuvieran espacial y temporalmente asociadas 

con eyecciones de masa durante la fase del minimo solar. Para cada 

eyección de masa coronal pudieron medir una velocidad, pudiendo por lo 

tanto estimar un tiempo de partida desde la corona baja. 

Buscaron después otras formas de actividad solar que 

aparecieran dentro de los 45 de longitud y 30 de latitud con 

respecto a la eyección, y dentro de los ± 90 minutos de su tiempo de 

partida extrapolado, >y ··encontraron lo que se discute .más ·adel~nte. 
'._. ; _·,: -~-' 

Es·· juste> ·en\ estos ;rarig6s cíúi;'; están)/ubicados los eventos 
·.·, }~ ·:" ',-:, ~<-·>. ;_>"·'; •.. ' 

estudiados en . esta ' T~sis. En efecto; '.fai 'Figura> (3. 6) muestra la 

distribución de la latitud de los eventos .deteCtacios con el satélite 

SMM para los años 1980, 1984-1989, y de. ella se observa que la 

totalidad de los eventos se ubica . en el rango de ±40 grados, 

teniendose una distribución bimodal con picos en -15 y +20 grados .. 

En cuanto a la duración, de la Figura (3. 8) se puede decir 

que un 95% de los eventos estudiados j~~v~: una duración hasta 90 

minutos. En este trabajo no se hizo u~:~.;.~~s~ciación con eyecciones de 
;'·-·, .. :.:./: .. 

masa coronal, pero el hecho de qUé los rangos en que Hundhausen buscó 

dicha ásocfa:~ióll, sean los rangos en que se ubican dichos eventos 

podria ·apoyar la idea que se .tiene.• acerca de la asociación entre 

ráfagas y eyecciones. 

Regresando al trabajo de Cyr y Webb, de la estadística 

resultante, encontraron que ligeramente menos de la mitad de las 
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eyecciones tuvieron asociaciones. Esta fracción es más baja que la 

encontrada de los estudios previos del Skylab y del SMM de 1980. Cyr y 

Webb atribuyen esta baja tasa de asociación con la fracción grande de 

eyecciones lentas detectadas durante 1984 a 1989. tomadas como un 

grupo, las eyecciones lentas estuvieron ocasionalmente asociadas con 

otra·s formas de actividad solar. 

Para aquellas eyecciones de masa coronal con asociaciones, 

hallaron que las protuberancias eruptivas y los eventos de rayos X 

·suaves (especialmente los eventos de larga duración) fueron las formas 

más relevantes de actividad que acompañaban la aparición de eyecciones 

de masa. Indican que sus resultados refuerzan la interpretación de que 

la mayoria de las eyecciones de masa coronal son el resultado .de la 

reconfiguración de una estructura de campo magnético que rodea a una 

prominencia, lo cual lleva a una desestabilización y erupción de la 

prominencia y su estructura coronal superyacente. Este fenómeno ocurre 

en protuberancias estáticas y en protuberancias halladas en ·regiones 

·activas. 

Por otro ·lado; Heras et al (1990), analizan la asimetria 
:,::(t: 

este-oeste en la distribución de. ráf~gas solares, observadas durante 
' ··~ -',; 

los af\os de 1976 i:1J)9ss. Concluyen que las ráfagas, todas ráfagas tipo 

HOt, no est<in uniformemente distribuidas en .heliolongitud, sobre el 

disco solar, cuando se consideran eventos con hellolongitudes más 

grandes que 60 , o aún más cercanos al meridiano central para 

determinados periodos. Las asimetrias halladas pueden ser explicadas 

en términos del paso de regiones activas enfrente de la posición del 

observador. Pero, no es el caso para la distribución de ráfagas 
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iguales o más intensas que la de importancia 1F observada durante 

1979. 

Esta asimetria este-oeste también se presenta en los eventos 

estudiados en esta Tesis. En efecto, en la Figura (3.6) que representa 

la distribución de latitud de los eventos en rayos X para los aflos 

1980, 1984-1989, detectados con el satélite SMM, se observa una 

distribución bimodal de los eventos, con picos en -20 y +15 grados, es 

decir en 20 grados de latitud oeste y 15 grados de latitud este. 

Esta asimetria parecerla tener su origen en la asimeiria 

misma del campo magnético solar. Lo cual no estaria en contradicción 

con la idea que se tiene acerca de que la ráfaga solar es un fenómeno 

magnético como se expuso en el capitulo 2. En efecto la mayoria.de los 

autores, por ejemplo Masuda et al (1994), piensan que las ráfagas 

solares son el resultado de una reconexión magnética, la fusión de 

campos magnéticos antiparalelos y la consecuente liberación de energia 

magnética. 

Considerando que las ráfagas se . pueden clasificar en dos 

tipos, (Pallavlclnl, 1991): compactas y de dos bandas., se puede decir 

que las ráfagas de dos bandas, las cuales aparecen como de desarrollo 

lento, espiras grandes de gran duración, son comprendidas 

teóricamente, (Carmichael (1964), Sturrock (1966), Hlrayama (1974), 

Kopp (1976), Hayvaerts (1977)) como'el .. resultado de una erupción de 

una protuberancia solar que empuja a las líneas de campo magnético 

hacia arriba, dentro de la corona. Cuando las líneas de campo forman 

una estructura en la forma de una Y invertida, y se relaja a una 

espira (loop} "normal", es entonces cuando tiene lugar la reconexión 
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de las lineas de campo. Este punto de vista ha sido apoyado por 

recientes observaciones, Tsuneta (1992, 1993, 1994). 

