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Riassunto. — lu relazione all'esistenza. accertata sperimentalmente
(Cap. V a), di campi magnetici interplanetari diversi dal campo geomagnetico
e alla ipotesi delle nuvole di plasma come causa di essi, si prendono in esame
i campi magnetici soluri, in vista della possibilita di una loro esiensione
nello spazio. Siccome con i campi solari pin intensi sono associati i fe-
nomeni che danno luogo a effetti terrestri, si descrivono, fra tali fenomeni,
gli eventi di radioemnissione, che hanno strette relazioni sia con i snddetti
campl maguetici sia con I'enissione di plasma.

Prima di discutere i dati sperimentali, diretti e indiretti, relativi alle
nuvole di plasma emesse dal sole. si passano in rassegna gh eventl connessi
con Parrive nell’atmosfera terrestre di protoni solari di 10-100 MeV, i co-
sidetti PCA (Polar Cap Ahsorption), di cui si esamina ta morfologia, la di-
stribuzione geografica e le relazioni con gli eventi =olari. Si descrivono in-
fine 1 risultati finora ottenuti delle misure dirette dei protoni solari effet-
tuate sia 2 mezzo di palloni sia 2 mezzo Jdi salelliti.

Sumaary. - Existence of interplanetary magnetic fields other than
the geomagnetic field is now well established. They travel as frozen-in
fields inside the solar plasma elouds: magnetic fields on the Sun are then
discussed. TFurtherly radioemission phenomena are considered from the
viewpoint of their assoeiation and correlation with the interplanetary ma-
gnetic field and solar plasma phenomena.

Morphology and geographical distribution of Polar Cap Absorption
events and their correlations with solar phenomena are reviewed.

Al last experimental results on solar protons events are discussed.
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5. STATO FISICO DELLO SPAZIO INTERPLANETARIO (¥*)

b. - CAMPI MAGNETICI B RADIOEMISSIONE SOLART
PROTONI SOLARI

5.5. Campi magnetici solari.

Nei paragrafi precedenti abbiamo studiato 1 campi magnetici esi-
stenti nello spazio extraterrestre, quali i sono potuti determinare o
con inferenze indirette basate soprattutto sul comportamento dei raggi
cosmici nelle vicinanze del nostro pianeta, o con misure dirette eseguite
mediante satelliti artificialli e sonde spaziali. Abbiamo cosi visto che
non esigte solo il campo magnetico terrestre tendente ad annullarsi a
grandi distanze, ma che lo spazio interplanetario appare permeato di
campi magnetici piuttosto irregolari e disordinati nei quali il campo
magnetico terrestre ¢ immerso.

Ci proponiamo ora di studiare eventuali campi magnetiel solari per
potere in seguito discutere la possibilita di una loro estensione in modo
pitt 0 meno ordinato nello spazio interplanetario. Lo studio dei campi
magnetici sul Sole ¢ piu facile di quello dei campi interplanctari, e di
fatto si & iniziato verso il principio di questo secolo, utilizzando effetto
Zeeman.

5.8.1. Principio della misura. — Schematicamente, il prinecipio del-
la, misura dei campi magnetici solari ¢ il seguente. In un campo ma-
gnetieo le righe speftrali di un atomo s seindono in pit eomponenti
(effetto Zeeman); nel casi pin semplied, osservando lungo la direzione
delle linee di forza del campo si nota una seissione in due componenti
di lunghezza d’onda spostata di 4+ A2 da quella 4, della riga indisturba-
ta, polarizzate circolarmente l'una in verso opposto wllaltra (effetto
longitudinale); osservando invece perpendicolarmente alle linee di forza
del campo, si ha una seissione in tre componenti linearmente polarizzate
(effetto trasversale); la componente centrale ha la stessa lunghezza

(*) Questo lavoro costituisee la seconda parte del capitolo 5. I primi
quattro capitoli e la prima parte del capitolo 5 sono pubblicati rispettiva-
mente in ¢« Ann. Geof.» 12, 297 ¢ 389 (1959); 13, 85 ¢ 135 (1960); 16, 161
(1963).
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d’onda A, della riga indisturbata, ed é polarizzata parvallelamente alla
direzione del campo, mentre le due componenti laterali, a distanza
+ A2 dalla componente centrale, sono polarizzate perpendicolarmente a
questa. Infine, osservando obliquamente alle linee di forza, l'effetto
trasversale si trasforma nel senso che le due componeunti laterali risul-
tano polarizzate ellitticamente 'una in verso opposto all’altra.

