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What is the Neupert Effect?

The Neupert effect is the empirical observation that the time
evolution of non-thermal emission (e.g. hard X-rays) is
proportional to the time derivative of the thermal emission flux
(soft X-rays), or, vice versa, that time integrated non-thermal
flux is proportional to thermal flux.

Fnon−thermal(t) ∝
dFthermal(t)

dt
(1)

Fthermal(t) ∝
∫ t

t◦

Fnon−thermal(t
′)dt′ (2)



A tale of two fluxes

Although...

I 2.695 GHz is not only
non-thermal emission
(It may have coherent
radiation as well)

I UV lines emission is not
purely thermal



A tale of two fluxes

Veronig (2003), Hvar Obs. Bull.



Neupert effect explained (!?)

The Chromospheric Evaporation Model
Dennis, B.R., and Schwartz, R.A.,(1989) Solar Phys. 121, 75.



The Neupert effect in the Literature

I Hudson & Ohki (1972) present the chromospheric
evaporation model, which is the base of the Neupert effect.

I Hudson (1991) presents the first results using HXR and
SXR and baptizes the effect.

I Lee et al. (1995) argue that electrons alone cannot be
responsible for the chromospheric evaporation.

I Veronig et al (2002) present an statistical analysis: in 50%
of all flares there is no Neupert effect (vice versa, in 50%
the effect is present).

I Veronig et al. (2005) confirm Lee et al. (1995): fast
electrons cannot be the only source of energy for the
chromospheric evaporation.

I Trottet et al (2000) show that Hα has a fast (direct) and
slow (accumulative) relationship with HXR.



Origin of the submillimeter emission

I Flare observations at ν > 100 Ghz started in 2000

I The emission mechanism is usually attributed to either
I Synchrotron of relativistic electrons.
I Thermal bremstrahlung.
I A mixture of both.



Origin of the submillimeter emission



Chivo I

Emisión girosincrotrónica de fuentes bipolares
G. Cristiani1

(1) Instituto de Astronomı́a y F́ısica del Espacio / CONICET-UBA Buenos Aires, Argentina.

Resumen

Las fulguraciones son unos de los procesos más energéticos que pueden observarse en el Sol. Actual-

mente hay consenso en la comunidad de f́ısicos solares en considerar al mecanismo de reconexión

magnética como el responsable de estos eventos de liberación súbita de enerǵıa, en forma de ra-

diación, aceleración de part́ıculas cargadas y calentamiento de plasma. Para estos fenómenos se

cuenta con modelos teóricos que establecen los mecanismos relevantes de emisión en cada rango

de frecuencias del espectro electromagnético y, a grandes rasgos, explicar el origen y dinámica del

evento. A pesar de esto, la forma detallada en que se produce la emisión sigue siendo materia de

estudio, tanto desde el punto de vista observacional como desde el teórico.

Cuando se considera la emisión en el rango de radio desde unos pocos a centenas de GHz el principal

mecanismo de emisión durante las fulguraciones suele ser el girosincrotrónico, es decir la emisión

de part́ıculas cargadas (principalmente electrones) medianamente relativistas moviéndose en un

ambiente permeado por un campo magnético. Son varios los parámetros que en este caso caracter-

izan la emisión, los cuales no quedan uńıvocamente determinados por el conjunto de observaciones

disponibles en la actualidad.

Los primeros códigos desarrollados para calcular la emisión de una fuente girosincrotrónica

se limitaban a considerar distribuciones uniformes de los parámetros vinculados a la emisión

[Ramaty et al., 1994]. Dichos códigos en general no modelan en forma apropiada la emisión

cuando, por ejemplo, la fuente presenta una anisotroṕıa marcada. En este trabajo se presen-

tan resultados obtenidos por un código que calcula la emisión de fuentes inhomogéneas, aplicado

a distribuciones dipolares de campo magnético.