Sin embargo, un mecanismo diferente parece ser r.equerido 

para producir las ráfagas compactas impulsivas, de corta duración. Y 

Hasuda et al (1994) reportan observaciones hechas con el Telescopio 

Yohkoh de Rayos X Duros y el Telescopio de Rayos K Suaves, (Ogawara 

(1991), Kosugi (1991), Tsuneta (1991)). Estas observaciones muestran 

una ráfaga compacta con una geometria simila~ a la de una ráfaga de 

dos bandas. Hasuda et al identifica~ la re~·i,Ón de reconexión como el 

lugar de aceleración de particulas/• ~0~iri~nd~ que la fislca básica 

del proceso de reconexión C: que :~~;~an~d~%i~c~~ocido) puede ser común 
-·-·.--.' ,,._ , -. ·--- :,, ... --~<,-

ª ambos tipos de ráfagas. : ·// ·. · 

En relación a 'esta : posibllÍdad, por los resultados 

encontrados en esta Tesis en·cuanto que los fenómenos de cierta escala 

parece que ocurren sólo en ciertas reglones, si los eventos son de la 

misma escala, parecerla lógico que tuvieran un mismo proceso fisico, 

aún cuando fueran eventos en aparien¿ia diferentes (compactos y de dos 

bandas). 
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4.2 CONCLUSIONES 

1. -Los resultados de esta Tesis coinciden con lo reportado en la 

literatura en diversos aspectos; en cuanto a la totalidad de los 

eventos anuales (la suma de los eventos B, C, M y X) siguen el 

comportamiento del ciclo solar (como lo marcan las manchas solares), 

lo cual era de esperarse porque en general las ráfagas solares 

aparecen o están ligadas con manchas solares. 

2.-Hubo más eventos menos energéticos que de energia mayor. Es ya un 

hecho comúnmente aceptado el que, por ejemplo, la energia liberada en 

una ráfaga de clase 4, la más grande, es, de modo general, diez veces 

la que libera una de clase 3, pero su número es, aproximadamente •. una 

décima parte del total de eventos' de esta última clase. Este hecho se 
_,.<-!~~~:·'.-,-_,-. . 

óbservó en los eventos estudiádos/º -

3. -Parece haber indicios de que•· los eventos más energét1'c'éis·· 'tienen 

lugar en determinadas regl()n_e~.- Una. mejor aprec~aclón . de·· ~i:lcls . se . 

lograría realizando su locálizáclón en Mapas de Carrington, ~si ~~mo 
-·:\~·:,.,· .: . 

estudiar el tamaño y locanzaclón de las regiones lnvolucra(ia.s, y 

poder concluir acerca del fenómeno de escala que parece·· estar 

presente. 

4. -Los eventos de mayor duración fueron los eventos ·.de mayor 

intensidad, hecho que no se esperaba puestc:> qui; ~ÉLacue;~o al modelo 

usual de la ráfaga como un fenómeno expio'sivo, resultado de una 

reconexión magnética, se esperarla que esa liberación de energía fuera 

temporalmente de proporción inversa a su intensidad; 
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5.-El hecho de que los eventos de mayor energia tengan una tendencia a 

presentarse en ciertas latitudes y con una cierta duración, asi como 

la correlación que diversos autores encuentran entre las eyecciones de 

masa coronal y dichos eventos, podria interpretarse como que estos 

fenómenos están ligados al mismo proceso fisico (desconocido aún) por 

ser de una escala energética similar. 

6. -En este mismo sentido, de los resultados de Masuda et al (1994), 

podria interpretarse que aunque las ráfagas de dos bandas y las 

compactas impulsivas tengan caracteristicas diferentes, podrian tener 

la misma fisica básica en el proceso de reconexión, siempre y cuando 

estuvieran en la misma escala de energia o espacial. 

7. -La evidencia de que fenómenos solares de una escala determinada 

están relacionados a una actividad solar de una escala 

correspondiente, podria verse apoyada por los resultados encontrados 

en esta Tesis. Y parecerla que se reforzarla también la asociación 

entre ráfagas solares y eyecciones de masa coronal. 
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APENDICE 

La intepretación teórica de las ráfagas solares ha sido, por 

muchos ai'los, uno de los tópicos más candentes en la fisica solar. 

Además, las ideas teóricas de punta comµnmente aceptadas para explicar 

las ráfagas solares, han sido usadas para ayudar a explicar las 

ráfagas estelares (Mullan, 1977) y otros fenómenos estelares. 

Sln embargo, una comprensión teórl~a de las ráfagas solares 

es aún confusa poi: , ·la multitud de modelos desarrollados en los 

últimos al'los para; ¿~~l ~car la fenomenologia de las ráfagas. 