La differenza 424 di lunghezza d’onda fra le componenti e la riga
indisturbata ¢ data dalla espressione

Z
e,

mgﬂng}:,H [5.9]

Ar =

dove e & la carica dell’clettrone, m lu sua massa, 1, la lunghezza d’onda,
H Vintensitd del campo iagnetico ¢ g il cosidetto fattore di Landé,
funzione dei numeri gquantici di momento orbitale e di spin, che pud as-
sumere valori compresi tra 0 ¢ 3. Esprimendo nella [5.9] le varie gran-
dezze in unitd c.g.8. (e in v.e.s.), si ottiene per lu costante € il valore
4,7.10-5,

Per la [3.9], dalla misura di A4 si pud visalire alla intensitd del
campo maghetico esistente nella regione dove la riga ha origine. Per
avere una idew dell’entita delleffetto, si noti che per 4, = 6000 A, g = 3,
H = 1000 oersted, si ha 44 = 0,05 A. Si comprende quindi cone solo
per campi molto intensi si possa osservare un effettivo sdoppiamento
delle righe; per intensita piutiosto basse si nota soltanto un allargamento,
e in tal caso la misura & resa possibile solo estinguendo a mezzo di op-
portuni analizzatori 'una o Paltra delle due componenti.

5.5.2. Campi magnetici delle macchie. — Le macchic solari sono
centri di intensi campi magnetici. Ta scoperta risale ad Hale (1908),
il quale fu condotto ally ricerca di tali eampi dalla struttura della cro-
mosferi attorno alle regioni delle macehie, struttura che lo aveva fatto
pensare alla esistenza di linee di forza magnetiche. Molto pin tardi
ITale e Nicholson (19838) pubblicarono i risultati di molti anni di studio,
dai quali essl e numerosi altri Autori hanno potuto trarre wvarie con-
clusioni.

I campi magnetici delle macchie sono generalmente piuttosto in-
tensi, dell’ordine delle centinaia o delle miglinia di oersted. Esiste una
certa relazione tra arvea delle macchie e il valore massimo H. del campo
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magnetico da esse presentato: secondo Houtgast e Van Sluiters (1948)
tale relazione ¢ espressa dalla formula

Hu = 3700- /(4 + 66) ocrsted

dove A ¢ Parea espressa in milionesimi dell’emistero visibile. Nicholson
(1933) aveva precedentemente dedotto nna relazione che dava per I
valori un po’ minori della espressione suddetia. Naturalmente si tratta
di relazioni empirviche che forniscono valori medi dei campi, i quali pos-
gono a volte rageiungere valori ben pitt elevati; sono siati misurati in-
fatti campi fino a 1500 oersted.

In realty il valore Ha che viene effet{ivaniente osservato presenta
una sistematica dipendenza dalla posizione della macchia sul disco
solare: esso ¢ minore per le wacchie presso il bordo che per quelle vi-
cine al ecentro. Cid potrebbe indicare una diminuzione del campo eon
Paltezza nell’atmosicra solave al di sopra delle macehie, ma potrebbe
anche trattarsi solo di un effetto apparente, dovuto ulla influenza per-
turbatrice della scintillazione ¢ della diffusione della Iuee fotosferica
sulle osservazioni dellallavguncento delle righe spettrali. Mattig (1958)
sembra attribuire elfetfo o questa sola causa pertwrbante.