Método

La emisión girosincrotrónica que se produce en un plasma ambiente con las caracteŕısticas de la

corona solar, depende de múltiples parámetros. Incluso cuando se considera la emisión de una

fuente homogénea es necesario especificar una serie de parámetros que influyen en el mecanismo

de emisión y de transferencia radiativa. Por un lado tenemos los parámetros propios del medio

en el que se produce la emisión, intensidad de campo magnético, densidad del plasma ambiente,

volumen, área efectiva de emisión, orientación respecto de la ĺınea de visión, temperatura, etc.

Por otro, tenemos parámetros que caracterizan el haz de part́ıculas aceleradas responsables de

la emisión, a saber, densidad, distribución energética, ángulo de paso, etc. En el caso de una

fuente no homogénea ya no se tendrán parámetros que caracterizan la fuente, si no que se tendrán

distribuciones espaciales de campo magnético, densidad del plasma, temperatura, etc.
La distribución energética de las part́ıculas aceleradas en principio podŕıa tener cualquier forma,
sin embargo debido a lo que prevén los mecanismos teóricos de aceleración de part́ıculas durante
fulguraciones, la distribución es de la forma de ley de potencias, con un exponente caracteŕıstico y
enerǵıas de corte inferior y superior. Esto también es avalado por observaciones en rayos X duros,
cuyo espectro puede ajustarse teóricamente en forma adecuada por una ley de potencias.
Para el cálculo teórico de la emisión girosincrotrónica en una fuente homogénea (campo magnético
y parámetros f́ısicos constantes) para un haz de electrones acelerados con una dada distribución
energética y de ángulo de paso (pitch–angle, el ángulo entre el vector velocidad de la part́ıcula
y el vector campo magnético) fue presentado por Ramaty (1969), y consiste en el cálculo de los
coeficientes de emisión y de autoabsorción girosincrotrónica. A pesar de considerarse una fuente
no homogénea este formalismo puede utilizarse descomponiendo la fuente de emisión en pequeños
volúmenes elementales (voxels) para los cuales la hipótesis de homogeneidad se torna muy ade-
cuada; la variación espacial de los parámetros f́ısicos de la fuente se discretiza considerando voxels
homogéneos, es decir, con parámetros f́ısicos constantes.

Con la orientación de la fuente 3D respecto del observador definida, los planos normales a esta

dirección pasan a ser conjuntos de voxels para los cuales se calculan los coeficientes de emisión jν
y de absorción κν (correspondientes a la frecuencia ν, los cálculos de emisión girosincrotrónica se

realizan para un conjunto discreto de frecuencias de interés, coincidentes con el rango de frecuen-

cias en el que existen observaciones), comenzando con el plano más alejado del observador. Para

el voxel (i, j) correspondiente a ese estrato inicial que podemos catalogar como “0”, la radiación

producida a la frecuencia ν será

I0ν(i, j) =
j0ν(i, j)

κ0
ν(i, j)

[
1− e−κ0

ν(i,j)L
]

,

donde L representa la longitud del voxel. Cuando se pasa al siguiente estrato debe considerarse,

además de la radiación que se produce alĺı, la que proviene del estrato inferior

In+1ν (i, j) = Inν (i, j)e
−κn+1

ν (i,j)L +
jn+1ν (i, j)

κn+1
ν (i, j)

[
1− e−κn+1

ν (i,j)L
]

.

El proceso de cálculo termina cuando se alcanza el estrato más cercano al observador, obteniéndose
una distribución de densidad de flujo al considerar el ángulo subtendido por cada voxel, es decir, al
especificar la distancia a la que se encuentra la fuente. La emisión total (espacialmente integrada)
corresponde a la densidad de flujo que mediŕıa un radiotelescopio que no resuelve la fuente, el cual
es el caso que se presenta para fuentes girosincrotrónicas solares en el rango de frecuencias que va
desde las microondas a los THz observadas por radiotelescopios single dish.