Hasta; ~j~ :;e~ientemente, muchos de estos modelos han sido 
-.~···~· .... ,._~;~ ~: ,:_:::' :, 

cualitativos.c:En'~efecto,.·no existe un modelo real de una r.ifaga. s~lar 
_, ·:·.•-:· ,>• 

que pue?á se~IJsádo''par~computar. el 
_1.:. /'."-· 

ráfaga, aúrí: ci~:da~ ;.las condiciones iniciales, ~las; .c~';;(l.\.~·l~~~s 
¡"">.,,- "' • ~'~j-~·~·"'.'~i--~ ;·;·., 

_.;,. -

.-a.·:1a 

frontera; .y <108 ·. parámetros pertinentes< tal=~·. ;e~,~º "'B(~, t f. estas 

condiciones y parámetros usualmente son· desconoci~cis:~\';; ~;.;·-: ·' L' 

Esta situación tiene su·· o;igens'.".eri-:;~~:·.¿J~~¡ejicl:~ ··del 
/.'.-:c.:: 

contienen 

fenómeno ráfaga, desde ambos puntos de vista,:observaclonal'y'.feóHco, 
.·r'«-· ·•;·,..;• - ·'· ;.: ,.,., ·•. . . 

y en la carencia de datos confiables ~r~~u~rici6~ (l:>~ra' :~o~el.ar tii.1 

•it~olón. A pe•.r de lo •nier1or: h~y ~;'.>"t:J},~~§;~ ~~j loi 

apoyados en ·1as observaciones,• ::r-{d'e~a';~~ilai-?m~:~i~s'· que 
., ·-.·-_, .. - .. - . 

muchos parámetros libres co~ lo~"·~~~-Í~~:;'f{¡~;.¿;~~~;rv,;b¡ones 
::.:·;-::<:<::::; ·'' :_.;,~'.:'.' ,:;:·,.;.:.'·,.:-! '.·· .. : 

cua11 tau vamente. rf.~'~ti~~~~~t~(: r~.:i6s: ;~t6s ser ajustadas 

teóricos, 

pueden 
.· :~-:>,. •j '- • :'(<' .. 

modelos concuerdan cualitativamente en ·, alguná¡; ,formá con. las 

observaciones. Sin embargo, cuando son requeri.das :k~e~:i.pcroric;;s firmes, 
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los modelos son insatisfactorios. Son insatisfactorios debido a que el 

énfasis teórico ha sido el de desarrollar imágenes generales del 

proceso de ráfaga. 

Se han realizado . diversas revisiones de los modelos de 

ráfagas solares Ce. g'. :, ~w~~(/ 1;69). El real izado por Spiecer S. D. y 

Brown C. J. (1981 l ,· es:partléularmente interesante por lo siguiente. 

Esta ~~~{~i~h'~~:,St°~iÚ a ·dar una breve descripción de los 
• •v· ;~,"· :-;:;: ;·-·; . ~~:)'"'.,·,. 

modelos ~suáies :. e'r/, vog¡¡,; , Séi,~{ énfasis en los mecanismos físicos 

generalmente ~e~~};~~d~~~~'~d)i1~;)divers~s modelos para explicar .,,_ ... la 

ráfaga. Este enfo~~~·tl.ene ~~Jh.~~::ventaja~ y per;mite una discusión en 

detalle de. la.°'Úsi6~:>de ~~~a-~~~~ni.~~~:·~sl como .. de -·sus 

lnterre_laciories: ·• Est~··e~foqJ~··.lÍ~~: ;taiñhié~--~'.in~ i~{~:~
1

ifl~~16i~n de !'os 
•"'·'. - • - ,,;_ ·• ~ ·' ' "!i"t" 

mecanismos po~ ·~Ji ·r~~6me'ri65 :gt{~i ~~i~·ii\'~i: ciá: i fuente de energia en 
.-~-:.-_·,; < /:" "-~ >-... ~·' :· ·.,.. :>:'.~ '-~'.::: ,<~·-' 

la cual ellCis se basan> ..... ···,·· 
A su \/e~···"~Í10 li~~):~un:::clasificación de la multitud de 

modelos de. acuerdo ia\~·i~-~~~ni~~di:0>sÜbsecuentemente, de acuerdo a 
,- '·:'..- ;·c,,"i •' ,,_,.·,·/~ ·.~,~-\:-:·\~<-~--.'-'·:' 

los fenómenos gui~.>~~i~,C:~~~~~;a,·'.~us·autores, este enfoque demuestra 

claramente, primero; el~~: cada;:r~~ómeno guía tiene un cierto número de 

mecanismos posibles •. ~~~-~iacÍa~:~6ri é1.· y;. segundo, que cada mecanismo es 
• • '. "<. ,. ~ ~· J •• ' 

modelo-indepe~di~nte ·~oh) :i~~¡;~c:fb a la 

predice iones . m1~ri~i~~: ~·~¡st'~~uh"'i~nÓmeno 
física básica y las 

guia que. excite el mecanismo. 
'·,"·"> { ,.,- :~o ~",; ;''>•' .,.·' • -": ,-_·, 

De' e!ita\nia¡:;era',~\l~pre°g~¡'.;ta'rE!°ievant~ ¡:;o e~:ya ·"cuál modelo 
., ··' T r: , . ·'-'~i~~: . .:."':-,.,,,~J~C; ·~" .;-_ .. ;"-'---o.:;:·_.~::.~--~::~. " 

es correcto para -expll~~r~:"~~a ráfaga" - sino , que ; 'ahora· es· "cuál 

mecanismo.·; fÉmó~e~&·~u~~·~'oh corre~i:a~"p~ri::¿~~1ll.é~~: uná·',ráfaga". 
- ' . . . . .~ " -. ' : .. -: . . . . ' ·. ·.·.•. '. ';' 

' sin a'mb~r~6; · deb'e n~ta'i:i~ qué ••1os :~i;¡c~~i.~~~;¡ ~~!\ sólo. un 

peldaño ·.más en él esquema de · hacer pre~lc~iones v~rificables 
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observacionalmente que conforman los modelos. 

