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CAPITULO 1
INTRODUCCION

El estudio de la estructura de las han’ché’s'éolares y el

comportamlento estadistico de grupos de ellas, forrffaron el primer

banda estrecha, tambiéﬁ"r‘eveiﬁi‘-“é
vecindad de las manchas y de las piéyaé.

as,

faculas, playas, y filamentos, son llamadas regione"vl’ac‘ti\'_/as.?-Estas

regiones son también escenario de las potentes exﬁlqsbiones céﬁocidas

: qé ‘miles.

actividad solar observada en la fotésfera. mientras que los filamentos

en:las: régiénes T



y protuberancias, son manifestaciones de la actividad cromosférica y
coronal (rafagas cromosféricas, eyecciones de masa. coronal, etc.).

Durante un eclipse solar total en el limbo, se pueden

distinguir varias nubes rosiceas qqe s’ extienden hasta S0 000 km o

mas, arriba de 1la fotésfera "A estas nubes se les llama

protuberancias, y su estructura compleJa se puede observar facilmente

fuera del eclipse a través: de unvtelescopio equipado con filtros

monocromdticos que per_mite‘ ‘paso de 11neas fuertes cromosféricas

como las de Ha ‘o de  Cak: ;.estas .mismas estructuras’ son

observadas en el disc

constituye qulzé.
del tipo del Sol.
Por otro lédo'.',. bien sabido, la energia promedio

total que sale de las capas externas del Sol es aproximadamente 1074

veces la energia en format de- radlacién» fotosférica. Las réafagas

solares y otras erupciones como- _yéé iyones de masa coronal, son

eventos locales de corta duracién pero:que pueden exceder aquella

energia promedio por un factor de 1‘ .‘o 1nc1uso de hasta 10°. Mas aun,

para los eventos mas grandes de ese tipo. el flujo de energia puede

exceder el flujo fotosférico.



La liberacion de esa energia explosiva se lleva a cabo de
diversas maneras. A saber; en forma de particuigs iaceleradas; de
movimiento de masa en bulto, es decir deéplagaﬁiéﬁiéLaéiblaSma solar
con una clerta velocidad promedio, la cual, aai§ §ltura &e 1a ¢;b1ta

terrestre es de 400 km/seg.(lo que se conoce:co@6 v‘ 56196lér)} y de

radiacién emitida en varios rangos del esbectr romééhético,

radio.
Para. " su.
observacionales

dado - varios :nombres.

rafaga serd usado indistintameﬁt

su manifestacién en la cromésfera. |

fenémeno, por lo regular,
minutos (alguna veces a esta Sé;
decaimiento 1lento (fase princ;bgl
duracién de 30 a 60 minutos.
Algunas rafagas, eningft ;;MES bgrandes. ocurren
Justo después de la desépéfiégén répgptinélr de un filamento

(consecuencia visible en la,éupéfflﬁles_solér‘de las inhomogeneidades



en la distribucién del campo magnético solar)

En este caso, generalmente, la rafaga tiene la forma de dos
bandas ublcados a ambos lados de donde:>59 lpcaliza el filamento
formador.

Durante la fase de decalmlento, las dos bandas se mueven

alejandose, una de otra, a 10 km/s, aproximadamente Y e1 espacio

entre ellas usualmente se llena de estructuras Ha,.flgu

estructuras transversale ‘"loops post rafaga

tiempo (horas o diésj;

ocupaba el previo,
erupcione.

Dentro de las diversas técnicas observacionales usadas para
estudiar a las rafagas solares destaca lavaelruso de satélites. De
ellos, el satélite SOLAR MAXIMUM MISSION (SMM) y el GOES, sobresalen
por la gran cantidad de datos recopilados, por el tlempo de operacién
(1980, 1984-1989 para el primero) y por la correlacién de datos que se
hizo entre ellos.

La astronave japonesa Hindtofig ianzada el 21 de febrero de

“1981 por el Instituto de Ciencias Aétfonéuticas y - del Espacio, y
provista de un telescopio de imagen de rayos}X dﬁros, es‘otrq'eJempld

de los recursos empleados para estudiar la actlvldad

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 1la distribucién de durapién.a intensidad y



latitud para estudlar la localizacién en el Sol de las regiones

activas lnvolucradas en este tipo de eventos, su'bos_ible»relac’lénicpn

la presencia de diferentes tipos de estruictur;a ‘».evh"l

asi como con la ocurrencia de fenomenos transitorlos tales como‘

eyecciones de masa coronal, erupcion de filamentos, etqn,

Para ello, en el capitule 2 se hacefi'una revisién de las
rafagas solares, en el capitulo 3 se lleva cabo el analisis de los

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

dan las conclusiones.

Fig. (1.1). Una regidn solar activa tipica fotografiada en Hux.
Las manchas estdn ampliamente separadas y las playas (dreas
brillantes) no son especialmente brillantes. La Gnica &rea posi-
ble para las réfagas es el filamento oscuro (F¢) a la derecha, el
cual limita una playa brillante.



CAPITULO 2

RAFAGAS SOLARES

Introduccioén.
Se' conoce como rafaga solar a la liberacién abrupta de

energia en laatmésfera solar asoclada con la energia almacenada en

los campos mag'n‘e“z'ti‘ié:’bsx"de“las dlversas regiones activas solares que,

llegan a liberar hasta 10 ergs en forma de

como ya. se-mencion

B

‘(protones y electrones). de movimiento de masa
Ak

particulas ener,

de masé coronal,

L‘ask técnlca-s observacién - han permitido
vislumbrar las condiciones :'b‘a;j“ las féfagas ocurren, pero
el origen de dichas céhqici‘one permanece, ,»’p:vc;r iell momento, sin
respuesta ante la imposibi‘l‘i&é. gia‘keli b'interior del Sol. A .
este respecto se han desé;}bll'ad cor
(Christensen-Dalsgard 1985. ,Gough 1983, Rhodes 1993}, -
que nos permiten deducir »

interior solar. Sin embargo estas tecnicas no estén todavia 10 .

suficientemente desarrolladas como para describlr en detalle 7fen6menos

como la actividad solar (R Melendez Venancio, Tesis de’ Licenciatura, o

UNAM, 1993).
Por otra ’péfte, ha sido posible observar la ~:“_r§1§a<7:v1_6n\.'

existente entre las réffégas y los campos magnéticos queflas océs';bhan,



asi como los cambios magnéticos asoclados con algunas rafagas.

A una escala mas pequefia, se ha observado la desaparicién de
campos magnéticos de la superficle solar. Aunque si bien lo anterior:
podria ser debido a subduccién de campos, algunos casos poqfian ser
ejemplos a pequefia escala de la liberacién de energia de rafagas.

De manera general, las rafagas estdan distribuidas en forma
.tal, que cantidades iguales de energia son liberadas eril‘cada rango de

magnitud. Lo anterlor se refiere a la clavsl‘f‘ic’:ayc‘ién, He de &rea y

brillantez de las rafagas’ solares adoptad “por - 1a’ International

Astronomical Union 'el: 1% de’ Enero de: i t:uy'és_‘ criterios son

IMPORTANCIA™ 'AR]:‘.\A‘(.fr:accl{)}n{
g G e x':’10'V6v"“
L 20000 .
2 500-1200 "
3 , 1200-3600 "
a >3600 "




Se puede tener por lo tanto, una rifaga de {importancia 2
descrita como 2f, 2n, o 2b. En qonde el factor de brillantez es
asignado por el observador éh’e} t.ier'npo de maximo brillo. Asi
entonces, la energia liberada en una rafaga de clase 4, la mas grande,
es, de modo general, diez veces la que libera una de clase :!. pero su
numero es, aproximadamente, una décima parte del total de e;;ﬁto; de

esta Gltima clase.

Otro esquema de clasificacién ‘es ‘el que_ estd basado en- el

"~lfSV/AV"kmyoyhi'_t:qrg‘zgdo por el

flujJo de rayos X solares en elv
satélite GOES. En este esquema,: la

o Xn, correspondiendo la primeAr'a-'flvg e magﬁif;uq del fl»uvja‘,, .

siendo éste 1078, 10'.5,,‘oj‘1‘0'4w"/m: b:eéﬁi:\yzirrienté, y el enterdl‘cn."d‘ﬁa::

el flujo para cada potencia’de .éiéz;. ‘Asi,ﬁ M3 indica un fluJodeax
10”5 w/n® en la Tierra. ‘ o

Tipicamente, una réféga Ml es de clase 1, una X1 es de clése
2, y una X5, o una mas alta, es de clase 3 o 4. Cada una de estas-
clasificaciones usa valores pico e ignora la duracién del-evento,’ ast
que la energia total no es cuant;ificada » lo cual representa un serio
problema. ' -

Ahora bien, puesto qugxe V'pabfece_ (no- ha .sido :prydlb'écvi’q'): gye“iav

liberaci6n de’ energia original es a través de los’ elééti‘bﬁes no.

térmicos, un mejor esquema de clasiflca‘c‘:;‘é_

‘que._considerara

la intensidad en microondas o el flujo de rayos X duros ~k(HXR). lo cual

seria una mejor medida del numero totalyde'_ipéi;tiickulps de alta energia.

afagas ‘son designadas c_dmd Cn,. Mn




Por otra parte, cabe seﬁalér que,.hay una clara dicotomia
(Kalher et al. 1984) entre el tipo de rafagas Iimpulsivas de alta
energia, las cuales producen in;ensos rayos gama nucleares vy
electrones de muy altas energias; y las réfagas de larga duracién con
picos miltiples y que, a su vez, producen grandes cantidades de
particulas Interplanetarias. Y aunque si blen, los eventos mads grandes
producen ambas, muchos otros tienden a caer en un tipo. Probablemente,

esto depende de la configuracién magnética.

10



2.1 sCémo ocurren las rafagas?

La figura (1.1) muestra una regién solar acltl:lyvta“}tipica. Las
manc?:as precedentes de la izquierda (p), guian cuando la mancha se
mueve hacia el oeste a través del disco solar.con la rotacioén solar de
27 dias, y las manchas sigulentes (f) tlenen 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 suceslvo de once afios. En

esta region, las manchas grandes estan bien separadas y uno puede

Sin embargo, hay un filérﬂen

fuerza que conectan a los campos opuesto offeri lo largo de él1. Esta

regiéon tuvo algunas rafagas,: como cas1 todas las reglones’. de ‘egte

tamafio, pero no fué excitada

En contraste, laifigura (2 1) ‘muestra el grupo de grandes

ar:

manchas solares;'dAe‘- de 1989 que produjo algunas de las mas

grandes. rafagas.conocidas.

11



Fig. {2.1) El grupo de grandes manchas solares de
marzo de 1983 fotografiado en luz blanca. Las
manchas del centro fueron de polaridad P, las de
derecha e izquierda de polaridad f. Todas ellas
forman una configuracién f, el tipo responsable
de .las r&fagas mas grandes.

ﬂvfé ;éasé 1los caﬁpos magnéticos son empujados hasta

quedar‘mdy:jghgéé unos de otros en una configuracién de energia mucho
mas éité}‘? en_ella, la estructura de penumbra ( la regién alrededor
de los nﬁcléo; oscﬁros o umbra de las manchas solares), es espiral mas
que radial. Esto es caracteristico de los grupos de manchas que
producen las rafagas solares mas grandes

Regiones como ésta son raras. En este caso especifico las
rafagas que alli ocurrieron igénérargﬁf;#éﬂfééi‘particulas de alta
energia como las producidas poriioéé;iiés'oiras rifagas de aquel afio,

consideradas juntas.

12



La mayoria de las reglones activas son como las de la figura
(1.1), pero la mayoria de las rafagas ocurren en las reglones actlivas
complejas. Si se observan aquellas reglones se verd que las rafagas
ocurren en donde los campos magnéticos longltudinales de signo opuesto
son juntados uno con otro, en donde las manchas son largas y delgadas
Yy no redondeadas, y en donde 1la estructura de la penumbra es
enrollada a la tangente al borde de la mancha en vez de tener una
divergencia hacla afuerﬁ- En aquel caso no . es poslible un campo

magnético libre de corrlente y el slstema_tlene un exceso de energia

llegar a:un:estado’energ tlco menor. Asimismo,

que va a liberar y asf,
se halla que lqs‘i' ‘a la: linea neutra.
1 tamafio de
Ahora bien. ‘fenémeno atmosférico, .

unicamente las réfagas mas grande 0 v1sib1és'eh luz integrada, y la

réafaga tiplica debe ser visf observando' la atmosfera del Sol por

arriba de la fostoésfera. Esto‘ S usualmente hecho con luz del llamado -

tipe Hx, en 1la cual se toma la mayoria de las imagenes de las

rafagas.La figura (2. 2) mues Vﬂapas en una rafaga cerca del limbo,

la mayoria retratadas.e entanéiﬂm, la cual tiende a mostrar las

partes mas baJas, de ‘ ~Es en esta ventana en. donde,

principalmente,- se Ven“lqs‘hﬁglébs’ﬁééTehefgéticos.