Algunos resultados

Para evaluar el desempeño del código se consideró un arco coronal de 10 Mm de altura. Para el
campo magnético en el arco coronal se consideró una distribución bipolar, con una intensidad en
las bases de 1000 G y de alrededor de 80 G en la cima del arco. Se consideraron dos orienta-
ciones del arco coronal en el sistema heliográfico, en el primer caso las bases del arco a la misma

latitud heliográfica (orientación E-O), en el segundo las bases a la misma longitud heliográfica
(orientación N-S). Para cada una de las dos orientaciones se calculó la emisión para diferentes
longitudes heliográficas entre 80◦ E y 0◦; en todos los casos se tomó una latitud de 15◦ N. La
distribución de densidades y temperaturas del plasma base se obtuvieron a partir del modelo de
atmósfera en fulguración de Hawley & Fisher (1992 y 1994), el cual tiene como único parámetro
libre la temperatura en la cima del arco, tomándose un valor de 107 K. Para el haz de electrones
acelerados se utilizó una distribución tipo ley de potencias isótropa con exponente δ = 3.5, enerǵıa
de corte inferior de 20 keV, superior de 10 MeV y densidad numérica de electrones 109 cm−3. Para
todos los cálculos se tomaron vóxeles cúbicos de 6.25 × 10−2 Mm, resultando de esa forma una
distribución del orden de 104 voxels. Se consideraron también haces de part́ıculas con diferentes
distribuciones gaussianas, obteniéndose esencialmente los mismos resultados que con distribución
isótropa.

Figura 1: Izquierda: Espectros obtenidos a diferentes longitudes heliográficas(θ) para los arcos con orientaciones N–S y E–O. Centro:
Mapas de la distribución de brillo normalizada para las frecuencias de 4 GHz, 9 GHz y 25 GHz para las dos fuentes a las longitudes heli-
ográficas θ = 20◦, 40◦, 60◦ y 80◦ E. Derecha: Área efectiva de la fuente en función de la frecuencia para diferentes longitudes heliográficas,
y frecuencia del pico de emisión como función de la longitud heliográfica.

En el panel izquierdo se muestran los espectros obtenidos para las fuentes al ir variando la ubicación
del arco coronal sobre el disco solar. Como predice la teoŕıa, y como también puede observarse en
el caso de fuente homogénea, hay un decrecimiento de la frecuencia del pico de emisión al correrse
el arco coronal desde el limbo hacia el centro del disco solar, que es más evidente en la fuente
con orientación E-O que en la de orientación N-S (la discretización en las fercuencias para las que
se calcula el flujo torna más dificultoso la observación de este fenómeno). La forma del espectro
no parece diferir demasiado del espectro correspondiente a una fuente homogénea (forma de “V”
invertida). En el panel central se tiene la distribución de brillo normalizada para tres frecuencias
distintas, 4 GHz 9 GHz y 25 GHz. Como rasgo principal puede destacarse que cuanto mayor es
la frecuencia, en mayor medida la radiación proviene de regiones más cercanas a las bases del arco
coronal, es decir, de regiones con mayores valores de intensidad de campo magnético. El código
también permite realizar mapas de polarización circular u obtener el grado de polarización de toda
la fuente en función de la frecuencia asumiendo la aproximación QL. Los resultados obtenidos
coinciden con desarrollos previos en esta temática [Simões & Costa, 2006, Simões & Costa, 2010].
Los gráficos del panel derecho muestran el tamaño del área emisora (a la potencia media) como
función de la frecuencia (para las diferentes longitudes heliográficas de la fuente) y la frecuencia
de emisión máxima como función de la latitud heliográfica.