Los mecanismos especificas que son usados en los diversos 

modelos de ráfagas involucran la disipación de energia magnética 

libre, esto es, de corrientes. Los mecanismos se dividen en aquellos 

inducidos por corrientes de· dei;iva paralela y en aquel los inducidos 

por corrientes de deriva perpendÍc~lar.' en relación al campo magnético 

acompañante. 

Esencialmente, /~,ªJ; <f~~-~: ·mecanismos 

disipación de energía mag~~t1c'a\ l.~b~e: 
1) Reconexión magnética. 

2) Disipación magnética por calentamiento Joule. 

3) Capas dobles. 

··'., 

propuestos para la 

A coritlnuáción se ~ollsiCie'rar~n aÍgunas definiciones y 
·. 

conceptos que clarifiquen .. los mecarii'smos de ráfagas . solares 

mencionados y que.· • ~er¡{ ~iscutido~ ~n lo que. slg1Je. 
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La Conservacion de Flujo Magnetico. 

La aproximación ideal MHD requiere que el flujo de campo 

magnético se conserve; esto es, el flujo magnético: 

1 

e J B.dS 
s . 

debe satisfacer la condición: 

dt 
-ar=º 

(A-ll 

(A-2) 

para que el flujo se conserve,. ~onde la int~gral se aplica· sobre la 

superficie abierta S (Figura' A:_i ¡:y B d~~ot~ ·el campo magnético. Esta 

condición puede únicamente ser sa¿~r~C:~~ ~i .. éri la región no existe . 
. . 

un fenómeno disipativo tal co~o el cie:resisÚvid~d finita. 
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Probemos le anterior, expandamos la ecuación (A-1) usando la 

ecuación de Faraday y la forma más simple de la Ley de Ohm. 

[ 

V X B l E+---
C 

para obtener: 

J dS • (V X JlJ) 
s 

(A-3) 

CA-4) 

siendo v la velocidad local del plasma en presencia de un campo 

eléctrico· E, J es· la densidad de corriente, y lJ la resistividad 
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eléctrica escalar. La ecuación (A-2) es obtenida de la ecuación (A-4) 

para J finita únicamente en el limite de disipación Joule ~J2 .cero. 

La energia potencial magnética en el limite MHD ideal 

únicamente puede ser disminuida si los movimientos obedecen d~/dt = O. 

Esta constricción también implica que las superficies magnéticas 

permanecen bien definidas, y que la estructura del campo no puede ser 

rota sino únicamente distorsionada. 

En el limite de ~ ~ O, la ley de Ohm muestra que los campos 

eléctricos únicamente existen perpendiculares a B y dan origen a la 

deriva E x B. Por lo tanto, los movimientos ideales MHD son de poco 

uso para aceleración de: •:partículas o calentamiento, excepto 

indirectamente, por ejemplo para accionar choques', lo"s cuales pueden 

inducir campos transversales. 

Consl.deremos ahora qué ocurre. cuand¿ la conductividad en la 

ley de Ohm es flnl ta. Supongamos que hay\Wl~· fro"ntera entr~ una 'reglón 
. ·'~· :-· 

con plasma pero sin campo y uná reglón' con• campo' pero. sin plasma. Si 
;'.~ .. .- :·· _.,,_ '.•"< ~ 

la conductividad es infinita, él!t¿ri~~s lás corúEint~s .én la• interfase 

entre el plasma y el ca~·i>C> exC:1~1;~~:;.·eL·2~~¡;~ ·del ·.plasma. Sin 
o> ,,- ,· 1· ··:·~f ·, .- ·-· ·,.'.;.o;!--

embargo, si el plasma ti~A~:.~ri~/f'~ridi'.ictivi'.Ci~d.fii'litá; Ú ~l~~ma puede 

moverse a través. der~~#;o y·;~i6eve~·~:; > ··:; · ./ \, 

Si la .··velocidad fd~l·\;:i~jdL~e' pl~srn~ ji~.;~~maslado pequefia, 

las lineas de campo no serári t;~nsm¡l~~as·d~~iJ~~: que la fuerza V x B 
~ .. -. " ·---.e'' .. -- - .· .. : ' 

será pequefia o cero. Usando lá, ley .de oiuncon. V = o y la ecuación de 

Faraday, se obtiene: 

91 



2 
lJC 

--=--
c5t 41f 

V2 B 

en donde 11 ha sido tomada constante. Tomando 

V
2 

B 
B 

!!!--··_. 