13
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Fig. (2.2) Etapas en una rdfaga cerca
del limbo, captada en H . Se observa
la transicién de emisi6én a absorcién en
las espiras.

En la figura (2. 2) la rafaga esta ocurriendo en la mancha 6'

un plasma coronal

rotuberancias de
espiras fluyen a los: polos ma ‘néti 0 : Al inicio, estas
espiras eran densas (ne>10 cm _)y aparecian en estado de emisién . Al
final, material menos denso y: mas alto, cae y, se ve en estado de

absorcién., Las esplras termlnan en ambas manchas circulares situadas a

14



la lzquierda, 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 1liberaclén 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 D3, figura (2.3).

también enfatizan los nicleos mas energéticos qqe_'aparecen*.en las

fuentes de emisién, o eyecciones que aparecen en ap " c
de la superficie. La emls;énlen D3, o iz
ocurre cuando la denéidad[éﬁ;igffé‘ag
centimetro cﬁblcb’é téﬁperéﬁu;ééipbr~arhlb
aqui cabé‘rgcorda;,que';n lé sﬁpé}ficievdglgSpl.rlé fémpé}atdra es de
6 x10° gradoé K. La temperatura enk1a £éf$;§ hiéma es mucho mas alta;
inicialmente sigue una ley potenci#l. y cuando la energia disminuye,
se vuelve térmica con temperaturas del orden, de 30 xlosgrados K como
es indicado por las observaciones de la linea de rayos X suaves. Lo
que vemos en el visible refleja calentemiento por la rafaga de las
capas de densidad mas alta a témberaturas arriba de los 6 x10° grados

K .

15
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=
Fig. (2.3) [Imdgenes de una gran rdfaga en D3. Los contor-
nos son los flujos de HXR medidos por el Satélite Hinotori.

16



Por lo anterior, podemos decir que las rafagas son un
fenémeno magnético. En efecto, todas las rafagas, sin excepcién,
ocurren en o cerca de lineas de inversién 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 regién a otra. Ademds, estas- zonas con polaridades opuestas son

comprimidas y . la trayectoria d de g campo es. cortada

forma. Paré el

observa en la figura (1. 1) Ysi
cercanos a los primeros, puve‘dei*o't:'u\
ademas, una -notable - tendencla de

enfrente, en la direccién de'v‘l"a

manchas adherentes permanecen:

encuentra en su camino,, la mancha

a integrarla Si la

anterior, - ambas emergen. y

17



No es claro aun cémo es formada esta frontera, pero debe
considerarse que el nuevo dipolo debe formar una conexién con la
mancha previa (2irin 1983), asi que debe haber una conexién 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 efectiia alguna conexién.

Asi,v mientras que una mancha solar normal es una umbrg

> IR .
circular rodeada de una penumbra relativamente .circular de,flbri;las :

apuntando hacia afuera, ‘en': amos considerando - la:

penumbra se -Q@x,el(lé'r una’
como en lai_;vkts“lvg‘urai (2:2)
conf iguraciy‘érrj " i
como una c‘éra;c:tei‘i'stié;ar',
rafagas mas ‘grandes.

En efecto, la mayoria de los grupos devma:x;éh.ai',s‘ de
parecen surgir a la superficie ya torcidos y comblejaé
provienen del  surgimiento de ‘nuevas manchas, cercéﬁavé i“"k'b‘a ik_;l‘_aél:x,vyvé,
existentes. Pero en ningin caso la evolucién es en la direccién kd‘é-‘
una configuracién energética simplificada, la .,cuél o oit':"ur:r‘e
cataclismicamente por medio de rafagas. ‘ ‘ ‘

Ahora bien, en laatmésfera parte de la ener'gi;abde ié’}'éfaga
es liberada en forma de espiras de flujo mag;'iétlco. esf.e flujo cae a
la superficie en los.dos puntos en los cuales la espira la intersecta.
Estos puntos pie son calentados y emiten en el espectro éptico y en el
ultra violeta. La regién atmosférica en donde parece llevarse a cab'o

la liberacién de energia es opaca en Ha y microondas, y también ha

18



sido captado en el extremo ultravloleta.

Sin embargo, ninguna de las imdgenes disponibles actuales
proporciona mucha informacién en este proceso comple jo.

Por otra parte, Lin y Hudson (1971) fuercn los primeros en
mostrar que la mayor componente de énergla para la formacién derafagas
solares se da a través de electrones no térmlcos. Este modelo parece

ajustarse mejor a las observa'cibnes, aunque si bien, requlere un

proceso de aceleraclén notoriament ef ] . Asi), las observaciones

en el 6pt1co, las cuales : decuada resoluclon

que deben ser electrones. Las

_,50 7 000 km./seg,

observa:c‘lmiésfidé‘ rayos X' (Tsuneta et al 1983), que son raras y de baja
resomciéi‘z.’” mu_éstrah fuentes arriba de ‘la-linea neutra y en los puntos. -
pie.

- Los datos de - microondas { Dulk. et al 1986; Marsh y Hurford L ‘

1980; Shevgaonkar y- Kundu 1985) muestr n: fuentes arriba de

neutra, Pero en cada -caso, unicamente se ‘ve

unaestructura detallada. Talk es ie1‘ !

las observaciones en el centro de linea Haz.,

estructura atmésferica, son complejas y opacas Ahdr"a'_bien,»“.vla‘ eynergiaf"‘
magnética puede ser liberada unicamente en regiones en do'nvdé_qcu;‘jxiékriv”’

campos no potencliales, y esto puede ser unicamente en las areas de

19



sido captado en el extremo ultravioleta.

Sin embargo, ninguna de las imadgenes disponibles actuales
proporciona mucha informacién en este proceso complejo.

Por otra parte, Lin y Hudson (1971} fueron los primeros en
mostrar que la mayor componente de energia para la formacién derafagas
solares se da a través de electrones no térmicos. Este modelo parece

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

proceso de aceleracién notoriamente eficiente. Asi, bbbserﬁaciohes

en el 6ptico, las cuales:son'las .Unicas.con’ la ‘adecuada resolucién

rapido, al menos a 50 000 km./ség{*ﬁﬁe?d

observaciones de rayos X (Tsuneta et al’1983)

neutra. Pero ‘en “cada  ca

unaestructura'detéliaaa.,Tal

las observaciones’en el ic

estructura atmésferica, so “larenergia

en donde ‘ocurren
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gradientes magnéticos pronunciados, en donde los polos magnéticos de

signo opuesto ocurren, anémalamente cercanos uno al otro.

Fig. (2.4) La misma réfagaen H . La emisién cubre todas las
manchas y satura todo. e

20



Junto a las regiones de penumbra recortada, las. rafagas
ocur.rirén 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
sefialar que todos los modelos de manchas' solares publicados se
refieren a manchas solares circularmente bien delineadas que se
consideran de poco interés, y no.hé habldo intentos de comprender los
fendmenos de manchas solares ,de sgran : interés tales como manchas

delgadas alargadas, con penumb ro sin umbra, etc.

En He el estado pre i rafaga’ "o,r lo regular es marcado'por;'lé

(2.4).
: En ‘efecto, lar umbra-‘f(except’o. pe “l.argas

delgadas) es normalmente una regién de.campo.verticalila cual no puede

sostener material denso encima, y el ga: emite espectro Ha

qmqs/chs. Este material

brillante tiene una densidad mayor que 10?3 ‘

denso Unicamente puede ser soportado ﬁof “campos magnéticos
horizontales, asi que debe haber un girof préﬁunciado en el campo
magnético, y si se toma el rotaclional ‘.dé un giro pronunciado se

obtiene una corriente intensa, probablein'enie en -una condiclién libre de

fuerza.

21



H. 2irin et al (1989) han empezado a usar estos efectos
l6gico empiricos para anunclar cuando creen que hay wuna alta
probabilidad de rafagas. Ellos dicen que tienen excelentes resultados
y que creen conocer las circunstancias bajo las cuales las rafagas
ocﬁrren. Sin embargo, ellos mismos no son capaces de explicar coémo
llegan los campos magnéticos a la configuracion adecuada.

El hecho de que 1as'reglones activas grandes, como 'la de la

figura j2.l), puedan hacer,erupéién'sln'aviso, en un estado aparente

de alta enérgia.“ guntés tan importantes como las

de que ellas son tipicamente muy grande},

producldas en la forma compleja.

Parker (1987) sugiere que. la supres

de campo. Y, no importa la formacié‘

por efecto Faraday.que empuJa

la polaridad.es lnvertlda, anreménta‘lquigailg.
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2.2 Tipos de Rafagas.
Debido a que el término rafaga es usado para referirse a
cualquier liberacién intensa y raplda de energia, se puede decir que

las rifagas se dan de ‘diversas formas.

En %fecto, es un hecho que las rafagas ocurren en lineas

& 2
neutras, son brillantes en Ha y (con pocas exepclones) estan asocladas

. gon fiiameﬂzos. Ademas, recientemente se han encontrado algunos

patrones.

uy,grandes, hay poca colncidencia

Excepto para los eventos

entre los eventos'mas grandes en rayos X o rayos ¥,y los productorés

mis granqesb (S P), “en: el medio
interplénetario
,moéfréréh.éhe casi todos

on  eyecciones de masa coronal,

/a una temperatura de 1-2 millones

r 6§ro lado, Mullan y Waldron (1986)

di erentes de aceleraclon deif

nucleonés. 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 corona. Obviamente, seria muy
dificil que las eyecclones de masa coronal proporcionaran particulas
que regresaran a la superficle para producir lineas de rayos X.

Cane et al (1986) estudiaron rafagas que permanecleran mas
de una hora arriba del 10 % de su flu)o maximo de 1-8 , y mostraron
que estas estuvieron mis lejos de producir eventos SEP que los eventos
impulsivos. Estos eventos de larga duracién son tipicamente asocliados

con erupciones de f ilamentos y con eyeccloneb de masa coronal.

1990) los eventos de 1arga

culdadoso con las comp'

En efecto. debldo a due los:indlces d

esto presente, se podria ‘deci,"

simplemente ha

energia. - Por
caracteristicas

A. Termo{ éaii’x

en radio

B. Impulsl\(é\. _con- pronunclados HXR Yy emisién” de microondas” de los-
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puntos ple y de la corona baja.
C. Gradual- duro, de una larga duracién (30 mlnutos). eventos grandes
con plicos graduales, un espectro duro 'y Qné_fﬁente intensa de
microondas y rayos X, arriba en la coron;a.‘ib ‘ ’

Al respecto, Tanaka ha sefialvédb_ng"lé“s’i rafagas del tipo B
estan frecuentemente asocliadas con un filaménto en una linea neutra

altamente cizallada. Y mostrd :que; un cas ien qﬁsefvado de rafaga

tipo C'mt‘lést‘ra, ‘una eﬁ;plucifc’in"éi:t én&b con una rafaga

de bandas ampliamente espaciados lgnifica . una  reconexién

s .,e‘nergéticas que
rdducidaé '_por rafagas

v'ra;pgfi;é;‘ la mayoria de

las rafagas con lineas de ;a‘yosvv«"y }griviirxfig‘eh'sus ‘particulas hacia
adentro y no producen tormentés 'dve “p:rc.‘)‘vtc'me’sA eh la Tierra. Pero las
rafagas mas grandes producen casi todos estos efectos.

Por lo que respecta a las radfagas pequefias, principalmente
son impulsivas, Z2irin y“Tiang (1989), hallaron que 46 % ‘de las
explosiones de - rayoé X ocurrie;jon en menos de 20 segundos.

Probablemente, no estén obsngépdo la paf‘te de intensidad mas baja y

de mayor duracién de tal? evé‘nio‘ Y, en bualquier evento, 1lo que

usudlmente vemos es sélo 'lia“ imp‘ulsvi\)é.i

En cuanto al tamaﬁd e as»:'réfagas., éste estd relacionado al

tamafio de 1la manché 'éolar‘f, in\}olﬁérada. Asi, una mancha pequefia
periférica, ain en el caso de que esté cerca de una mancha grande,
producira tUnicamente rafagas modestas, mientras que la cizalla entre

manchas grandes (figura (2.4)) puede producir grandes rafagas. Esta
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es una condicién necesaria pero no suficiente; manchas grandes que no
tengan anomallas magnéticas no producliran réfagas.

Una excepcidén a la relaclién entre mancha y el tamafic de la
rafaga, es la rafaga sin mancha, es decir, la erupcién de un filamento
lejos de cualguier rafaga. Si e! fllamento eruptivo estd asoglado con
playa de una regién activa vieja, ocurrird una rafaga optica. Esta,
usualmente es un evento grande de dos bandas con emisidn térmica y una
eyeccldén de masa coronal. Tiplcamente, la cromésfera que yace debajo
de la rafaga mostrara una estructura'fibffl‘ lo cual indicara camﬁos

paralelos al filamento. Si por el con'rario, la erupcién ocurre lejos

de las latitudes activas, -Gnl

pero puede ocurrir ~una ‘eyeccis

pueden ser observ'

aceleradas en el” movimiento‘hacia -afuera; de los campos, Zirin (1988).
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2.3 Morfologia de la Energia Liberada.