Il campo magnetico ¢ massimo al centro della maechia, ¢ va di-
minuendo fino a scompavire al hordo della penombra: inoltre, al centro,
ess0 € divetto radialtmente al Sole, cioé perpendicolarmente alla super-
ficie solare, ma Pangolo tra la direzione vadizle e il campo v progres-
sivamente aumentando quando ei sioallontana dal centro, lino a rag-
giungere un valore praficamente ugnale a w2 al limite della penombra.
Secondo Broxson (1942), la relazione tra Pintensiti del eampo I ¢ Ia
distanza # dal centro di una mucchia considerata approssimativamente
circolare, il vaggio dclla cni penombra sia b, ¢

A — (1 — 2 [5.10]

Questa relazione viene confermata da Thiessen (1953), il quale giu-
dica inesatta V'espressione di Mattig (1953).

H = Hu (1 — r1/bt) ¢ 270

in quanto nel dedurre quest’ultima non si sarebbe tenuto conto di un
sistematico effelto otfico nelle osservazioni, tale da dare valori troppo
bassi per Peffetto Zeeman ¢ quindi per Vintensita del campo. In ogni
caso formule del tipo ora citato rappresentano semplicemente un an-
damento medio del campo wmagnetico alllinterno di una macchiag in
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realty il eampo pregenta spesso una strufiur line piuttosto complessa,
come ¢ stato messo i rilievo da Severny (1965 b).

IT flusso maguetico atfraverso 'avea di una macchia ¢ dato da
& — [ H do, dove do ¢ elemento di supertivie; noto Ha, @ si puo
caleolare approssimativamente dalla {5.10]. Llordine di grandezza del
flusso magnetico delle macehie ¢ di 107110 oersted-em?,

Attraverso Pesame delle osservazioni di Monte Wilson, Cowling
(1946) ha potuto fraceiarve nelle grandi linee la «storia magnetica » del-
le macchie solari. Duarante 1 primi giorni della tormazione della macehia
sia Parea che i1 campo magnetico aumentano con notevole rapiditd;
syrgiunto un massimo verso il decimo giorno, Varea comincia lentanmente
i diminuire, mentre it eampo wsgnetico rimane pressoché costante fin
verso Ia fine della vita delln macehia, quando anche esso diminuisce
rapidamente. In termini di flusso, si ha pereid un notevolissimo aumento
tniziale, dovuto all'ineremento contemporanco del campo ¢ dell’area,
segmito da wna diminuzione praticonente proporzionale alla diminuzione
dellParea, e intine un calo rapido fino allia estinzione.

Llesistenza dei campi magnetici nelle macehie ha condotto alla
classificazione dei gruppl di macchie in tre categorie, denominate rispet-
tivamente @, f, v. T gruppi a hanno un earattere unipolare, cio¢ i loro
campi magneticl presentano un solo polo: i gruppi 8 sono hipolari,
costituiti, nei casi pitt semplici, da due maechie di polarita opposta,
ma in generale da pitt nwaechie, di cui quelle situate uella regione ovest
hanno tutte una polaritic opposta a quelle della regione est; 1 gruppl y,
infine, presentano ambedae le polarita, ma disiribuite in modo assai
irregolare.

Per fargi una idea della frequenza relativa delle tre categorie, si
noti che dalla statistica i Richardson (1943) risulta che su 6387 gruppi
di macchie misurati a Monte Wilson fra il 1917 ¢ il 1946 ben 5814, cioé
il 91,09, erano bipolari; 24, pari allo 0,4°%, erano di tipo y, mentre 549
(8,6%,) erano unipolari. 8i conclude gnindi che la grandissima mng-
gioranza deil gruppi presenta una regolare bipolarita; ed ¢ inollre da
notare che molti dei gruppi classificatt come nnipolari sono in realta
il residuio di gruppi bipolari ben sviluppati; essi sono spesso accompagnati
da una regione facolare presentante un notevole campo magnetico di
polaritd opposta nella posizione in cui dovrebbe trovarsi la macchia
principale ormai dissolla (« macchie invisibili», secondo la denomina-
zione di Hale).