Conclusiones y trabajo a futuro

Dado que las part́ıculas que originan la emisión en radio, durante las fulguraciones, por medio
del mecanismo girosincrotrónico son las mismas que al precipitarse a nivel cromosférico generan
la emisión en rayos X duros por medio de bremsstrahlung no térmico, una herramienta com-
putacional que modele la evolución temporal de las part́ıculas aceleradas dentro del arco coronal
junto con el código presentado en este trabajo y con otro a desarrollarse que considere la emisión
bremsstrahlung permitiŕıan obtener la evolución temporal teórica de la emisión en radio y en rayos
X duros. La evolución en la distribución de part́ıculas aceleradas en el arco coronal queda deter-
minada por la ecuación de difusión de Fokker–Planck, para la cual existen tratamientos numéricos
correspondientes a las condiciones de un arco coronal [Hamilton et al., 1990]. Sin embargo, es
menester comentar, que en la actualidad las observaciones solares no brindan información con
resolución espacial suficiente para muchos de los parámetros que intervienen en el cálculo de la
emisión girosincrotrónica, y algunos de dichos parámetros (por ejemplo, intensidad y dirección del
campo magnético) sólo pueden ser inferidos en base a modelos teóricos.
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General Characteristics of SOL2011-02-14T17:25

I GOES class M2.2, the weakest flare detected by SST.

I AR 11158 at Heliographic Coordinates S20W04.

I Suffered a rapid grow becomming in a few days a big AR
with tens of spots and extended over 10◦.

I SST tracked the AR since the day before. On Feb 14
atmospheric conditions were not good: τ212 ' 0.8 and
τ405 ' 4.5

I SST detected the flare with the multibeam system allowing
correct flux determination and source localization.



Chivo II
Sobre el origen de los eventos eruptivos de febrero de 2011: 

Evolución del campo fotosférico y estructura magnética de 

la baja corona 
C.H. Mandrini1,2, G. Cristiani1,2 , H. Cremades3,4, C. Francile5, F.M. López 6, M.V. Gutiérrez-Escate1 

 
1 Instituto de Astronomía y Física del Espacio, UBA-CONICET, Argentina 

2 Facultad de Ciencias Exactas y Naturales, Universidad de Buenos Aires, Argentina 

3 Universidad Tecnológica Nacional, Facultad Regional Mendoza, Argentina 

4 Consejo Nacional de Investigaciones Científicas y Técnicas, Argentina 

5 Observatorio Astronómico Félix Aguilar, Unversidad Nacional de San Juan, Argentina 

6 Instituto de Ciencias Astronómicas, de la Tierra y del Espacio, CONICET, Argentina  

RESUMEN: La región activa (RA) NOAA 11158 produjo numerosas fulguraciones entre el 13 y el 16 de febrero de 2011, algunas de ellas fueron acompañadas por eyecciones coronales de masa. En este período se 

observó la emergencia de dos bipolos magnéticos que se desplazaron de manera paralela. Las fulguraciones y los eventos eruptivos ocurrieron a lo largo de distintas porciones de la línea de inversión de polaridad 

(LIP) del conjunto. Las zonas en donde se originan los eventos activos están relacionadas con los desplazamientos de las polaridades centrales de la RA y la presencia de zonas de cizalladura intensa del campo 

observadas en los magnetogramas vectoriales del Helioseismic and Magnetic Imager a bordo del Solar Dynamics Observatory. A partir de un modelo del campo magnético coronal encontramos la presencia 

persistente de un punto de campo nulo a lo largo de los días analizados. La estructura del campo en el entorno del nulo, así como su ubicación por encima de la LIP, varía acompañando la evolución del campo 

fotosférico. Proponemos que el mecanismo de reconección del campo que ocurriría en el entorno del nulo, forzado por los movimientos del campo fotosférico, podría dar lugar a la disminución de la tensión 

magnética por encima del tubo de  flujo ubicado a lo largo de la LIP dando lugar a sus reiteradas erupciones. 

Modelo del campo coronal y su 

topología 

Los eventos analizados 

Observaciones del campo magnético en la 

dirección de la visual obtenidas con el HMI. 

La hora de cada magnetograma es cercana a 

cada fulguración.  

Nótese  que el desplazamiento de las 

polaridades centrales semeja una rotación. 

Este desplazamiento aumenta el grado de 

cizalladura del campo a lo largo de la LIP 

donde se observa un filamento delgado. 

 

 

Las flechas blancas señalan la porción de la 

LIP en donde se inicia cada fulguración. Esta 

región es central el 13 y el 15 y se encuentra 

hacia el este el 14 y el 16 de febrero.  