Las rafagas son unos de los pocos fendémenos en la naturaleza
en donde podemos observar de cerca c¢émo sucede el proceso de
liberacién de energia. En la actualidad, ello es reallzado mejor con 
las rafagas mas grandes, en donde la escala nos es adecuada pérai

di;tinguir la morfologia.

En efecto, en todas las rafagas para las cuales*Sé tiéﬁén
los datos adecuados (en algunos casos dlez 0 velnte) los pies de 13 

rafaga inicial estén marcados por una serie de puntos brlllantes a lo'

ESt':es ilustrado en la figura (2. W,
- m stra;una gran rafaga en HeD3.

En éiéhgv ; nfds iniciales apareqen' en -lbéa
primeros planos, J;i?ias _das, béﬂdas después de 1632 UT. @ Muy
‘probablemente, los puﬁtoé‘corresponden a espiras de flujo sucesivas;
en las cuales las particulas energéticas son aceleradas vy
subsecuentemente depositadas. La fuente de rayos X duros, como fué
medida por Hinotori, es mostrada por los contornos en la figura (2.4)
y proviene de la regién situada entre las dos bandas, ailn antes de que
aparezca la emisién é6ptica. Las bandas son conectadas por espiras
posteriores a la rafaga refrigerantes de la nube coronal caliente.

En las grandes rafagas, los hilos se elongan rapidamente (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 mis y mas
en la corona, y un evento largo de rayos X suaves (SXR) tiene lugar.

Si una banda estad cerca de una rafaga, ésta sera brillante y pequeiia,
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porque muchas lineas de flujo convergen ahi; las bandas no cruzaran la
mancha, puesto que el otro lado involucra lineas de flujo conectadas
lejos de la rafaga. En el Gltimo estado, los hilos se envuelven dentro
de dos lineas delgadas formadas por la Interseccién de una capa
delgada de material coronal caliente con la superficle.

Es interesante notar que el flujo de rayos X de estos
grandes eventos permanece aun desconocido; los detectores llevados a
borde en las diferentes misiones se han saturado con las réfagas

grandes.

“ El papel de los filamentos en‘la;;féfég;s eé importante pero
ain no es comprendido. Ademas de lasbyggfé;§;;<ésociadas con pocas
manchas solares (las cuales muestran qdé:ﬁﬁifiiamento es suficiente
para producir por si mismo una réfaga),.ia‘mayoria de las rafagas™de
regiones activas ocurren a lo largo de filamentos, o estan asocladas
con erupciones de filamentos.

En efecto, es frecuente que el filamento surja decenas de
minuﬁos antes de la rifaga; y pueda volverse excepcionalmente oscuro,
corrido hacia el azul o expandido en Ha. Entonces, la rafaga se rompe
hacla afuera con emisién brillante en Hax y el filamento flota
alejandose. El filamento corrido hacia el azul es uno de los pocos
precursores infalibles de que ocurriri una rafaga. Porqué? nc se sabe
con certeza, pero probablemente sea debido a.que el filamento ocurre
inicamente a lo largo de una linea neutra cizallada, con lineas de

campo horizontal que pueden ser intercambiadas a un estado de energia

mas bajo.
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De la evolucién de los puntos brillantes a lo largo de la
linea neutra a la arcada del evento de dos bandas, se puede obtener la
imagen de disparo de la rafaga inicial en la regién cizallada seguida
por una reconexién magnética amplia, a lo largo de la linea neutra, en
donde la energia inyectada en cada flujo eventualmente alcanza la
superficle en las dos bandas.

Aunque si bien esta imdgen parece razonable, y se puede
seguir la evolucién general desde un campo magnético clzallado
complejo hasta una regién activa tranquila de gradiente bajo, hay
ejemplos, aunque pocos, de un cambio real en el campo magnético, antes
y después de la rafaga.

Mas aun, cuandov esos cambios en el campo magnético son
detectables, 1la cantidad' de camBio ‘r‘xo'pa.rece corresponder a lo que
usualmente se plensa que es la energia total de la rafaga. sin
embargo, pocos ejemplos han sido reportados. .

En efecto, durante la rafaga se obtiene un campo de reversa
falso debido a que las lineas de emisién penetran las de absorcién.
Ademas, debido a que los magnetogramas tradicionales unicamente miden
el campo longitudinal, no se registran cambios, ya que como
generalmente es aceptado, el camblo es en el campo transve_rsal que
conecta la linea de visién de los polos que se observa:

Lo anterior parece razonable debido a que los campos
clzallados 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 sélo pueden ser deducidos de la estructura

Hx, la cual marca la conexién entre los pofos 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 rafagas
estan conectadas con cambios en campos. Al respecto cabe mencionar que
ias reglones activas muestran una simplificacién considerable después
de que ocurren rafagas grandes, y Wang y Zirin (1988), observaron la
desaparicién de polaridades magnéticas opuestas Jjusto después de la
aparicién de rafagas.

Por otra parte, bajo buenas condicignes, la emisidén continua

puede ser detectada de casi todas las rafagas clase 2 o Emés:“'

brillantes. Y cuando se wusan técnicas de resolucion mayor..'ée o

encuentra que cualquier rafaga es”una rafaga de luz blanca (HLF) Y

debido a que el continuo ‘es realzado en e1 azul y él‘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
fotésfera, acaso 500-1000 km. mas profundo que la fuente de luz de
helio D3. Unicamente las componentes mi&s intensas de la rafaga
penetraran a esa profundidad. Pero de hecho, 1los calculos usuales
muestran que nada, ni los protones ni los elqctrones, penetrarian a la
profundidad a la que es formado el continuo.

Los destellos de WLF son similares a los de D3, sélo que mas
borrosos (2irin y Tanaka (1973)). Las bandas de la fase principal son
también isomérficas, pero se desvanecen mds rapido que las de emisién
D3. Esto probablemente sea debido a que la fotésfera se libere de la
energia mas rapidamente que las capas mas altas y de menor densidad.

Ahora blen, un tercer punto, mas brillante aun, puede aparecer en la
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fase térmica. En la mayoria de los casos, la émislén WLF desaparece
con el fin de la fase impulsiva. Ademads,’ puede verse una onda
_brillante que se mueve lentamente (Machado y Rust 1974,Zirin y Tanaka
1973), en colincidencia con la parte mds brillante de la expansion Ha
de las bandas dobles.

Lo anterior puede resultar de la conduccién térmica que
excita a las bandas, y su existencia muestra que la energfa conducida
puede alcanzar la superficie si hay tiempo y energia suficlente.

La comprension 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 Balmer. El
continuo de azul pugdee_ ,_vsygr‘ 'expllcado por una fuente de cuerpo negro,

pero la emisién totai- és’;muyﬁpéc';ixeﬁa. Asi entonces, esta WLF es un

misterio ain.
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2.4 Reacciones Nucleares en Rifagas Solares.

En la década de los sesentas, se pensaba ain, que tanto en
el Sol como en otras estrellas, las reacciones nucleares tenian lugar
solamente en las profundidades de su interior; es decir, que sélo en
su nucleo existian 1las condiciones de presién y temperatura
suficientes para producir dichas reaccliones. Pero ya desde 1967,
Lingenfelter y Ramaty habian predicho que lamblén en la atmésfera
solar, durante la ocurrencia de rafagas, deberian existir reacciones
nucleares y que las lineas de emision correspondientes mas intensas,
se encontrarian 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 rafagas grandes de agosto, se obsérv;roﬂ‘Jss»l}nééé de
emisién en rayos gamma predichas, asi"cé@§; hé§£ron§s; claros
indicadores de la presencia en la atmésféraja;l‘Sblmde~1nferacciones
de tipo nuclear.

Por lo anterior, se llegé a la idea de que en eventos de
gran magnitud, en los que se generan los llamados rayos -césmicos
solares, habria 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
espectrémetro de rayos gamma colocado en el Satélite SMM (Chupp et al,
1982}, y al detector de rayos gamma del Satélite Hinotori (Yoshimori
et al, 1983, 1985), que, en primer lugar, aun rafagas relativamente
pequefias son rafagas gamma (presentan lineas de emisién en la.bandé de
los rayos gamma), que incluso hay una gran cantidad de eventos

pequefios con mas emisién gamma que otros eventos grandes, y finalmente
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que las lineas de emisién observadas no se encuentran retrasadas con
respecto al estallido propio de la rafaga (definido por la emislén
explosiva de rayos X duros, Forman et al, 1986), en contradiccién con
la idea de que se requiere de la presencia de una onda de choque como
tnico medio propicio para generar las reacciones. Dicho de otra
manera, la regioén activa misma, sitio de la rafaga, tiene, durante la
fase explosiva del evento, la capacidad de producir particulas 1lo
suficientemente rapidas para Iinteraccionar nuclearmente con el

material de la cromésfera.

La aceleracién de particulas en réfagas a altas energias, :

proporciona la posibilidad de que en la atmosfera del Sol ocurran
interacciones de tipo nuclear En efecto,,protones y particulas alfa
aceleradas a energias mayores a" 10 Mev que se precipltan hacia ‘la
cromésfera, Iinteraccionan con los ‘ nucleos ambientes y dan como
resul tado neutrones y piones cargadds. asi como lineas de emisién y
continuo en la banda de los rayos gamma. En la tabla (2.2) se ilustran

algunos de los mecanismoas involucrados en estas emisiones.-..:
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Tabla (2.2)

Emisién’ . . Mecanismo

Linéa‘s.“de"‘_l'i‘abyt;s" Gamma o e ‘Captura de ‘neutrones con E>IMev por
i v hidrégeno (~ 2.223 Mev) y nucleos mis
pesados; desexcitacién nuclear (4.44,
6.13 Mev, etc.); y aniquilamiento

positrén-electrén (.511 Mev).

Continuo de Rayos Gamma N

Superposicién. de bremsstr}llung de
électfqi;e’s’ ultrarelativistas
pi‘il’i‘l’a:l“jiioté"“ y - “de  electrones y

‘ positrones 'secundarios originados
por dré'c":‘;_éxiymiento de piones cargados.

o -
Neutrones y. ' 0

‘Rea¢cibnes nucleares entre protones
Yo p'arf.iculas alfa aceleradas a
v"enéi;g:iaS'mayores a 1 Mev/nucleo y los

. ndcleos -atmosféricos.

" Lineas  de” rayos ‘gamma y continuo, asi como neutrones

energétl_c:o“s,:;' se kpbsyer'va'do' de muchas rafagas, pero la emisién del

decaih’xieht'qtae‘;(p;l'ones'j s6lo se ha observado de una rafaga (Forrest et

al, 1985, 1986)."' Los éitélites en los que se llevé a cabo la deteccién
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gamma fueron el HEAC-1, HEAO-3, el SMM y el Hinotorl.

De las observaciones de rayos gamma de rafagas solares se
puede concluir que la aceleraclén de protones y electrones
relativistas es una propiedad comin del proceso de liberacién de
energia durante la fase Iimpulsiva de rafagas (Ramaty y Murphy, 1987).
La observacién de neutrones y emisién del decaimiento de plones

permite extender esta conclusién a energias de varios Gev.
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2.4.1 Los Rayos Gamma
Las primeras observaciones de rayos gamma solares se
obtuvieron de las rafagas del 4 y 7 de agosta de 1972 con un detector
de cristal de Nal(Tl) a bordo del Satélite 0S0-7 (Chup et al, 1973,
1975). De las rafagas del dia 4 de agosto, se reportaron las lineas a
2.22, 0.51, 4.44 y 6.13 Mev, con flujosbde (2.8 ¥ 0.22) x 10-1,
(6.372.0) x 1073, (3%1) x 1072 fotones cn's™!, respectivamente, asi

como continuo en el r_ango;’“de”O":BS a 8 Mev, con un flujo de

aproximadamente 1 fotén: ¢m arrlba de 1Mev. De la rafaga del 7.de

agosto se _detactarp A 2 22 y 0 .51 Mev con flujos de (6. 9+1 1)

x 102y ‘(3 611*5)3 fotones cm 2s "'F»Fundamentalmente, ,queron

estas observacio que permltieron

astronomxa solar de rayos gamma como” clencia expe 1menta

La secuencla de eventos que originan la emislén gamma puede,
establecerse. esqueméticamente. de la' slguiente “'manera (Kocharov.
1979). Una fraccién de las particulas aceleradas en .la rafaga_'
(principalmente protones con energia mayor a 10 Mev).' viajan hacla 1a
atmésfera en donde interaccionan nuclearmente con los compbnemtes‘
cromsféricos a través de una reaccién del tipo p(n 7)d La captura de

los neutrones por nicleos como Ca y 16

subsecuente emisién” de rayos gamma <L

espectro observado y el tedrico del evento del 27 de

(Murphy y Ramaty, 1985). Elk

acuerdo con Jager (1986}), 1la emislén'jg mm»
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durante la fase impulsiva,
generalmente en sincronia con el estallido de los rayos X duros. Por
lo tanto, la emlsion gammma no corresponde a la parte principal de la
liberacién de energia durante un evento,

cola de alta energia del proceso de inyeccién de la energia del evento

(es decir, corresponde a la fase impulsiva).