Un fenomeno molto importante & quello noto sotto il nome dj legge
della polarité: tutte le macchic ovest dei grappi bipolari di un certo
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c¢misfero solare (nord o sud) hanno la stessa polarita, opposta nei due
emisferi; tale polarita cambia segno all’inizio di ogni nuovoe eciclo solare.
Dal punto di vista magnetico si ha dunque un ciclo non piu di 11 anni,
ma di 22 anni. Nel ciclo or ora chiuso, iniziatosi nel 1954, le macchie
ovest avevano polaritd N nell’emisfero nord del Sole, polarita S nel-
I'emisfero sud. Le eccezioni a questa legge della polaritd sono molto
poche: Richardson ha trovato infatti che dei 5814 gruppi bipolari di
cul si ¢ detto sopra solo 130, cioé il 3,19 non seguivano tale legge.

5.5.3. Campi magnetici fotosferici. — Il costante progresso nella
tecnica di osservazione dei campi magnetici solari, culminato nel cosi-
detto « magnetogralo solare » ideato da Babeock (1933, 1955) e perfezio-
nato specialmente da Severny (1962, 1964), ha permesso di studiare lo
stato magnetieo di tutta Ia superficie solare, ¢ non solo delle regioni
delle macchie.

Nella fascia di latitudini eliografiche 4 500 esistono numerose re-
gioni caratterizzate da campi magnetici localizzati. Tali regioni non
sono permanenti, ma hanno uni vita che vu da ecirea un’ora a qualche
mese; Uintensitd dei campi magnetici ¢ generalmente compresa tra
qualche frazione e puarecchic decine di oersted. Le regioni magnetiche
possono classificarsi in due tipi: regioni bipolari (BM) e regioni uui-
polari (UM).

Le regioni BM sono le pitnt numerose; sembra che le macchie solari
si formino solo in csse, ma ecrtamente non in tutte. I interessante il
fatto che le regioni BM seguono la stessa lewee di polavitd delle macchie
in modo quasi rigoroso. Le regioni BM hanno dimensioni assai variabili;
le pin estese possono giungere a pift di un decimo di emistero visibile,
le pilt piccole non superano il millesimo. Secondo le osservazioni dei
Babcock vi ¢ una stretta corvispondenza tra regioni caratterizzate da
forte emissione eromosferica nella rviga & (A = 3133,7) del Call (facole)
e intense regioni BM.

Con un magnetografo di Babeock modificato, Howard (1959) ha
misurato, nell’autunno 1957 ¢ nell’estate 1958, ciod al massimo del-
Pattivita solare, i campi magnetici in varie regioni di macchie, trovando
che molto spesso presso le maechie ma al di fuori di esse esistono campi
maggiori di 75 oersted (limite di lincaritd dello strumento); ¢id natural-
mente porta a modificare le espressioni del tipo della [3.10] sulla distri-
buzione del campo. Un confronto con gli spettroliogrammi in Call
conferma la corrispondenza gid trovata dai Babcock tra campi magnetici
e facole cromosferiche; pi esattamente, secondo Howard il confine
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delle facole coincide con buona approssimazione con lu linea di eontorno
di 10 cersted. Una ulteriore conferma di ¢id & data dalle osservazioni
di Leighton (1959), il quale, da misure eseguite nell’agosto e settembre
1958, conclude che vi & uno stretto accordo fra ta forma delle facole in
luce di CalIl e quelly delle regioni magnetiche, ¢ che in corrispondenza
delle facole il campo mugnetico raggiunge spesso valori di 100 200
oersted.

Secondo Simon (1963) tale stretta correlazione si estende fino ai
campi magnetici pit deboli (civea 2 oersted). Sembra inoltre che l'in-
tensitd del campo presenti una notevole correlazione con Uintensita di
emissione delle facole, cosicellé una rappresentazione della struttura cro-
mosferica potrebbe venir considerata come la mappa solare del valore
agsoluto del campo magnetico (Leighton, 1965).

Le regioni UM sono zone, generalniente molto estese, della super-
ficie solare In cui si osserva un campo magnetico di una uniea polarita.
L’intensita del campo & bassa, da frazioni i oersted a cirea 3 oersted.