(cSll 2 

CA-5) 

(A-6) 

donde .Sl es l~ longitud de escala de la variación t:!spacial de B, s~ 
obtiene: 

cSB 

cSt 

2 
lJC 

41f 

B 

y si se integra: 

8 = 8 e-tlT 
o 

(A-7) 

(A-8) 
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en donde 

4n(81) 2 

T = ~~~-2~~ 
lJC 

(A-9) 

es el tiempo caracteristico para difusión . libre (Le. no. accionado 

externamente) del campo magnético dentro •del plas~~>~ viceversa; y. 

algunas veces es referido como el, Ú~i!tp~. resi:¡1v6 ·~~ :'1~ ~~~~~~fi~i~ . 
. .'' .~:-<-::.,::·_:./ -..... i\.·,:,-:·' 

-·: .::.·-:·:;·,, 

El tiempo T., tambfé~. k~e~~ ser Úrit~i~~~i;~~. :fc6io)~¡.' iieinpo 

caracteristico par'a lá disÍ;~c~¿~··~e¡··c~~~i: ~~~~~fü;~~~{~~~~ h~e;~·s·•de 
campo inducen corriehtes d~ari~~ ~u~·~·~~ mu~v~~~~··:·tr~t~~·d;i' 'r,1i~~a; y 

:,. '~·::. '•"•'! · •• -~' ., - -· - - . . 

estas corrientes inducidas 

energia' es transferida del campo al plasma, y el can;pc; se' Íiebillta a 

menos que nuevo flujo reemplaze al disipado; esto· es, a menos que sea 

inducido. La perdida de energia por centimetro cúbico en el tiempo T 

es 11J
2
T. Y ahora: 
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V x B cB 
jJI = c, ___ = --

4n: 4nc51 
(A-10) 

asi que: 

l)C2 (-4-:-c5-1-r-4n:_· ll_c :-~-¡-2 (A-11) 
4n 

O: 

T . [ 8

2 l l 

= 2 ~· 11f 
(A-12) 

Asi, .T es el tiempo en que_ la energia del campo _inagn_ético es 

disipada·encál~~ por efecto.Joule. Más aún,'en términos de parámetros 

de circuito, T LIR, .. en .donde L si 1
0
/c2 es la inductancia total del 

sistema; supueiitá. constante en este argumento, R = 111
0
/(n:(cSl )2

] es la 

resistencia' .total, y 1
0 

la longitud del sistema. 
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Regresando a las ecuaciones (A-10) y (A-12), hay básicamente 

dos formas de disminuir el tiempo de disipación; decrecer la ·1ongitud 

de escala de la variación espacial de B (pronunciando los gradientes 

de campo). o incrementar la resistividad. De hecho, pueden ocurrir 

ambas formas. Y, como se mostrará más adelante, los mecanismos de 

reconexión disminuyen a -r guiando la longitud de escala para la 

variación del campo magnético, ól, a pequeñ<;>s valores, mientras que 

los mecanismos de calentamiento Joule disminuyen -r incrementando la 

resistividad efectiva. 

La reducción de -res la clave para comprender los mecanismos 

de reconexión y calentamiento Joule. de laráfaga. 

El concepto de /3. 

El· concepto de /3 y su relación con .el confinamiento del 

plasma y los campos magnéticos libres de. fuerza· son· escenciales para 

comprender los numerosos efectos P()Sibles de . los .. • campos magnéticos 
-.;-,,~. . . ·:·-.:- -

solares. 
··- ···.:'· ,·'., -

El parámetro /3 es un.fabtor. -1Jrip;rtá~~~ O'~~·ii~ distinción 

mecanismos de ráfa~a··· •. qu~> '~cin? ~cbión~d~~·;• •. ~br 6()jrientes entre 
· .. -.;; '"' . ,/·:. ','< 

perpendiculares a BCJ.J. ><Y {os', ni~6anl~m~~ • ~ccio~ados·: por .corrientes 
.-,-... -.-: 

estático en 

ausencia de gravedad: 
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J X B 
VP=----

e 

4n 
VxB=--J 

e 

V • B =O 

De donde: 

B2 

'i/ --(1.+ (3) 
Sli 

Jl. = 
cB.x 'i/P 

B2 

(A-13) 

(A-14) 

(A;,.15) 

B.'i/B 
(A-16) 

4n 

(A-17) 
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J = cx(r)B 
11 

con J = Jll + J l., 

SnP 
/3=-­

eª. 

CA-18) 

(A-19) 

y cx(r) es una función escalar arbitrarla .. Las ecuaciones· (A-16) a 

(A-19) muestran la importancia de 13, Si 

(A-16) y(A-18) sil.obtiene: 
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V - B.VB (A-20) 
2 

y 

J = a(r)B = Jll (A-21) 

p, idealmente, un campo magnético libre de fuerzas. 

Es . ahora evidente que la determinación de (3 da información 

acerca.de si· J , Ji o ambas son importantes en un problema particular. 
11 ' 

Por ejemplo, las espiras magnéticas coronales generalmente 

se piensa que son, en parte, libres de fuerza en la corona, debido a 

que las fuerzas mecánicas en la corona no son capáces de 

sostener fuerzas de Lorentz apreciables ((3<<1) y asi, únicamente ~I es 

de importancia. 

Sin embargo, lo contrario es cierto en una hoja neutra en 

donde B ~O y asi, (3 ~ m; aquí J_¡; es la-componente domlnannte de J. 

Determinar ~ permite también decir algo acerca de la 

estabilidad local de ·la conflguracl,ón de un campo magnético dado, 
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puesto que en sistemas con f3 baja aquellos desplazamientos que no 

cambian el campo magnético de vacio, no son importantes. En sistemas 

con f3 alta, los gradientes de presión pueden inducir inestabilidades 

locales. 