CUENTAS / CANAL

1 1 1 1 [ 1 i 3 1
0 . 100 200 300 400 S00
CANAL

Fig.'2.5). Espectro te6rico y observado del evento
en-rayos gamma del 27 de abril de 1981 (Murphy y
Ramathy, 1985).
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Si como sefialan Murphy y Ramaty (1935). las observaciones de
neutrones y rayos gamma demandan alrededor de (10-20)x 1032protones
con E > 30 Mev, la teoria térmica de la rafaga exigiria una altisima
temperatuféudél' plasma. Segin Jager (1986), esta temperatura seria
alin hayor é los 5 x 10° K derivados de la emisién en microondas. Por
lo tanto, la emisién 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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CAPITULO 3

ANALISIS DE LOS DATOS

Procederemos ahora, seccién (3.1), a dar una descripcién de
los listados de donde se obtuvieron los datos de los eventos de rayos
X y después en la seccidén (3.2), estudiaremos el comportamiento de los

eventos de rayos X para los afios ya lndicados:

3.1 Listados de los Eventos de Rayos X.
Como. ya se mencioné , el uso de Satélites e incluso cohetes

espacialés ba}a'el‘estudio del Sol, brinda la oportunidad de‘féh§r  :

datos sin la-influencia de la atmésfera terrestre. El caéof&éfibéj{

datos del Satélite SMM es uno de ellos.
En efecto, el Satélite Solar Maximun Mission reglstré la

actlvidad solar de . eventos explosivos®' durante los _é‘ifg‘a‘s 1980.“

1984-1989 (durante 1981-1983 permanecié descompuesto). Elsatelite

llevé a bordo los siguientes instrumentos. o

1.~ Espectrémetro de rayos gamma (GRS).

2.- Espectrémetro de explosiones de rayos X duros (HXRQS)i':‘

3. - Espectréometro de imagen de rayos Xuduroé (HXIS).

4. - Espectrémetro de cristal plano (¥BP-FCS). T

5.- Espectrometro de cristal cﬁfQéJ(kRP;BCS).

6.~ Espectrometro y polarimetro ultravioleta (UVSP).

7.- Coronégrafo y polarimetro -(C/P).
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En el trancurso de la misién hubo varios eventos importantes que
afectaron la captura de datos: ' » :
1.~ Febrero 14, 1980 , :'4L§ﬁzémiento del Satélite SMM. _
2.~ Marzo 3, 1980 ' v.-Ei Suibo Ae luz eﬁ el cristal del
‘ FCS, del mecanismo de 'mahéjo;'
fallo, inhibiendo el funcionamiento
o durante 1980. V
3.~ Juhié 19803; ‘ .- -Fallé un micropocesador del XHIS.vV
4.~ Sééfleﬁb}eng. 1980 -Fin de la imagen C/P debido a unﬁ-
v ‘ 'falla de la Caja Electréniqa."
_ "Principal. e ’
5. - Néviémbr§v25 d¢11985 R vf%iﬁfdeYias, observaciones‘di;ig;daéj
I Lé’gxd§'é"fa11as'en los fusibles del

‘Sistema de Control de Altitud.

6.~ Jun: Y “Falls el HXIS.
7.- NbViémBré7i§§5}éﬂfil S 7 ,4L; éabradora de datos empleada se ..
1984;‘1f‘?i‘ T o 'ylé severamente afectada debido a
: los ~ esfuerzos de conservacién
‘previos a la reparacién. ‘
8.- Abril 1984 » . ’:~-L#*misiép»de~reparécléﬁlfeeéiébié?gﬁA

del

observaciones ‘no fueron: d

completo
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chequeo de la nave espacial.
9,- - Abril 26, 1985 -El UVSP plerde gobernabilidad del
» manejo de la longitud de onda.
Permanece en el continuo de UV,
cerca de 1385 A después de esta
‘ fecha.
10. - Enefd'i8—24\.“'.1986 -La memoria de la computadora
S ) abordo fallé.

11.- Enero 28-30, 1986 -Observaciones del Cometa Halley.

12, Diciembre?

1986 -Fallé la grabadora C del C/P.

-El C/P reanuda operaciones en un. .

13.- Abril 1, 1S
ge rango reducido usando la grabadéra :
14.~ Noy itT >' <Perdida  del control f1n6€ﬁ~dél o
» - vvlocalizacién. 7 : :
15.- -Los instrumentos d’e:’f'l_b_c; : 7

apagaron,” T -

16. - Noviembre 23, 1989

17. - Noviembre 24, 1989

18. - Diclembre 2, 1989

Los instrumentos- n g'r:‘an*._’.' r;ar_igohi de

capacidades espectrales ytemporales.: Consécughteméhte;',.'la éét’rhctui‘é':

observada de la explosién;  su’ duracién y “evolucién para un solo -

evento, podria di_ferir:-" niqéhid_‘-'é'n‘t'ré los 1n'strun'\eht6,s,'v“"c‘r'e:ah'do”
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ambigliedades en la correlacién de eventos. Ocurrieron ambigliedades
adicionales cuando los instrumentos de disco completo observaron
explosiones superpuestas y los Iinstrumentos de campo de visién
limitado observaron unicamente una regién 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 vié el Sol completo y con él fueron tomados
continuamente datos de sensibilidad alta , exce go durante ia noche

orbital y durante el paso por la Anomalia'del'AflénfiéoTSQb'(SAA). Los

eventos detectados con el HXRBS f c : ados con el satélite

nal: reglstrados con el P/C. también

fueron “incorporados s correlaciones “con otros eventos

registrad upgffiélg’-férrestre los

obser?adéfés”en“ﬂa’réporiét§h'Uné:fu nte. fééidé;'la informacién se

incluyé., .
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El archivo experimental del UVSP fué monitoreado, y la
- informacién en los modos del experimento, longitud de onda, etc,
también se incluyé. Por Gltimo, fué inspeccionada la computadora de
lozalizaclén del SMMM, para asi tener la localizacién de la astronave
en el momento de cada evento.

Por otra parte, a cada evento observado durante la misién se
le asigné un nimero de evento tnico,- s;endo de 1 a 12776 para los
eventos observados por el HXBBS.',,y;‘de 20001 a23444 _paré eventés nor

observados por el HXRBS.

La lista de datos de los’ NASA: Technical Merﬁo'rahdum'i"éiit'édps

Toda 1la’ 1hf9fﬁia'¢‘i>6n ?fl bloque

multilinea, un;a“rlyim‘éaj ‘por iﬁstrutﬁent‘ inea da : "el-tiempo

del evento" (el ' tiempo pic’:o.;'&él, satélite ‘GOES st “es que esta

disponible), el dia del afio (DAY) rc_l‘elrj evento, ‘la localizacién del SMM,

..Jdatidud, longitud, grado de incyltj:r:}‘aéibh,': desviacién lateral con
respecto a la linea normal “de. ;ﬁelo;"'t‘odamiento 'y ‘el 4&ngulo -
heliocéntrico. Lineas pard datos dptyic‘bs‘, GOES, HXRBS, GRS, XRP-BCS,
XRP-FCS, UVSP, C/P, Radio\j(@‘_r?cﬁéhcie de Barrido) y de Radlo

(Frecuencia Discreta) estér"l:ieri_'s‘é‘gvuvida‘,”svi se’ tenia: la informacién.

Adicionalmente, en una ‘1ine: particular; "lés‘v'fggist‘rj‘os“sdn impresos. si-

el dato de-la 1nf6rmac;6n"es_t_av‘d‘fqunible
- Algunos eventos que ! cétalogados como événtbis::_'“‘.

sepa‘radoAs. pueden réalmente sefbarltgr_?ie otro evento. En estos casos,-,‘ _':7

la informacién del evento asbciéd& es listada inmediatamente despuéé'

del evento primario, y separado por una linea punteada.
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La mayor parte de los datos obtenlidos al nivel de Tlerra y
todos los de radio y de rayos X del GOES, fueron proporciocnados , en
estos NASA Technical Memorandum, por la red de observatorios NOAA/USAF
vV sensores geomagnéticos.

En particular, los registros de datos del GOES, y que
sirvieron de base para esta Tesls, fueron extraldos de los .listados
"Edited Events" y "Solar Events", del Space Environment Services
Center (SECS). En 'el ‘caso de que ninguna de estas listas hublese

estado disponible pai' ‘ Vc'orv-relacionarse con los eventos detectados con

el HXRBS y el XRP, lds”tlémpo del GOES fueron visualmente extrapolados

de graficas promedi e 3 segundos, del mismo GOES.

‘Lasii: ‘céi'f'e‘laigioﬁés;”é\ la rafaga optica, se _basaron

principaltﬁé;éé en ".la cycsj.’ni:’idén'cia terﬁporal con los eventos detectados
con el 1nstr;1;ﬁénta1.: Las locallrzaciones dadas, indican el sitio de la
rafaga, no la localizacién del SMM. La informaclén de la localizacién
del SMM , cuando estaba disponible, es proporcionada en el registro.
Se dan registros miltiples de rafagas optlcas, cuando otras regit-)nes
produjeron rafagas, en coincidencia con el evento dectado por el
instrumental. El1 primer evento déptico listado es aquel que mejor
corresponde al evento detectado por el SMM. Tamblén hay registros qué
indican explosiones muiltiples detéctadas por los instrumentos del SMM

para rafagas 1nd1v1dua1es épticas y de rayos X suaves,

4



A continuacién se presenta una descripclén de las entradas

épticas.

1.- Clasificacién He - Indica el tamafio y la Qril;gntgz"dé la';_.‘i-:étfa.g‘é

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

drea
S- Subflare ( 4rea < 2.0 grados cuadfédbé):' i
2~ Importancia 2 ( 5.2 4rea < 12.4 .. ~)>.'-f '

3- Importancia 3 (12.5 < 4rea < 24.7

q- Importarici iidrea >

y.Yes ,un'c})fdg

'F-"falnt

~ N-normali

B-brilliant. -

Para reportes de no “rafagas, 'se_ ’u‘s"ar"oh"l' los’ siguientes éédigoé',

para describir al evento:
BSL- aparicién brillante en el limbo

LPS- sistema de prominencia de_,‘e:sp:;rya'n.

ASR~ surgimiento de regién activa
SPY- spray.
EPL- prominencia eruptiva e

APR- prominencia activa ienlei.

2.- ‘localizacién- ' Localizacién

heliogréficaé.- '

'regi‘én“acti\"a asignado por SESC.

3.- Regién # (AR)- Namero. d
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4.~ Clasificacién de Maclntosh de manchas solares (Mac.)- Cédigo
descriptivo de tres letras (2pc) que indica configuracién de luz
blanca del grupo de -manchas solares: .
"2- Clase modificada de 2Zurich de la A a la H.

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

£

X no penumbra.

r = rudimentaria.

s = simétrica. . ) o, e
a = asimétrica peque;’ia. -

h = simétrica grande. S .-

k = asimétrica grande. .

c- Dlst'richiéh‘".d‘ ,ma_ncl;és:"

e V’_auloyrj; en’ vg‘fadq's"',: del

ntre l'a_'"'“l'qc_.:-ll_.'iz‘aiéiénljzde,v, - éfaga

6.~ Longitud de Carrington (Carr. Lon.)

La longi tud (fa'flrfr'li‘r:iébtoh 'en:,”‘f

grados de la local‘izéc"iéhjdé la’rafaga 'ptiit.:‘a,l- FRE I
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Descripcién de los registros de radlo explosiones de frecuencias

discretas:

1.- Valor pico en unidades de flujo, arriba del fondo de preexplosién
a frecuencias de 245; 415, 606, 1415, 2695, 4995, 8800, y 15400
Mhz.
1 unidad de flujo = ‘16"22 wn2 Bzt ’

Descripcién de los regISf}osyde las frecuencias de barrido de los

eventos de radio:

1.- Tipo e intensidad;dev'oé:éventbstdihémidoswde radIO'enséI:réngo

de 25-75 MHz..

Los tipos de:codigo so

III~- Explosion de deriva répida

Tipo IV' - Explosién de banda. ancha“conéInUA

Tlpo v - Explosién continua breve asoclada con VTipo III
‘Los cé6digos de intensidad son: ' N ‘
1~ menor.

2- significante.

3- mayor.

Descripcién de‘los reglstros del GOES:

"‘ 1n1cio - expresado en horas: minutos.  Tiempo de inicio de
laTéxblpslén 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 miaximo y el fondo de

la pre rafaga.

4.- Importancia - Clasificaclén de la‘vexbldsi\én de acuerdo al pico de.

energia en Wn 2, en la banda de 1—8 v

en donde 2 es:

A
B
(o
M
X

R

0

1

n

‘indicaria un flujo pico de 3 x 107° _an?