Curva de luz en rayos X blandos del GOES 15 en el rango de 1 a 8 Å. 

Se señalan con flechas color lila las cuatro fulguraciones más intensas 

observadas del 13 al 16 de febrero. Estas son:   

Evolución del campo magnético 

Evento Clase  Inicio Pico Fin Coordenadas 

0110213 M6.6 17:28 17:38 17:47 S20E05 

20110214 M2.2 17:20  17:26 17:32 S20W04 

20110215 X2.2 01:44 01:56 02:06 S20W10 

20110216 M1.6 14:19 14:25 14:29 S21W30 

CONCLUSIÓN: La estructura del campo en el entorno del nulo, así como su ubicación por encima de la LIP, varía de 

día a día acompañando la evolución del campo fotosférico. La coincidencia de los abrillantamientos iniciales en 1700 

Å con las bases de la líneas de campo asociadas al punto nulo sugiere que el mecanismo de reconección en su 

entorno, forzado por los movimientos fotosféricos, podría dar lugar a la disminución de la tensión magnética por 

encima del filamento ubicado a lo largo de la LIP, contribuyendo a sus reiteradas erupciones. Por otra parte, la porción 

de la LIP en donde se inician cada una de las fulguraciones explicaría la asimetría observada en la propagación de las 

ondas EUV generadas por cada eyección/erupción del filamento (ver charla de Francile et al. y poster de Cremades et al.).  

14 febrero 2011 – 17:30 UT 

13 febrero 2011 – 17:30 UT 

15 febrero 2011 – 01:58 UT 16 febrero 2011 – 14.15 UT 

13 febrero 2011 –17:25 UT 

AIA 171 Å – HMI/100 y 500 G  

El campo magnético se 

modela en la aproximación 

libre de fuerzas, usando 

como condición de contor-

no magnetogramas del 

HMI. La figura (izquierda) 

compara líneas del modelo 

con arcos del Atmospheric 

Imaging Assembly (AIA). 

Modelos similares se han 

hecho para el 14, 15 y 16 

de febrero.  

Se encuentra la presencia de un punto de campo  magnético nulo del 13 al 16 de febrero. La altura de este punto 

varía entre 2 y 9 Mm. Las figuras muestran una vista local del la estructura del campo en el entrono del nulo para el 14 

(izquierda) y una global para el 15 de febrero (derecha). Teniendo en cuenta las observaciones de AIA en 1700 Å, las 

líneas azules correponderían a líneas previas a la reconección del campo y las rojas a líneas reconectadas.   

15 de febrero de 2011  

14 de febrero de 2011  



Flux Time evolution
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Radio spectra
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HXR spectrum
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I Thermal component:
T = 13 MK,
EM = 56× 1049 cm−3.

I Thick target :
F = 2.6× 1035 s−1,
δ = 4.6, Ec = 16 keV



The Neupert effect on the submillimeter data

17:24 17:26 17:28 17:30 17:32
UT

0

20

40

60

80

100

120

140

21
2 

G
H

z 
flu

x 
de

ns
ity

 [s
.f.

u.
]

25-50 keV

50-100 keV

100-300 keV

I Black curves represent
fluence

∫
FHXR dt.

I Red curve is 212 Ghz
flux density.

I HXR fluence and 212
Ghz emission start
together.

I Maximum of the 50–100
keV fluence is
coincident with 212
peak time.



The Neupert effect on the submillimeter data
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The Neupert effect on the SXR
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I Blue and pink curves
are SXR 1.5-12 keV and
12-25 keV.

I Black curves are HXR
fluences.

I SXR starts before the
HXR energy deposition.



The Neupert effect on the SXR
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Origin of 212 GHz emission

I First event ever without impulsive phase detected.

I Thermal bremsstrahlung

I No evidence of synchrotron

I No evidence of trapping

I Thermal counterpart of the Neupert effect.



First ever image of a 212 Ghz flare?
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