Malgrado siano meno numerose delle yegioni BM, le regioni TM
non sono tuttavia dei fenomeni rarvi. Scoperte dai Babeock (1955) du-
rante la fase di decline del ciclo solare (1952-34) ¢ considerate allora
come eventi di carattere piuttosto eccezionale, esse sono state nuova-
mente osservate da Howard (1965) nel periodo compreso fra Pestate del
1959 ¢ la fine del 1962, in una fase del ciclo solare praticamente corri-
spondente a quelly analizzata dai Babeock. Howard ha studiato pin
di 100 regioni UM di notevoli dimensioni; in esse il campo magnetico
non é distribuito con continuita, ma & concentrato in piceole zone. Con-
trariamente a quanto si pensava dopo le pritne osservazioni, anche le
regioni UM sono associate a manifestazioni cromosferiche; infatti, se-
condo Howard, gli spettrogrammi di caleio presentano, in corrispondenza
di una regione UM, un aumento della emissione di fondo.

Le regioni UM si formano dalla disintegrazione di regioni BM ben
sviluppate nell’nltima fase Adi csistenza di queste. Dopo un tempo va-
riabile a partire dalla loro formazione, ma dell’ovdine di qualche mese,
queste regioni BM si espandono, con diminuzione di campo, ¢ infine si
disintegrano, lasciundo due regioni UM di polarita opposte, che tendono
a migrare in divezione dei poli. T vita delle singole regioni UM pud
essere a sua volta notevolmente lunga: Ia pit importante delle regioni
unipolari osservate dai Babeock ¢ durata almeno sei rotazioni solari,
dal maggio all’ottobre 1953 (v. anche 1.5.5.1.).

Nella, valutazione di questi risultati oceorre {uttavia tener conto di
un fatto molto importante, messo in luce da Severny (1965 a): aumen-
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tando il potere risolutive dello strumento, una regione unipolare pud
apparire magneticantente molto pitt complessa, con struttura multipolare.

Lo studio delle regioni BM ¢ UM pernetie di eompletare ed esten-
dere la «storia magnetica s delle macehie solari deseritta da Cowling

1953 Ngv. 28

Fig. 5.37 — Lsempi di magnetogrammi solart ottennti da Babeock: sono
visibili regioni BM e UM, nounché polarita opposte e piuttosto
uniformi nelle due calotte polari (seconidu Babeock).

(v. 5.5.2); esso anzi suggerisce che il fenomeno fondamentale dell’at-
tivita solare sia la vita e Pevoluzione delle regioni magnetiche, mentre
macchie, brillamenti e facole non sarebbero che episodi di tale evoluzione.
Infatfi le regioni magnetiche nascono qualche giorno prima delle mae-
chie e delle facole, durano per molto tempo dopo che queste manifesta-
zioni sono scomparse, ¢ rappresentano infine Pestremo residuo dei centri
di attivita.
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5.5.4. Brillumenti ¢ campi magnctici fotosferici. — B intevessante
studiare quanto avviene nei campi magnetici osservabili nella fotostera,
nelle regioni al disopra delle guali hanno luogo i brillamenti. Importanti
informazioni sono fornite dalle osservazioni di Gopusyuk ¢ coll. (1963),
I quali hanno esaminitto i campi magnetici di gruppi di macehie prima
¢ dopo 52 brillamenti di varia importanza fra il luglio 1957 ¢ la fine del
1961, Risnlta da tali osservazioni che i brillamenti hanno luogo in re-
gioni dove esistono fortl gradienti magnetici: 'importanza del bril-
Lumento cresee al crescere della intensitd dei gradienti. In seguito al
brillamento i gradienti diminuigeono nettamente, in misura tanto mag-
giore quanto maguiore ¢ Vimportanza del brillamento stesso.

Alcuni casi particolari, studiati in modo dettagliato, hanne fornito
ulteriori informazioni. Ad escmpio, le vsservazioni combinate di Howard
e Severny (1963) a Monte Wilson ¢ all’Osservatorio Astrofisico di Critnea
in occasione del brillamento di importanza 3 - del 16 luglio 1959 hanno
mostrato che in seguito ad esso si & verificata una variazione non solo
dei gradienti ma anche della intensita del campo, che ¢ diminuito di un
fattore 3; la diminuzione di energin magnetica ¢ stata valutata a cirea
10 erg. E interessante il fatto che in realta solo i campi magnetici di
valore elevato sono stati modificati in tale evento; le osservazioni di
Monte Wilson, riportate di Howird e Babeock (1960), hanno infatti
mostrato che per i valori non superiori a 10 oersted (limite superiove
dello strumento usato) i campi magnetici fotosferici nella regione del
brillamento non hanno presentato durante il fenomeno variazioni degne
di rilieve; anche la struttura filanentosa cromosferica attorno al bril-
lamento, indicatrice di lince di forza magnetiche nella cromosfera, &
rimasta pressoché invariata.