La" forma del cédigo es Zn

< 10

> 1077, <10
> 10 <10°
> 107, <107t
> 1074

'~ves“ ‘un ‘maltiplo numérico de 1 a 9.. Por: e"Jienip];o‘;un F"_e‘ve;n_td c3"

El evento entero fué observado.
Unicamente el inicio del evento fué observado.

El inlcioy el pico del evento fué observado.

El pico y el decaimiento del evento fueron observados.
Unllcamente el decaimiento del evento fué observado.

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 fin»all y 'ei £1empo de
inicio, y la importancla, de .los registros del GOES, : y devlos
registros o6pticos, la localizaclén para cada: ‘eventb. El nimero total
de eventos para los que se tuvieron estos tres registros fué de 3410.

El método seguido para el estudio de estos eventos fué el

siguiente.

Primero se digitalizé el tiemp' e duraclon (tiempo final -

tiempo de inicio), la lmportancia y la la itud .de” cada evento a partir'

de los NASA Technical Memorandum

nivel - ‘de intensidad, de

distribuciones de, latitud y de duracién, si’ como’ las Graficas de

latitud-intensidad anual y total, latitud- 1, yde

duracién-intensidad anual y total.
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3.2 Comportamiento de los Eventos de Rayos X.

A continuacién daremos una descripcién de las distribuciones
de intensidad, duracién y latitud de los eventos de rayos X.
Conslideraremos primero a los eventos en su tomportamiento anual, el
comportamiento de los eventos en cada uno los afios abarcados, es
declr, de acuerdo al ciclo solar y después a los eventos en su
totalidad.

3.2.1 Intensidad. eew
En la Figura (3.1) esta representado el porcentaJe de

eventos segun las dlferentes intensidades consideradas B. C, MAy X y:'

que son las mlsmas que se consideran en las fuept_esf

dijo.- Es declr,

107 Wm “a los llamados tipo C, que de energia mayor.

" . . 1800, 1984-1008

'

X-HAY INTENSITY

Fig. 3.1.Alestrlbucion de los eventos de acuerdo a su intensidad

considerados en todo el periodo, a'r'xoq 80, 84-89.
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Al respecto, cabe mencionar que Dennis (1988) da una
descripcién de la intensidad de los eventosvdetectados en 1988 con el
satélite SMM, considerando el siguiente esquema:

Rafagas Tipo A o Termo callentes.
Rafagas Tipo B o Impulsivas.
Rafagas Tipo C o Gradual duras.

En este esquema se considera a las rafagas tipo A con una
energia y altitud menor que las de tipo B y estas a su vez con valores
inferiores en energia y altitud que las tipo C.

Los numeros relativos de las réfaga; de los diferentes tipos
segin este esquema, pueden ser visto. del analisis de 400 rafagas
realizado por Kosugi et al (1§§é)T pafa los eventés de ese afio
detectados con el satélite SM. .éilos hailafon que 13 de dichas
rédfagas fueron graduales, 3 fueron térmicas, 62 eétuQieron asociadas
con eventos de surgimiento y caida de microondas graduales, y la
mayoria del resto, 338, fueron impulsivas. -

Entonces 'los resultados de Kosugl® concuerdan con los de la_ o
Figura (3.1) en cuanto a que hublo mis eventos’ de intensidad baJa que‘;‘

de intensidad mayor.

La Figura {3.2) da la distrlbucion porcentual de eventos de

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

anuales. Ahi, se observa que la suma del “nimero de eventos (C, M o X)

sigue el patrén del’ ciclo solar (respecto del ntmero de manchas
solares), mas eventos;cerca;del méximo y menos durante el minimo, como
es reportado por diversos autores, Hundhausen (1993).

1
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[} I'll 1988 100
L YEARD ™

. Flg 3 2 Dls rlbuclon de los eventos C, H y ‘x

g para .I'os' anos 80, 84-89.

De la misma Figura (3.2),  se. 'o'l‘:s'er\;'/afﬁue el namero de
eventos que la fuente de Datos reporta como, C (de 1ntensidad baja),
tiende a disminuir al aproximarseal mlnlmo del ciclo solar, como es

reportado también por Dennis (1985) para kilos ‘eventos de. mayor .

frecuencia numérica, y a aumentar al ac carse el maxlmo del ciclo.

Este comportamiento se observa tambien spara cad"‘ nivel de intensidad

(C, My X), como lo muestran las Flguras (3 3 ) a (3 3 21). Ahora, la

distribuc@én de lqé 4év”é;nbt'os‘ dentroi de cada nivel de intensidad para

todo ely'bperybd'b“ t}epe de las Figuras (3.3.1), (3.3.2) y

(3.3.3)?,} ‘e ;ales’ estan representadas las intensidades para los
di‘ferentebs‘,ni;le'l‘é‘s (C, ‘M o X) de todo el periodo. De ellas se observa

que ilosv eventos C2, M1y X1 fueron de los que mis ocurrieron en los

afios registrados, 17 %, 11 %4 y 10 % respectivamente.
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Fig. 3.3 Distribucién de la intensidad de los eventos "C"
para los afios 4)1980, b)1984-g)1989 o
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PORCENTAGE
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Fig. 3.4 Distribuci6n de la intensidad de los eventos "M"
para los afios a)1980, b)1984 g)1989
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Fig. 3.5 Distribucién de la intensidad de los eventos "X"
para los afios a)1980, b)1984-d)1986, e)1988-f)1989
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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 rafagas solares, otros fenémer}os como

' las manchas solares y las regiones activas, muestran un comportamiento

seme jante, Hundausen (1993).

'>607

1980, 1984—-1989

30 -

PERCENTAGE

20

-10 0 10 20 30 40 50
LATITUDE (deq)

250 -40 —-30 ~20

Fig 3.6 Comportamiento en Latitud de los eventos en Rayos-X

para todo el pertodo, 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 'ai miximo, los eventos

nuevamente se distribuyen alrededor de los % 20 grados.
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En efecto, uno de los aspectos mas conocidos del clclo de
actividad solar es el arrastre hacia el ecuador de manchas solares en
periodos de aproximadamente 11 afios, entre sucesivos minimos de
actividad. Este efecto usualmente es mostrado {Maunder, 1922), en una
grafica de latitudes de manchas individuales contra tiempo para uno o
mids ciclos de actividad. El patrén resultante, (Klepenheuer; (1953))
es usualmente referido como "diagrama de mariposa". Este formato se
puede usar, (Hundhausen, 1993)), para mostrar y comparar los cambios
de localizacién de manchas solares, reglones activas y rafagas solares
(fendmenos que se podrian considerar como de pequefia escala de
actividad solar), protuberancias y caracteristicas coronales
brillantes (fenémenos de gran escala de la atmésfera solar), y
eyecciones de masa coronal. En el siguientg capitulo, en la pafte:de e
discusién, se regresara a este tema. Ahora se pasara a desérlbir‘QQéf_

sucede con la duracién de los eventos.
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3.2.3 Duraclén.

En la Figura (3.8), observamos que el 70% de los eventos
tuvo una duracién de 30 minutos, un 20% de 60 minutos y el resto, més
de 60 y hasta 540 minutos. Esta distribucién de los eventos no variaba
mucho sl se tomaban para su clasifacién, intervalos de tlempo de la
mitad de duracion (15 minutos), y sl se conservaba esa tendencla a lo
largo de los afios de observacién, como lo muestfan las Figuras (3.9),
(3.10) y (3.11), en donde ademds se observa que al acercarse el minimo
de actividad solar, los eventos C tlenen menor duracién, pero él )

acercarse el maximo aumenta su duracién pero no tanto como la duracién:

durar varias horas.

100
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Seleccionar esos intervalos dé tiempo no ha sldo arbitrarlo,
otros autores los han usado para estudios de la actividad solar. Por
ejemplo, Burkepile (1994), ha escogido intervalos de 1S minutos para
estudiar la correlacién de rafagas con eyecciones de masa coronal. El
encontré que de 790 rafagas de rayos X vistas durante 1986 con el SMM,
545 tuvieron un tlempo de decaimlento definible del tipo 1l/e, y de
ellas, unicamente 36.6 % duraron menos de 15 minutos (ninguna asoclada
con eyecciones de masa), 17.3 % duraron entre 15 y 30 minutos (1%
asociada con eyecciones de masa), 6.6 % de duracién entre 30 y 45
minutos (6 % con eyecciones de mas), 2.7 % entre 45 y 60 mlnu‘t.os‘ (i4 %

con eyecclones de masal 'y ‘5.8 % mayores que una  hora [(30‘ '/.f’;:onvi

eyecciones de masa)..

Estos ,rés:\vxilf."a_dé‘s":s‘u‘giergn que rafagas de mayor :duracién

parecerian tene"ri,_ na. pr;dbabilidad mayor de estar - asociadas con

‘eyecciones de masa. *

Hasta aqui, han sido descritas por separado la intensidad,
latitud y duracién de los eventos de rayos X detectados con el
satélite SMM para los afios 1980, 1984-1989. Y dadas las propliedades ya
mencionadas, se procedié a 1nvestigar 1§s posibles relaclones entre
ella, por ello se obtuvieron lla‘s ;’,I-"jijgrgrés 1atitud-1nfrensidad.
duracién-intensidad y latltud—duréé.ivéf)n‘,",‘i:aﬂrs"tévqa‘.lé.s;_a continuacién se

describen. EEERE L
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3.2.4 Latitud-Intensldad.

En las Figuras (3.7), a)-g), estan representadas la latitud
y la lhtensidad de los eventos registrados para cada afio del periodo
de estudio, y de ellas se observa que a latitudes bajas (* 20 grados)
se presentan mis eventos de intensidad alta, X y M (el 100% p;ra 1980,
aproximadamente lo mismo para los afios 84, 85 y 86, pero con una
ligera tendencia hacla *S5 grados en estos). A latitudes de hasta t 40
grados se presentan la totalidad de eventos de intensidad menor, C,
con la tendencia de agruparse en 0 grados al acercarse al minimo. Al
aproximarse el maximo 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 mas alla de los -50 y +40
grados. Hecho que se ve mas 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 Duracién-Intenslidad.

El comportamiento en cuanto a la duracién-intensidad de los
eventos para cada afio del periodo, se puede estudiar en las Flguras
(3.14), a)-g). De ellas se puede decir lo siguiente.

En cada uno de los afios, parece existir la tendencia de que
los eventos con una duracién mayor, son de una intensidad alta, cosa
que se reerJa notoriamente en los eventos de 1980 y que se observa a
lo largo de los afios del periodo, lo mismo al acercarse al minimo que
al maximo de actividad solar, ocurriendo un incremento en el numero de
eventos de mayor 1intensidad al acercarse el periodo de mayor
actividad,é como ya se menciond, teniéndose los sigulente limites de
duracién. 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 estan
representadas las duraciones e intensidades de todos los eventos de
todo el periodo de observacién y la cual parece indicar, al igual que
las Flguras (3.14), a)-g), que los eventos de duracién 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.

68



LOG ONTENSIDAD (u.ord.)} LOG ONTENSIDAD (u.orb.))

.. LOG INTENSIDAD (u.orb]3 .

-. LOGUNTENSIDAD (u.ord.))

0
) 1980
109 -
- ot
? ae .
107 e :"’6":" [N
oot rPANE, o
2 Ly 11 -
100 .2
)
L L
: il (3
2 ® 0 SRouTERTEN. § & -
R T e T T T T
LOG DURACION {min))
108
2 1984
101 . s N
.
2 -
fo? . ‘0 -
o S
R emtle
i iy, o
2 [ 44— A X
"’:)ﬂ T 348 Q' 1 348 101 1 340 Q3
LOG (DURACION (min)}
c)
10¢
* 1088
10}
2
10t
2
10!
af: ‘e’ e
"ﬂ)ﬂ T 34% 0 .13 08 102
LOG [DURACION {rin)}
100 )
1
1090
1
102
) L
10 ., .
i S
s 8 e
« eemele
BT o R S T B S Y T

LOG(DURAQON (mln))

LOG ONTENSIDAD (u.orb. )}

LOG ONTENSIDAD (u.orb.)}

" L0G ONTENSIDAD (uart.}}

1oy
1
tor

0

L
o

L

e)

1987

3
-
u"‘&
‘e
T340 100?348 f0F vaer

LOG (DURACION (min))

f)

1088
L L]
.
-
e .e
NIRRT\ a0
& weas, .,
. IR
-]
0 t 349 (00 % 343 108 31 2ed
. LOG OURACION (min))
q)
. .li!n
, . LI}
s 1. 5
[N 1] l.. ...- .