Energéticamente, una configuración ·de f3 baja es preferible 

para mecanismos de ráfaga solar que disipan energia magnética libre, 

con excepción de mecanismos de hoja neutra. Esto es debido a que 

únicamente una pequefia fracción del campo magnético necesita ser 

disipada para calentar un plasma a altas temperaturas por disipación 

de energia magnética libre. 

- -3 -Por ejemplo, supongase -que - se tTene una f3_ - 10 y que es 

posible disipar por algún proceso espé_c_Úico, li'nicamenté 10 r. de la 

energia magnética libre, toda la cual se va en calentar el plasma 

dentro de algún volúmen fijo. La temperatura del plasma puede ser 

incrementada por un factor de - 100 y la f3 incrementada a 0.1 si la 

densidad permanece fija y el plasma permanece aún contenido, como es 

observado en espiras de ráfagas pequefias (Widing y Spicer, 1981) 
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Reconexión 

Como se dijo al principio, hay dos formas por las cuales el 

tiempo de disipación Joule 't, ecuación CA-9), puede ser reducido. A 

saber, reduciendo la magnitud de a1 o incrementando la resistividad. 

También, pueden ocurrir ambas al mismo tiempo. 

El fenómeno llamado resistividad anómala, involucra 

simultáneamente una reducción en al y un incremento en ~- Sin embargo, 

la al requerida es del orden del ancho de la superficie del plasma 

(c/w 
pe 

con w 2 

p e 
4nN e2/m la frecuencia del plasma de densidad 

e e 

electrónica N • e 
e y m es 

e 
la carga y masa electrónica 

respectivamente), la cual, a su vez, implica gradientes de campo 

magnético ext.remadamente pronunciados. 

El proceso de reconexión requiere únicamente que a1 sea 

reducido, pero no necesariamente a los valores extremos pequefios 

requeridos por la resistividad anómala. Spicer y Brown (1981), 

mencionan que en la 11 teratura usualmente son tta tadas dos formas 

reconexión; reconexión en hojas neutras y reconexión en campos 

magnéticos cizallados. Al respecto cabe sefialar que estas dos formas 

en realidad son una porque en una hoja neutra hay campos magnéticos 

cizallados. Pero la reconexión inducida y espontánea, reconexión en 

hojas neutras y reconexión en puntos X, si son dos formas diferentes 

de reconexión magnética. 

La reconexlón de hojas neutras es . tratada, según Spicer y 

Brown, como un fenómeno guía, mientras que la reconexión en campos 

magnéticos cizallados es tratada como resultado de una inestabilidad 

desarrollada de un equilibrio metaestable llamada inestabilidad de 
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desgarre porque desgarra las superficies de flujo magnético y, asi, 

viola la constricción de conservación de flujo de la teoria MHD ideal. 

Sin embargo, intrinseca a la reconexión de ambos tipos; de 

hojas neutras y campos cizallados es la formación de los puntos 

llamados tipo X. 

Estos puntos Upo X son regiones en las cuales pueden ser 

producidas densidades de corriente grandes, sin ser opuestas por 

fuerzas J x B (Dungey, 1953). Estas regiones son ideales para 

aceleración de particulas. En efecto, Dungey mostró también que una 

región de ese tipo es inestable con respecto al crecimiento de la 

densidad de corriente. Más aún, aunque las hojas neutras seforman a 

partir de puntos tipo X, ellas son tratadas en un modelo de corriente 

estacionaria, como si los puntos X ya existieran; esto es, los modelos 

de hoja neutra ignoran la cuestión de cómo es formado el punto X en 

primer lugar y, por lo tanto, tratan el aspecto de corriente 

estacionaria no lineal de reconexión. 

Sin embargo, algo debe causar la formación de estos puntos·· 

X, asi que debe existir una fase en la cual el punto X es formado. El 

mecanismo generalmente aceptado como la causa de esos puntos es la 

inestabilidad de desgarre (Furth, Klllen y Rosenbluth, 1963). 

demostrado por Jaggi (1964), quién mostró que dicha inestabilidad se 

alcanza antes de que la hoja neutra se vuelva demasiado delgada para 

que se establezca un estado estacionario. 
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Hojas Neutras y Reconexión de Estado Estacionario. 

La fisica de Ja reconexlón de estado estacionarlo y la 

reconexión en hojas neutras ha sido revisada frecuentemente (e. g. 

Vasyliunas, 1975; Prlest, 1976)Slgulneo las ideas de Sweet (1966) y 

Prlest (1976), la geometria de las hojas de corriente está dada en la 
... ' 

figura (A-1). 

L ~ u ~ four 

z 

Flc;i. (A-1), geomelr.,la expandida de una hoja neutra 

alrededor del p~nlo neutro lipa X Ilustrando 

la entrada do flujo (V l y el flujo de salida (V ) 
x out 
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Note que hay únicamente un punto tipo X en el tratamiento, y 

que el flujo de entrada de plasmas desde x = ±w hacia el plano x = O 

fuerza el campo hacia el plano x = O. 