Variazioni piuttosto complesse nella confignrazione del campi ma-
eneticl sono state osservate da Severny (1965 ¢) in oceasione del bril-
lamento di importanza 2 del 22 gingno 1962; in questo caso non si puo
parlare di una vapida diminuzione del campo in generale, ma piuttosto
di forti deformazioni locali.

5.5.5. Campi magnetici nella cromosfera ¢ nelle corona. — I campi
di cui si & parlato nei numeri precedenti sono quelli esistenti nella foto-
sfera, e sono i soli campi magnetici solari per i quali & possibile la misura
diretta. B naturale supporre che 1 campi fotosferici si estendano anche
al di sopra della [otosfera, nella cromosfera ¢ nella corona.

Questa supposizione ¢ confermata da osservazioni di vario tipo, in
primo laogo da quelle del movimento di materia ricadente dalle protu-
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beranze solavi (osservate al bordo) nella fotosfera. Essendo la materia
delle protuberanze tortemente ionizzata, essa tendera a seguire, nel suo
moto, le linee di forza di eventuali campi. Correll e coll. (1956, 1958),
studiando 1 moti della materia di dine protuberanze presso il borde del
Sole il 26 febbraio 1946 ¢ il 20 aprile 1950, hanno concluse che tall moti
avvenivano sotto ’azione di un campo di dipolo, il cui centro era rispet-
tivamente 0,2 ¢ 0,03 ragei solari al di sotto della saperficie. La protu-
beranza del 20 aprile 1950 si ¢ prodotta al di sopra di un importante
gruppo di macchie, nel guale la massima intensita del ¢ampo magnetico
aveva raggiunto 1 4200 oersted. Le traiettorie del moto della materia,
supposte coincidenti con le linee i forza del campo magnetico, si esten-
dono fino a cirea 7-10* km al di sopra della fotosfera. B quindi evidente
che 1 campi delle macchie st estendono a notevoli altezze nella cromo-
sfera; essi giungono anchie nella corona, come induce a pensave la forma
degli archi coronali al Ai sopra del centri di attivita. A quest’nltima con-
clusione gi perviene anche in base alla osservazione ¢he (come vedremo
piu estesamente in 5.6) la radioemissione solare di himghezza d’onda
attorno al metro, che ha certumente una origine coronale ed & partico-
larmente associata ai centri di attivita, ¢ generalmente polavizzata, in-
dicando Veststenza di notevoli campi magnetici.

A questo proposito ¢ interessante uno studio di Cohen (1961) su
di un fenomeno di radiopropagazione (¢ quindi indipendente dalla natura
della sorgente) nell'atmosfera solave: in molti bwrsts di radioemissione
nella gamma delle microonde s osserva una polarizzazione circolare, in
cui il senso di rotazione si inuverte a una certa frequenza. Questo feno-
meno, interpretato in termini di teoria magnetoioniea, singgerisee che il
cainpo magnetico ad una altezza di cirea 105 km al di sopra di una
regione attiva ha un valore compreso fra 2 ¢ 6 oersted.

5.5.6. Campo magnetico gencrale del Sole. — Una questione di gran-
dissimo inferesse € infine quella della esistenza o meno di un campo
magnetico generale del Sole, campo che, in analogia con quello terrestre,
potrebbe in linea di principio essere approssitato con un campo di
dipolo.