’ 'M -
g .
A
100 & 368 0t 1 548 1017 t 348 ¢t
LOG DURACION {min))

Flg. 3.14 Inten51dad de los eventos en Rayos X como.
funcién de la Duraci6n, para los .afios. a)1980

b)1984-g) 1989




LOG (INTENSITY (arb.u.)}

104 g
- : 1980, 1984-19839
zf - ]
103 E ] [ ] . a [ ]
E .' - «
: -. * |.-lll: .l e L]
2: a EN0 sEm @ S0 BB -
102 : . PR K g ]
- |
2 [ }
10 E : )
N
"1 T
100’ Y ORIV VTP N W W WP ¥ el '
100 2 3 45 10 2 345 102 2
LOG (DURATION (min)}

Flg. 3.15 Intensidad de los eventos en,Rayos-yx, para tsd_o ’el"‘ s

pericdo, anos 1980, 1984-1989, -como runcb_!onf‘d“e la duraclon =

70



3.2.6 Latitud-Duracién.

Una vez descritas la distribucién de intensidad, latitud
duracién, asf como los aspectos latitud-intensidad, duracién
intensidad, de los eventos de rayos X, se procedera a estudiar el
aspecto latitud-duracién de dichos eventos y tener una ldea acerca de
sl los eventos se distribuyen de una cierta manera a partir de su
duracioén. Los aspectos latitud-duracién de 1los eventos estan
representados en las Figuras (3.16}), a)-g).

De estas Figuras, en la correspondiente a 1980, afic de
maximo de actividad scolar, se observa que los eventos de duracién de 0
a 60l minutos, se agrupan alrededor de los 15 grados. Y los eventos de
duracién mayor presentan una distribucién con picos en =15 y +27
grados. Al acercarse el minimo de actividad, los eventos tienden a
agruparse alrededor de 0 grados aunque los eventos de duracién mayor
de 120 minutos, parece que conservan su tendencia de estar en 15
grados. En el periodo de maxima 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 duracién (mas de 60 minutos) tienden a agruparse
en ~10 y +25 grados y los de duracién menor en *15 grados, sin
sobrepasar los -50 y +40 grados en ambos casoé. 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 maximo solar, se
vuelve a dar para los eventos de duracién de O a 60 minutos, Figuras
(3.16), a)~-g), dandose ademas un aumento de duracién en el sentido del

ciclo solar, como se observa de estas Figuras latitud-duracién.
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CAPITULO 4
4.1 DISCUSION

En esta secclén se procederd a discutlir los resultados
obtenidos del analisis 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 comparacién entre las posibles conexiones fisicas entre los
fenémenos de escalas diferentes tales como; rafagas solares ¥
eyecciones de masa coronal, podria ayudar a comprender la relacién
entre dichos fendmenos. v

Desde la década pasada, se han estado estudiado las
posibles conexiones fisicas entre estas manifestaciones diferentes de
la actividad solar asi como entre los cambios del campo magnético del
Sol, y aun persisten los diferentes puntos de vista, en particular, el
de la relacién causa efecto entre las eyecclones de masa cor:onal y dos
fendémenos solares <con los cuales 1las eyecciones han sido
frecuentemente asociadas; las rafagas solares y las protuberanclas;
Rust and Hilder et al., (1980}; Munro et al., (1979); Sheeley et al.,
(1983); Webb and Hundhausen (1987); St q'yr and - Webb (1991); Kahler
(1987); Hundhausen (1987) y Harrison (1991)'\.:"‘ ‘

Los resultados obtenidos en ~es‘§$"’:,yfrTé_sis" acerca de la
distribucién de intensidad de los eventos' én‘,brayo'sﬂ‘x, Figuras (3.1),

(3.2), (3.3.), (3.4), apoyan el punto de v_is'ta‘ de asociar las
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eyecclones de masa con las rafagas en el sentido de que las rafagas
estudiadas siguen una distribucién numérica parecida a la de las
eyecciones de esos afios a lo largo del ciclo de actividad solar.

Estas aprecliaciones parecen mantenerse si se considerara la
clasificacién que hace Dennis (1988) de las rédfagas en la cual toma en
cuenta su intensidad y su altitud, refiriéndose a rafagas tipo A, B y
C, que son de baja, media y alta Intensidad y altitud respectivamente.
Esta clasificacién ha sido adoptada por varlos autores . Por ello,
seria conveniente usar esa clasiflcacién para estudios posteriores.

De hecho, la recliente Interpretacién  de laS'gyecciones de

masa como disrupciones de estructuras magnéticas envolventes cerradas

en la corona, {(Illing and Hundhausen (1985}";986), Hundhausen (1987))
sugiere ‘el origen de las eyecciones déwﬁ;ééaen‘campos magnéticos con
escalas espaciales mucho mas grahdes qﬁé}ios campos en las regiones
activas o rafagas, (Harrison (1986). Hafrlson et al (1990)) o atn en
prominencias, (Low et al. (1982),ﬂL6ﬁ;éﬁd Hundausen (1987)). Pero como
se sefialé en la seccién, ?.1§>1éi ‘hecho. de que cuando hay una
configuracién magnética cdmpii§§d§  es muy probable que surja una

rafaga, y mas aiun si la;gstfgétura es de tamafio considerable y existe

una cizalla grande, ellqiép a5157tendéncia a asoclar a las eyecciones

con las rafagas.

Los‘intentdé4 discrlminar entre estas y otras relaciones

con base _en‘ ias ariaciones de término largo en  las tasas de

ocurrencié>d >los diferentes fenémenos 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 manera similar sobre el ciclo
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de actlvidad solar. Es por ello que podria ser de suma importancla
conocer las distribuclones de latitud y duracién de los eventos en
rayos X. .

La figura (4.1), (Hundhausen {(1993)) muestra las latitudes
heliograficas de tres manifestaclones de la actlvidad solar de pequefia
escala (relacionados a campos magnéticos solares de pequefia escala)
durante 1980-1990, época de las observaciones del SMM. La parte
superlior muestra las latitudes de las manchas solares, la parte media
muestra las latitudes de las reglones actl\.las y la parte inferior

muestra las latitudes de todas las ra&fagas solares odpticas,

{(Hundhausen (1993)). Las Figuras (3.6), (3.,7)'."3)_-3), obtenidas en

esta’ Teslis, y en donde 4estén'representa‘daé ‘las dlSEr_lbuc;bnes de

latitud anuales y de ‘todo el péfio&o,

_concuer: on: 1~”<':or:riipot_'ta‘m1ento
exhibido por las réafagas de la figura‘ ,(4;,1‘)'{"':‘ k

La parte superior de la figura (4.1),‘ irbmyxes't’ra parte de dos
"mariposas” debido a que la grafica empieza cerca “de - un tlehpo de
maxima actividad. Se considera, (Hundhausen (1993)) no porque : las
manchas solares tengan una expectativa real de tener una conexién -
fisica directa a las eyecciones de masa coronal sino porque estas
manchas son una forma familiar de la activléad solar que ilustré ei
comportamiento de las estructyras del campo magnético solar evn' las '
escalas espaciales directvaﬁent_e ‘relaclonadas a muchos tipos.blén’
conocidos de la actividad."'Es‘tel‘c‘émpdrtamiento de las manchas solares
es al que se alude en ve'stait*"l";ais‘irs‘icuando se habla de ciclo de actividad

solar y con el cual "ya, se - ha dicho que concuerdan los eventos

analizados.
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Fig. 4.1 Latlitudes heliograficas de tres manifestaciones de
actividad- solar (relaclonadas a campos magneticos solares de
pPequena escala) durante 1980-1990, periodo de observaclon del
SMM. En a)se muestra las latitudes de las manchas solares, en
b)las latitudes de las regiones activas y en c)las latitudes

de rafagas opticas solares de todas las clases,

77



Las partes medla e inferior de dicha figura (4.1), muestran
las latitudes de las regiones activas y de las réfagas' solares
observadas en Ha, y para las cuales podria haber una expectatliva real
de relacién estrecha a las eyecciones de masa coronal. Ambos fenémenos
involucran campos magnéticos con escalas espaclales similares (acaso
ligeramente mas grandes) que los campos de flujo hacla afuera de las
manchas individuales.

Las regiones de la parte media de la figura (4.1), son los
sitios de los campos maghéticos complejos y fuertes que se plensa son

los responables de los aspectos mds conspicuos de la actlvidad,sb;dr; S

Una region activa extrema@amente grande'
aproximadamente 3.5 minutos de-aféa~}{éfé}&égdéjla:?}grra
1973), la correspondiente escéié?fiéic;iééiaé év;ﬁ;béjﬁeéfgs 0 1/4 dél
radio solar, e o ‘ k

La parte inferior de la figura (4.1) muestra las latitudes
de las rifagas Ha tabuladas en la misma fuente. Las rafagas son
comunmente vistas como disrupciones de estructuras magnéticas ‘en
.escalas espaciales comparables a o mAs pequefias que las
correspondientes a las de regiones activas.

Ambas partes media e inferior, muestran un patrén de cambio -

de latitudes similar al de 1la parte superior. Lo,bcu31 1ho;,es

Sy R
sorprendente, puesto que las manchas solares,- las: regiones-act

las rafagas solares son diferentes manlfestacioheé dé lé'act}vidadgﬁf

solar en una escala espacial £ 1/4 de un radio solar; vy se éuﬁéhé ué  B
todos estos fendmenos, Hundhausen (1993), son controlados o prodﬁéi&os"'
por propiedades de "pequefia escala" del campo magnético solar.
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Las Figuras (3.12), a)-g), en dond;e estan representadas la
latitud 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 vié que la distribucién 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 clertas latitudes, -15 y +10 gra;ios. Algo
analogo se observa de las Figuras (3. 16). a)—g), de latitud-duraclén,
en donde ademas de aparecer nuevamente la estructura de mariposa,

parece que los eventos de duracion superlor ‘a 60 minutos ocurren en

ciertas latitudes, -15 y‘+27;.‘,gr”ac,i‘ s.»»l?or_::loAtanto pareceria razonable

adscribir el "diagram.a de';lhar'lpds‘la ,Iés estructuras magnéticas que

ocurren con esta misma escala espacial

Ahora bien, referirse a estructuras magnéticas para hacer un

anidlisis de eventos de rayos X es congruente con la idea expuesta en

el capitulo 2 acerca de.qu réfaga es un fenémeno magnético. Al

respecto, diversos e’st.u;l'ibvs 'concern).‘entes a la actividad solar y su

relacioén 'coh ‘diverso i

anslt’or"los asi como con. algunos

aspectos relacion ma nétlco del Solv‘ han sido
al (1990) Cheng

A

(1993)
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Cyr y Webb (1991), examinaron 73 eyecclones de masa coronal
observadas por el coronégrafo abordo del SMM, de 1984 a 1989. El
objetivo de su estudio fué determinar la distribucién de varias formas
de actividad solar que estuvieran espac_lal y temporalmente asociadas
con eyecciones de masa durante la fase del minimo solar. Para cada
eyecciéon 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 eyeccién, y déntrq de los * 90 minutos de su tiempo de

partida extrapolado, y encontraron lo que ‘se ‘diséuﬁe 'mésf-!ad‘élz-';n.te.

(3.6) muestra 1la

distribucion de la v'lat'i'tyuvd’”'de los ‘vé\:'entos‘cdetéct.ados'”c&n el satélite

SMM para los afilos 1980, 1984—1985 y dey lva se observa que la

totalidad de los eventos se ubica en el Vrango de #40 grados,

teniendose una distribucién bimodal con picos en -15 y +20 grados.

En cuanto a la duraclén.
que un 95% de ;lovs' eventos esthd;adps tuvo’ una duracién hasta 90

minutos. En eéte- frébajo no se h‘ibz : béiacién con eyecciones de

masa éoronéi pero el hecho de que los rangos en que Hundhausen buscé

dicha aso 1a 1o , sean los rangos en que se ubican dichos eventos

podria ‘apoyar la ldea que se tlene,acerca de la asociacién entre

rafagas y eyecciones
Regresando al traba_jo de Cyr y Webb, de la estadistica

resultante, encontraron que . ligeramente menos de la mitad d_e las ’
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eyecciones tuvieron asociaciones, Esta fraccién es mas baja que la
encontrada de los estudlos previos del Skylab y del SMM de 1980. Cyr y
Webb atribuyen esta baja tasa de asocliacién con la fracclén grande de
eyecciones lentas detectadas durante 1984 a 1989. Tomadas como = un
grupo, las eyecclones lentas estuvieron ocasionalmente asoclladas con
otras formas de actividad solar.

Para aquellas eyecclones de masa coronal con asoclaclones,
hallaron que las protuberancias eruptivas y los eventos de rayos X
‘suaves {(especlalmente los eventos de larga duracién) fueron las formas
mis relevantes de actividad que acompafiaban la apariclién de eyecclones
de masa. Indican que sus resultados refuerzan la interpretacién de que
la mayoria de las eyecciones de masa coronal son el resultado de 1la
reconfiguracién de uné ,esﬁructura de campo magnético que rodea a una
prominencia, lo cualnj llle’\“r’a}ié una desestabilizacién y erupcién de la
prominencia y su esffﬁct@i‘a"coronal superyacente. Este fendmeno ocurre
en protuberanciasbes"fé}t‘l'c'aé y ’en protuberancias ‘halladas en ‘regiones

‘activas.