Las ecuaciones del estado estacionario en modelos de hoja 

neutra son las mismas que en el caso de reconexión en una región MHD 

ideal, fuera de la reglón de disipación: 

CIE ---- - lkCit/l 
c 

c'lv X B 
c'lD + ----º-

c 

4nCIJ 
(Ley de Ampere) 

c 

~c'lJ (Ley de Ohm) 
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(A-23) 

(A-24) 



8 .SN 
e + 6V • VN O (Continuidad electrónica) 

e Oe 
(A-25) 

a t 

86N
1 -- + 6V .VN 

8 t 1 01 
O (Continuidad Iónica) (A-26) 

2 . . 

[-ª-- - k
2

) 6' = ~4neCoN - .SN > 
ax2 y .. ' .. : 1 e 

o (Cuasi neutralidad) CA-27) 

-. : : •'' . .' 

Alejado de· la hCJja neutra, :'en algún punl:6 x , el fluido .. . . . : ' . ' . . . ' . '_. . o 

fluye hac.ia la hoj~ ~on 'una ~eloclda°d V .· cx'l 6omCI es espeClficado por 
, ~o ~ : ·.·• , 

las condici~nes' ~:·la, frol!'tera; poi: fo ··tanto, por la Ley de Ohm, 

Ez0Cx
0
> ~ V~0 C~0 l~~C)(()Í/~;~_~u~st.o_qu~: :f d~.;;~() eléctrico es uniforme 

en el ~st~do'.~sÚ6¡ona~i(;, W"JL. = · É ·,-··en.· 1a hoja neutra, donde 
O.Oz ., zO 

B Cx=O) = o. El:: grosor de la hoja neutra es tal que la corriente neta 
yO :..:·. ,: . ,_,_.•:. ·: ' 

a través. de la hoja' justo iguala el cambio en Bye a través de la hoja 

para obtener:. 
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lil - ----
4nV 

xo 

(A-28) 

Suponiendo que existe un debilitamiento del plasma en ±m, una solución 

más exacta de la ecuación de inducción (la ecuación de Faraday 

combinada con la ley de Ohm) da una solución para ByOdada por (Yeh y 

Axford, 1970) 

±8
0 

(1- exp(+ -4-n-:-:-~-x __ ]]x ~ O (A-29) 

en donde 8
0 

es el campo en x=±m. La longitud de escala caracteristica 

del éambio del campo magnético en la ec~~cÍÓri' (A-29) es como lo indica 

la ecuación (A-28), y de acuerdo a ~-11~. V determina Cil; xo sin 

embargo, Sweet (1958a, 1958b) y.·Parker·.·(1963), determinaron 61 

considerando el origen del debHit~inl~nto. del plasma en la hoja 

neutra. Parker argumentó que ef ri~Í~;; fluye hacia afuera de la 
• ... ·:¡y. 

hoja cuya longitud fué 2L . ell ';::la '.dirección ±y. Para flujo 

incompreslble, Parker halló;· ;~sand{ 8~ri~~;:~~fa~''d~'·:~~~a~'··; ~~~---··el 
gradiente de presión a travé~ "cie ¡; ii~j~ i'1~~~·r.qu~··=·i; á~:ib qtie 

abandona el sistema lo haga a la velocidad d~ Alfvelt, asi que: 
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V L = V é!il 
xO A 

(A-30) 

Por lo tantO: 

V L 
81- __ x_o __ _ (A-31) 

Usando las ecuaciones CA-30) y (A-28), se encuentra: 

81 (A-32) 

y 

V xo (A-33) 
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donde se supone que V
4

, ~y L están dados. Petschek (1964) sugirió que 

L, asi como .Sl, se determinarian de la ecuación CA-30) dada V . xo 

Ahora procederemos a calcular .Sl para la reglón que nos 

ocupa, la corona baja, que es la zona donde ocurren las ráfagas, es 

decir, en la parte superior de la espira (loop). 

Para ello, consideremos que (Hlndmarsh W.R. et al, 1967) una 

velocidad de Alfvén de 1000 km/s., una hoja de longitud L = 3000 km.; 

una '(Cox A.N., 1991) Vxo = 20 km, la cual para una espira de 5000 km 

de altura parece ser una buena estimación de la rapidéz con la que el 

flujo se dirige hacia la hoja. 

Asi, usando la ecuación (A-31) y los valores indicados, se 

obtiene: 

.Sl = 60 km/s. ~ . . 
,., .. - -

es decir, a una altura<de 5~~0 kmO:de'lii'supei;-rlcl~ i:r~i só1; se tiene 

una hoja neutra d~ 60 k~. · d~ ~nch,o y 3000 k~. ~~ l~:~~. 

107 



Disipacion Hagnetica por Calentamiento Joule. 

Además de las consideraciones hechas a lo largo de las 

secciones precedentes, el Calentamiento Joule Anómalo en hojas 

neutras, es el mecanismo accionado por J .L y requiere corrientes 

fuertes inducidas, ya que la energia no puede ser almacenada in situ. 

Requiere además un accionador externo transitorio, lo cual puede 

considerarse una desventaja y asimismo requiere que B desaparezca a lo 

largo de la superficie. Por otra parte, tiene la ventaja de producir 

un calentamiento y una aceleración rápida de particulas. 
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•f •• ,..; {· 

Capas Dobles. 