Por otr'q':l d ,1Heras et al (1990), analizan la asimetria

este-oeste en lé” dis bi‘zvcilﬂén de. réf;'-xgas solares, observadas durante
los afios de1976 Céﬂclhyen éue léé "r‘éfagas, todas rafagas tipo
Ha.' no estén '_}xyn‘»iforlr»r;e;r;enter distribuaidas én ;heliolongltud. sobre el
disca sola'\r',",élia‘ndo se consideran eventos con heliolongitudes mas
grandes quev 60 , o alun mas cercanos al meridiano central para
determinados periodos. Las aslimetrias halladas puéden ‘ser. explicadas

en términos del paso de regiones activas enfrente de la hbsicién del

observador., Pero, no es el caso para la dlstrlbixciéhi,d»&i‘éfagas
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fguales o mads lIntensas 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 Fléura (3.6) que representa
la distribucién de latitud de los eventos en rayos X para los afios
1980, 1984-1989, detectados con el satélite SMM, se observa una
distribucién 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 pareceria tener su origen en la asimetria
misma del campo magnético solar. Lo cual no estaria en contradiccién
con ia idea que se tiene acerca de que la rafaga solar es un fendmeno
magnético como se expuso en el capitulo 2. En efecto 1a'may0r;é'de los
autores, por ejemplo Masuda et al (1994), pliensan que las rafagas
solares son el resultado de una reconexién magnética, la fusién de
campos magnéticos antiparalelos y la consecuente liberacién de energia
magnética.

Considerando quev las rafagas se pueden clasificar en dos
tipos, (Pallavicini, 1991): compactas y de dos bandas., se puede decir
que las rafagas de dos bandas, las cuales aparecen como de desarrollo
lento, espiras grandes de gran, duracién, son comprendidas
tedéricamente, {Carmichael (19645.‘stﬁffpck’«(1966). Hirayama (1974),
Kopﬁ (1976}, Hayvaerts (1977)) cbmoiéi;reéultado de una erupcioéon de
una protuberancia solar que'empﬁja‘érlés lineas de campo magnético
hacla arriba, dentro de la corona. Cuando las lineas 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 reconexién
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de las lineas de campo. Este punto de vista ha sldo apoyado por
recientes observaclones, Tsuneta (1992, 1993, 1994).

Sin embargo, un mecanismo diferente parece ser reque;ido
para producir las rafagas compactas impulsivas, de corta duracién. Y
Masuda et al (1994) reportan observaciones hechas con el Telescopio
Yohkoh de Rayos X Duros y el Telescopio de Rayos X Suaves, (Ogawara
(1991), Kosugl (1991), Tsuneta (1991)). Estas observaciones muestran
una rafaga compacta con una geometria’sim;laf ér}a de una rafaga de
dos bandas. Masuda et al idenpifléah”ia:regyép;dé reconexién como el

lugar de aceleracién de paftiCGI‘ s hdb'due la fisica baslca

del proceso de reconexién esc;ﬁééido) puede ser comin
a ambos tipos de réfégag. o

En relacléﬂhq stariposibilidag,”‘ﬁd; los resultados
encontrados en esta Tesis'en~éﬁaﬁ§;Aqﬁeyios fenémenos de élér;a escala
parece que ocurren sélo en~c1ertaé régiones. si los eventos son de la
misma escala, pareceria légico que tuvieran un mismo proceso fisico,

atin cuando fueran eventos en apariencdia 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
comportamlento del ciclo solar (como lo marcan las manchas solares),
lo cual era de esperarse porque en general las rafagas soléres
aparecen o estan ligadas con manchas solares

2.-Hubo mas eventos menos energéticos que de energia mayor. Es ya un
hecho cominmente aceptado el que, por ejemplo, la energia liberada en
una rafaga de clase 4, la mas grande. es, de modo general, diez vecés

la que libera una de clase 3, pero su numero es. aproximadamente. unaL‘

décima parte del total de eventos‘ e esta ultima clase. Este hecho setﬂi

observé en los eventos estudiado

3. -Parece haber indiclos de que los eventos més energéti

lugar en determinadas regiones UnarmeJor apreclaclén de eilos sef{

poder concluir acerca ‘del; fenomeno de escala que 'pare
presente.
4.-Los eventos = de _mayor: duracién fueron blos'j‘

intensidad, hecho que no se esperéba puestb~dﬁé?dé acuerdérél modelo

usual de la rafaga como un fenomeno explosvvo.‘ resultado de una
reconexién magnética, se esperaria que esa liberacion de energia fuera

temporalmente de proporcién inversa a su lntensidad;
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S.-El hecho de que los eventos de mayor energia tengan una tendencia a
presentarse en clertas latitudes y con una clierta duracién, asf{ como
la correlacién que diversos autores encuentran entre las eyecciones de
masa coronal y dichos eventos, podria interpretarse como que estos
fenomenos estan ligados al mismo proceso fisico (desconocido aun) por
ser de una escala energética similar.

6. -En este mismo sentido, de los resultados de Masuda et al (1994),
podria Iinterpretarse que aunque las réfagas de dos bandas y las
compactas impulsivas tengan caracteristicas diferentes, podrian tener
la misma fisica basica en el proceso de reconexién, siempre y cuando
estuvieran en la misma escala de energia o espacial.

7.-La evidencia de que fendémenos solares de una escala determinada
estan relacionados a una actividad solar de una escala
correspondiente, podria verse apoyada por los resultados encontrados
en esta Tesls. Y pareceria que se reforzaria también la asoclacién

entre rafagas solares y eyecciones de masa coronal.
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APENDICE

La intepretacién tedrica de las rafagas solares ha s‘idq. .por
muchos afios, uno de los téplcos mas candentes en la fisica sbiai;.
Ademas, las ideas tedricas de punta cominmente aceptadas para explléar
las rafagas solares, han sildo usadas para ayudar a explicar las
rafagas estelares (Mullan, 1977) y otros fendémenos estelares.

Sin embargo,vuna comprensién tedrica de las rafagas solares

es aun confusa por :la‘;‘multitud de modelos desarrollados en los

Ultimos afios péﬁ gxp;iqéir la fenomenologia de las rafagas.

re éhtemente. muchos de estos modelos han sldo o

Esta situaclén tiene su or

teéricos, apoyados en ‘las obéei‘VééionéS

contienen muchos parametros libres‘con los
pueden ser ajustadas cuautatlvamente".

modelos concuerdan cualitativamente “en

observaciones. Sin embargo, cuando son requeridas cciones. firmes,
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los modelos son insatisfactorios. Son insatisfactorios debido a que el

énfasis tedrico ha sido el de desarrollar imagenes generales del

proceso de rafaga.

Se h?n.freéilzadb dl?éféés fevislones de los modelos de

- Esta’revisiénise’limita’a dar una breve descrlpcién de los

modelos ‘usuales ie fasis - en. los mecanismos fisicos

generalmeﬁtei'm idéksos,‘mbde1§s para explicar la

permlfé'uhajdiscdsiéﬁfénﬁ

modelddee'hcuer

los fenémenos ‘gu!
claramente, . primer

mecanismqs'poslﬁ
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observacicnalmente que conforman los modelos.

Los mecanismos especificos que son usados en los diversos
modelbs de vréfagas involucran la disipacién de ‘energia magnética
libfe,‘eéfo es, de corrientes, L?s mécénlé@os‘se dividen en aquellos

induclidos por corrientes‘dé‘défivéfparaleia y en aquellos inducidos

por corrientes de deriva'ﬁérpend‘ ;f"éﬂ.feiacién al campo magnético
acompaifiante.

Esenciélméhte' e¢ahismos propuestos para la
disipacién de energla
1) Reconexion magnetlca

2) Disipacion magnetica por calentamiento Joule

3) Capas dobles

A definiciones-,y'

conceptos ‘que

o rafagas ks solares
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La Conservacion de Flujo Magnetico.
La aproximacién ideal MHD requiere que el flujo de campo

magnético se conserve; esto es, el flujo magnético:

1 : : :
o = — J B.dS - (A-1)
c _— .

=0 | 7 L A-2)

donde la”integral se ab/lii'cla"siobre la

para que el flujo se conserve,

superficie ablerta S (Figqfaf: .1",.1-3," B déh'o't:a"vél-,campo"magnético.' 'Esta o

condicién puede uUnicamente ser’ atisfecha 'si” en ia r(_égién no ‘exis.te"

un fenoémeno disipativo tal_éqﬁ:p: 1-d 're_s'i,s‘tvivida‘d finita,
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Probemos l¢ anterior, expandamos la ecuacién (A-1) usando la

ecuacién de Faraday y la forma mas simple de la Ley de Ohm.

Je—— ' (A-3)

para obtener:

" H
= = |ds. @wxdm : o A-e)
s . :

siendo v la"F\/f'eiéctda‘uri]kio:c:ﬁahl_’del plasma en presencia de un campo

eléctrico E bJ':es'f'lla'" ﬁc.ie‘nsid'ad de corrieﬁte, y 9 la feélstividad
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eléctrica escalar, La ecuacién (A-2) es obtenida de la ecuacién (A-4)
para J finita uUnicamente en el limite de disipaclién Joule nJZ‘cero.

La energia potencial magnética en el limite MHD ideal
unicamente puede ser disminuida si los movimientos obedecen d¢/dt = 0.
Esta constriccién también 1implica que las superficies magnéticas
permanecen bien definldas, y que la estructura del campo no puede ser
rota sino Unicamente distorsionada.

En el limite de » — 0, la ley de Oﬁm muestra que los campos
eléctricos unicamente 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 aceleracié paftléulas o calentamiento, excepto

indirectamente,<bof{ejéhplo pafa‘éccibnar choques, los cuales pueden

postransversales.: =

Consideremos ahora'qué:bcurfé'cdahdé.;a conductividad en-la.

ley de Ohm es finita. Sﬁpongaﬁbs;qu

campo_‘del plasma. “sin

e plasma. puede

s demasiédo pequefia,

las lineas de campo no seran’ transmitid: fquéiia fuerza V x B

serda pequefia o cero. Uséhdp‘laileyldeth conav 5‘0 y la ecuacién de

Faraday, se obtiene:
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— - o v . (A-5)

a-6)

3B nel B -

—_— = — z : ) (A-7)
y si se integ'réy:
B=Be"T ; , o (a-8)
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en donde

an(s1)® ' ‘
TE—— : _ (A-9)
ne :

es el tiempo caracteristico para'd;fuélé
externamente) del campo magnrétvlcb..ide'ﬁi:ro "déi*biasm

algunas veces es referido como el 't

campo _inducen. corrientes cuando: \ és d

estas corrientes irylducsi‘da.‘s i“resﬁ_'ltérn en calenta fent
energia es transferida del cam;;o.al' piasma, y g"li‘.,’c‘amp -1
menos que nuevo flujo reemplaze al disipado,'_ "es_tbj've‘s
inducido. La perdida de energia por centim‘etrb"ici'.jﬁ‘l;i'::;)'i‘én:f'él‘ltiempo‘ T

es ngr. Y ahora:
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VxB cB

jJ = c——= (A-10)
4n qnsl
asi que:
oo B ) amen® B
el e (a-11)
4n§1 ‘nc ";' an '
0:
2. - .
.3, - o
T =2 - (A-12)
8n _nJ? '

Asi, T es el tiempo en que la energia del campo magnetlco es

disipada en calor por efecto Joule Mas aun, en terminos de parametros

de circuito,” L/R en donde L pi /c es la inductancia total del

sistema, supuest constante en este argumento, R = nl /[n(61) ] es la

resistencia total y l ~la longitud del sistema.
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Regresando a las ecuaclones (A-10) y (A-12), hay basicamente
dos formas de disminuir el tiempo de disipacidén; decrecer la ‘longitud
de escala de la variacién espacial de B (pronuncliando los gradientes
de campo), o Incrementar la resistividad. De hecho, pueden ocurrir
ambas formas. Y, como se mostrara mas adelante, los mecanismos de
reconexién disminuyen a T gulando la longitud de escala para la
v;riacién del campo magnético, &I, a pequefios valores, mientras que
los mecanismos de calentamiento Joule disminuyen T incrementando la
resistividad efectiva..

La reducciénvdefﬁt-'é’sw"lla‘ cla'v:e para. comprender los mecanismos

de reconexién y’ calenta’miénit‘a‘,;]aulé‘ de” la"réi‘agar

El concepto de 8.

ET conceptob de B 'y su relacién con el c_Shfirj@gi,e‘niq del

plasma y los campos ma‘gnéticovs librgs-de‘l‘f}xérzé" 'sb'nﬂ s’céhciéies para

comprender " 1os numerosos efectos’ pdsibles “de los - campos:: magnéticos

solares.

entre mecanismos ~de’
perpendiculares a B(J)
paralelas a B(J”).

Consideremos::las

cuaciones ‘MHD de ‘equillbric estatico en

ausencia de ‘grarv‘é}dad:
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“J x B
vP=
c-
an
VxB= -J
e
v.B=0
De donde: - o
B2  B.UB
v (1+B)=—
23 SN EERREERY . 4
cB x VP
J =
L
B
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(A-14)

(A-15). -

(A-16)
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con J = ﬂl + JL{

y alr} es una funcion escalar arbitraria“

(A—19) muestran Ia importancla de B Si

(A-16) y (A-18) se obtiene
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C a-19)

Las ecuaciones (A-16) ‘a

B<<1

de las ecuaclones

3



2

B

v ~ B.VB (A-20)
2

y

J = a(r)B = .1l . _ , ' (A-21)

°, 1dea1_méhté, un ca{nbd magnético libre de fuerzas.
R Eév?ahofaﬁevidente que la determinacién de 8 da informacion
acerca,de'§17d ~.J) o ambas son importantes en un problema particular.

'For eJempr,' las esplras magnéticas coronales generalmente

Y

se piensé que son, en parte, libres de fuerza en la corona, debido a
que las fuerzas mecanicas en la corona no son capaces de
sostener fuerzas de Loreptz apreciables (B<<1) y asi, Unicamente ﬂ| es
de importancia.
Sin embargo, lo contrario es ciertd en una hoja neutra en
donde B »» O’y asi, B >» w; aqui Jj-es 1é'é§mﬁbnénte dominannte de J.
a ﬁgtgrminar 8 permiteuifﬁﬁb;éthdeéir algo acerca de la

estabilidadllocal_de'la’cbnilguraéféniﬁe‘ﬁn campo magnético dado,
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puesto que en sistemas con B baja aquellos desplazamientos que no
cambian el campo magnético de vaclo, no son importantes. En sistemas
con B alta, los gradientes de presién pueden inducir inestabllidades

locales.

Energéticamente, una configuraclén -de B8 baja es preferible
para mecanismos de rafaga solar que disipan energia magnética libre,
con excepcién de mecanismos de hoja neutra. Esto es debido a que
unicamente una pequefia fraccién del campo magnético necesita ser
disipada para calentar un plasma a altas‘- temperaturas por disipacién

de energia magnética libre.

Por ejemplo, supongase ',ﬁdtlxe“"'se't'i:eiié:"una B~ 107 y que" es’

posible disipar por algun prqégsyéjesp‘e\c"iflréb,; pﬁicémenfémlo—,%ﬁd‘ve ; 1a‘
energia magnética 1libre, toda. Ié'yb"‘t':rliravl‘b'se' va vén‘ca‘le‘ntar el plaﬁma
dentro de algin volumen fijo.r Lé -térhperatura del plasma puede ser
incrementada por un factor de ~ 100 y la B incrementada a 0.1 si la

densidad permanece fija y el plasma permanece aun contenido, como es

observado en espiras de rdfagas pequefias (Widing y Spicer, 1981)

99



Reconexidn

Como se dijo al principio, hay dos formas por las cuales el
tiempo de dlsipacién Joule t, ecuacién (A-9), puede ser reducido. A
saber, reduclendo la magnitud de 31 o Iincrementando la resistividad.
También, pueden ocurrir ambas al mismo tlempo.

El fendémeno llamade reslistividad anémala,‘ involucra
simulténeamente una reduccién en 81 y un incremento en 7. Sln‘embargo.
la 81 requerida es del orden del ancho de la superficie del plasma
(c/wpe , con upae = 4nNee2/me la frecuencia del plasma de densidad

v

electronica Ne, e y m es la carga y masa electréonica
respectivamente), la cual, a su-vez, implica gradientes de campo
magnético extremadamente pronugpiados.

El proceso de recohexi‘éln requiere uUnicamente que &1 sea
reducido, pero no necesariarﬂente a los valores extremos pequefios
requeridos por la resistividad anémala. Splcer y Brown (1981),
mencionan que en la llteratura usualmente son tratadas dos formas
reconexlén; reconexién en hojas neutras y reconexién 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 reconexion ind;icida y espontanea, reconexiéon en

hojas neutras y reconexién en punt}pélx. si son dos formas diferentes

de reconexidén magnética.

La reconexién de hojaé neutras es tratada, segin Spicer y
Brown, como un fendmeno guia; u'den/tr';:‘xs que la reconexién 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 superficles de flujo magnétlico y, asfi,
viola la constricciédn de conservacién de flujo de la teoria MHD ldeal.

Sin embargo, intrinseca a la reconexién de ambos tipos; de
hojas neutras y campos clizallados es la formaclén de los puntos
llamados tipo X.

Estos puntos tipo X son regiones en las cuales pueden ser
producidas densidades de corrlente grandes, sin ser opuestas por
fuerzas J x B (Dungey, 1953). Estas regiones son ideales para
aceleracién de particulas. En efecto, Dungey mostré tamblén que una
region de ese tipo es inestable con respecto al crecimiento de la
densidad de corriente.  Mas ain, aunque las hojas neutras seforman a
partir de puntos tipo X, éilgs‘son tratadas en un modelo de corriente
estacionaria, como si loé'ﬁdhfds X ya existieran; esto es, los modelos
de hoja neutra ignoran la cuestién de cémo es formado el punto X en
primer 1lugar y, por 1lo tanto, tratan el aspecto de corriente
estaclonaria no lineal de reconexién.

Sin embargo, algo debe causar la formacién 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, KIllen y Rosenbluth, 1963),
demostrado por Jaggi (1964), quién mostrd que dicha inestabilidad se
alcanza antes de que la hoja neutréJSékvuelva demasiado delgada para

que se establezca un estado eéta¢1oﬁar16."“
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Hojas Neutras y Reconexion de Estado Estacionario.

La fisica de la reconexién de estado estaclonario y la
reconexién en hojas neutras ha sido revisada frecuentemente (e.g.
Vasyliunas, 1975; Priest, 1976)Siguineo las ideas de Sweet (1966) y
Priest (1976), la geometria de las hoJas de corriente esta dada en la

flgura (A-1).

. Your
' qu {A-1). q'enmetr:_lu expandida de una hoja neutra

alrededor del punto neutro tipo X ilustrando

la entrada de flujo (Vx) y el flujo de salida (vout.)
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Note que hay unicamente un punto tipo X en el tratamlento, y

que el flujo de entrada de plasmas desde x

fuerza el campo hacia el plano x = O.

1

*w hacia el plano x = 0

Las ecuaciones del estado estaclionario en modelos de hoja

neutra son las mismas que en el caso de reconexidén en una regién MHD

ideal, fuera de la regién de disipaclén:

rSA
SE = - — - ikd¢
- )
8® ) amss :
5.~ kT|8A =~ - ~".'(Ley de Ampere)
ax L) e S
v X B, : L

3D + = 78] (Ley de Ohm)
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8 &N
e

+ 8V .UN =0 (Continuidad electrénica) (A-25)
at L) Oe ' - n

66Nl

at

+ 8V .UN, =0 (Continuidad Iénica) ' (A-26)

8 ! ' R ) . = B ST DRt RS )
[ 5 —‘}k?y]?&p = -4ne(3N, --8N') = 0 ~(Cuasi neutralidad) . - (A-27)
ax R R B R G e e o

: Al‘éyjladoif dé‘ lé hoja neutra

fluye hai:;iva s Ja; con una y,elég@dad,\l- (x;)

las ,c‘orityibi.c‘i;i&hés
’- mpc;’:eAlecirico"és uniforme
en’ '::l‘a ‘ '.hc;Ja neutra, donde

1 e la ‘hq_vjva:_ne"u’t;'écés tal que la corriente neta
a través“éev‘vla hoja jds}t? :.lgﬁ;‘ia el éambio en By0 a travéé de la hoja

para obte’nér;y e
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"lcz
8~ — .. (A-28)

4an°

Suponiendo que existe un debilitamiento délblaéma en +o, una solucién
mis exacta de la ecuacioén deinducc;én_(ia gcuacibn de Faraday
combinada con la ley de Ohm) da una solucién para Byodada por (Yeh y

Axford, 1970)

' : 4"‘('5 X ':"“‘"~ "<' T )
B, =B |1~ exp Pl X3 0 , , (A-29)

del cambio del campo magnético en Lé‘- ecu cilé’nf_"'(A-29) es como lo indica

la ecuacién (A-28), y de acuerdo‘é:'elvl‘,a.by Vo determina 31; sin

embargo, Sweet (1958a, 1958Db) yf~'P$rkér ",(1963). determinaron &1

hoja cuya longitud fué

gradiente de presién a travé -ho, 11

abandona e) sistema lo haga',é la'velocidad de Alfven,  asi:que:
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Voo L= V3L S (A-30)

Por lo tanto:
81~ ____’9____ ‘ : : o C(A-31)
Usando iés‘eéuaéioheé'(K-QQ) y (A-28), se encuentra:

Lac® V2 SO RN S
81 = f—— : o : (A-32)

4nv
T

VA"I‘CFZ"A ‘1/?, . o . o ’ ) ’
Vo = |— E o : (6-33)

‘4L
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donde se supone que VA, n y L estdn dados. Petschek (1964) sugirié que
L, asi como &1, se determinarian de la ecuacién (A-30) dada on

Ahora procederemos a calcular &1 para la regién que nos
ocupa, la corona baja, que es la zona donde ocurren las rafagas, es
decir, en la parte superior de la espira (loop).

Para ello, consideremos que (Hindmarsh W.R. et al, 1967) una
velocidad de Alfvén de 1000 km/s., una hojJa de longitud L = 3000 km.;
una ‘(Cox A.N., 1991) on = 20 km, la cual para una espira de 5000 km
de altura parece ser una buena estimacién de la rapidéz con la que el
flujo se dirige hacia la hoja.

A

Asi, usando la ecuacién (A-31) y los valores indicados, se

obtiene:

81 = 60 km/s.
es decir,.

una hoja neutra de 60 km. dé ancho y 3000 km.de largo. "
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Disipacion Magnetica por Calentamiento Joule.

Ademds de las conslderaciones hechas a lo largo de las
secciones precedentes, el Calentamlento Joule Andémalo en hoJas
neutras, es el mecanismo acclonado por J ; y requiere corrientes
fuertes Inducidas, ya que la energia no puede ser almacenada in situ.
Requiere ademas un acclonador externo transitorio, lo cual puede
considerarse una desventaja y asimismo requlere que B desaparezca a lo
largo de la superficie. Por otra parte, tiene la ventaja de producir

un calentamiento y una aceleracién rédpida de particulas.
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Capas Dobles.

Una capa doble, consiste de dos capas de carga lgual pero

opuesta, esencialmente paralelas pero no necesariamente planas

(Block, 1977). Dentro de la capa, el potenéial, el campo eléctrico y

la densidad de carga espacial varfan cualitativamente como se indica

en la Filgura (A-2)

*l

'y

Fig. (4=2). La variacion espacial idealizada del potencial, ¢,
el campb electrico 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 mas que
hacerse sentir en todo el sistema, es concentrada en una reglén
localizada. Esencialmente hay cuatro condiciones que deben
satisfacerse para que una capa doble ocurra (Block, 1977): ‘

1. La diferencia de potencial ¢° a través de la capa debe satisf;cer

'¢°| 2 kT /e. T N L

2. El campo eléctrico debe ser m(uchov_més»_fiuéi*te deh‘t'r‘p";c‘lé 12 doble’ i

capa que fuera, asi que la:'c:élfga Vpo‘sf tiva ,y‘”nega_\'ti_ilyai ‘[ntegr»_ad‘

cancelarse.

un fenomeno sin colision

Para que la doble c':a_pa“sea: atil

solar, la diferencia de potenclabl",qbo:d:‘ més ;g:r‘:ande que
kTe/é, de otra manera la ganancié e::energia’ de jun_.e'lectrén que
atraviese una capa doble con ¢o = kTe/e ap‘re'ycli‘éblemente mayor

que la energia térmica del plasma Por. "",sef,requiere que ¢, >>

kT /e, lo cual 1mp11ca que se; requxere a af)é‘ddble intensa. Goertz
y Joyce (1975) mostraron que dicha capa _dblév"‘i_ntensa produce una
densidad de corriente dada por

[9] = N_ev, ST . (A-29)
T el v

la cual es la densidad de corriente requerida para excitar la

inestabilidad inducida 'por"corjriéhlte ‘i’(.ivnestabilidad de Buneman) " que

.
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calienta al plasma.

Ahora bien, para poder hacer uso de las microlnestabilidades
inducidas por corriente, el sistema (el acclionador externo y la
.inestabllidad) debe estar en una estabilidad marginal a lo largo de la
duracién de la rafaga, o de otra manera, la inestabilidad se saturara
y se apagard permanentemente (Splcer y Brown, 1971}). Un argumento
similar se aplica a las capas dobles puesto que la doble capa debe
existir para un tiempo At caracteristico de una rdfaga (sl la doble
capa es la responsable de la rafaga). Por lo tanto, el aécionador
externo que es la diferencia de potencial, o.equivalentemente, el

campo eléctrico, debe exsitir para un 'tien;i:o at.

Una capa doble, asi como:

resistividad andmala Jl r son siste

corriente, Alfvén y Carlquist,

como un todo necesita ser analizada:
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