Una capa doble,_ consiste de dos capas de carga igual pero 

opuesta, esencialmente paralelas pero no necesariamente planas 

(Block, 1977). Dentro de la capa, el potencial, el campo eléctrico y 

la densidad de carga espacial varian cualitativamente como se indica 

en la Figura (A-2) 

• 

,·p1 

Flg.(A-2). La varlaclon espacial idealizada del potencial, ~, 

el campa electrlco E, y la densidad de carga p, dentro de 

una capa doble. 
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Se cree que ocurre una capa doble cuando una diferencia de 

potencial es aplicada a un plasma de longitud finita, y más que 

hacerse sentir en todo el sistema, es concentrada en una reglón 

localizada. Esencialmente hay cuatro condiciones que deben 

satisfacerse para que una capa doble ocurra (Block, 1977): 

l. La diferencia de potencial f/>
0 

a través de la capa debe satisfacer 

jf/>
0

f i!: kT/e· 

2. El campo eléctrico debe ser mucho más fuerte dentro .de l.a doble 

capa que fuera, así que la carga posiUva. y n~gaÚva inte~r~d~ \debe 
__ ,,:- : . .. _ · .. _. ·. ..· 

' . . 
. ·.- ·:.. ; . cancelarse. 

' . .. 
3. La cuasineutralidad es localmente violada en· ambas capas ·de carga. 

4. La trayectoria llb;2·medil d~be se~;nt~cho ntás granZ:~·~~ ~l ~rosor 
de la doble capa; ·Esto ~:~Ído a ~~:· ia'r6rrÍi~Úó•;r'd~:j~~ ~b0b}: capa. es .. 

• ~:.:e;·~·<<:-.·:._;.'. •'o; ,-o'-;'_:./~ 

un fenómeno sin colisión. 
.· ;· .. ·.·.·();- '. _, -· -

- .·,;.»'; . ·- " ·,·-. ~: ~--:·.'.:;, 

Para que la doble capa sea •útil<::n:~;~~:l~ar' una ráfaga 
.: <~E <·: .. . --_\:. 

solar, Ía diferencia de potencial '1> debe'!''ser.'.ffiúcho más grande que 
O :.•,·::.•.<:e;;:;:.~:.:,\.;<·¡.·,. •· .. · 

kT /e, de otra manera la ganancia de: 'énei::ífia>:d~ uil electrón que 

at;aviese una capa doble con ~o i!: kT/e ~2·~;;~;á ~p~eciablemente mayor 
·.• .:_,-,·,,?.'.,C-. 

que la energía térmica del plasma. Po'¡: .io Tant~, se requiere que f/>
0 

» 
" 

kT le, lo cual implica que se requi~i~ Jna CC:apa doble intensa. Goertz 
e 

y Joyce ( 1975) mostraron que dicha ca~a' doble intensa produce una 

densidad de corriente dada por: 

(A-29) 

la cual es la densidad de corriente requerida para excitar la 

inestabilidad inducida por corriente (inestabilidad de Buneman) ·que 
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calienta al plasma. 

Ahora bien, para poder hacer uso de las microinestabilidades 

inducidas por corriente, el sistema (el accionador externo y la 

inestabilidad) debe estar en una estabilidad marginal a lo largo de la 

duración de la ráfaga, o de otra manera, la inestabilidad se saturará 

y se apagará permanentemente (Splcer y Brown, 1971). Un argumento 

similar se aplica a las capas dobles puesto que la doble capa debe 

existir para un tiempo dt caracteristico de una ráfaga (si la doble 

capa es la responsable de la ráfaga). Por lo tanto, el accionador 

externo que es la diferencia de potencial, o equivalentemente, el 

campo eléctrico, debe exsitir para un tiempo dt. 

Una capa doble, así como los··: sistemas .manejados por la 
-'{.: .. ~) :·;:!.-::';."t' 'i.-_'J'. ~·":-' <~ 

resistividad anómala J • son sistemas'.en~'los cua.ü;~:hay un 'circllito de 
11 ·' ··•.:, ;·'\:6:.>PP:F't?;;·;,.;_:·- ;..··.c.,.·.-_· .. · 

gran escala que transporta una corriente< y·· es'\accioriado' · pór, un 
. -;"-·{:,~·~:_~, -:-~;_·.-·< :~:,:"{°:~:--.~~:/::·.'.;· ·:.- ,- '·. 

generador que tiene una carga disipativa·dentl'"o,de.-:él;',1aC:ual·es·1a 
• '':'.""'.co; ·,'.:,\: :-. ;_: ~- • ;:!·~ .._: .. ·:::_·:.-,'- ,;, ,•' 

capa doble o región de resistividad anóina1a.·>i:cfte~:'.-un'!intérruptor de 
_- .,-.-.~-.r:-~~:-,-':;c;-'"~~~-:-::_~:."•>' ... -·-.; ,"::/.-., --:·-·-. ,·: .···: ·. - ; 

corriente, Alfvén y Carlquist, 1967). p~j:-~fitá: r~z9ri; l~ corriente 
·.-.-/:· .. 

como un todo necesita ser analizada. paOl'°a .comprencler ia: naturaleza del 
. -,:.-.-.::_::·· 

generador y la naturaleza de la carga:; -.~Ante · ello, los mencionados 
.-·,:: . ~ ·:. ·--

sistemas requieren condiciones a: la frC>nt.er:a. especiales, surgiendo asi 
.>·/''.·~·---: .. ' '. 

la pregunta de si esas condiciones a 'la frontera pueden ser mantenidas 

para la duración de la· ~ái~g~. 
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