Tale ipotesi sembra confermata dalla forma del raggi coronali po-
lari, che si possono osservare verse il minimo della attivitd solare; essi
hanno infatti Paspetto delle linee di forza di un dipolo, il cui asse
coincide approssimativamente con 'asse di rotazione solare. Misure ac-
curate eseguite in occasione di varie eclissi hanno mostrato che in realty
i raggi divergono in misura maggiore di quanto fanno le linee di forza
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di un dipolo, ¢ sembra anche che tule divergenza vari durante il cielo
solare (van de Hulst, 1953).

L primi tentativi di misura dirvetta del campo nagnetico generale
del Sole furono opera di Hale ¢ dei suoi collaboratori (ITale, 1913: Seares,
1913; Hale e coll., 1918). Essi conclusero che il campo solare & un empo
di dipolo, il cui asse & inclinato di pochi gradi rispetto all'asse di rota-
zione, e il cul momento magnetico ammonta a 8,4-10% versted-em?, il
che comporta per il campo polare un valore di 30 oersted: orientazione
del dipolo rispetto all’asse di rvotuzione ¢ analoga a quella terrestre,
cioe al polo eliografico nord corvisponde una polaritd sud ¢ vieeversa.

Suceessive misure eseguite in anni pitt recenti con disposilivi sem-
pre pin perfezionati da von Kliiber ¢ da Thiessen non hanno tuttavia
confermato tali conclusioni: Pintensita del campo polare & risultata di
soli pochi oersted, con indicazioni che Porientamento dell®asse del dipolo
¢ opposto a quello del dipolo terrestre.

Il magnetografo solare i Babeock ha fornito un ulteriore impor-
tante contribute alle osservazgioni del ecampo magnetico generale del Sole
(Babeock, 1955). Secondo le osservazioni eseguite negli anui 1952-54
tale campo ¢ rilevabile solo a Iatitudini eliografiche maggiori di eires
+ 5580 Llintensita della componente nella direzione di osservazione ¢,
in vicinanza dei poli solari, circa 1 oersted; assumendo come direzioue
delle linee di forza in tali regioni quella del ragei corvonali, si pud am-
mettere che il valore medio dell’angolo {rva le linee di forza e la direzione
di osservazione sia attorno ai 60°, da cui risulta per il campo polare
un valore dellordine del 2 oersted. La polaritiy ¢ risultata opposta a
quella del dipolo terrestre.

Sono estremamente inferessanti e misure eseguite in seguito. In-
fatti, sempre sccondo Bubrock (1959), tra il marzo e il luglio del 1957
il campo nella regione del polo eliografico snd ¢ dapprima diminuito
di intensita fino ad annullarsi, poi ha cambiato verso; si sono cosi avute
due polarita dello stesso segno (nord) fino al novembre 1958, quando
quasi improvvisamente anche it ecampo della ealotta nord ha cambiato
polaritd, ricostituendo in tal modo il dipolo, questa volta orientato come
quello terrestre.

Dalle misure di Howard {1965) a Monie Wilson, eseguite con con-
tinuita a partive dal 1960, risulta confermata la nuova polarita del cam-
po generale del Sole, ahneno fino al marzo 1961; a questa epoca 'in-
tensitd del campo nel pressi del polo sud solare é diminuita fino a ri-
sultare praticamente nulla, ¢ tale sembra essere rimasta fino all’estate
del 1963, data della comunicazione di Howard. E di quest’ultima epoca
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g osservazione di Severny effetfuata con un potere risolutivo ussal
elevato, resiv pubblica nella discussione sulla nota di Howard; tale os-
servazione conferma sostanzialmente guelle di Howard, precisando tut-
tavia che al polo sud solare si notavano zone di campo positivo in numero
ugule 1 quelle di campo negativo, ¢ questa era la ragione per eui il ri-
sultato dava in media intensith nulla. Dalle osservazioni di Howard e
di Severny risulta che nelle zone alle Latitudini pin clevate ¢ percid al
di fuori della fascia dei centri di attivitd, ¢ quindi capaci Jdi fornire
informazioni pit chiare sul campo generale del Sole, il campo magne-
tico non & distribuito uniformemente sulla fotosfera, ma & concentrato
in piccola aree, che in pratica coincidono con i floceuli polari in luce
di Call; si tratta della stessa caralteristica ogservata, come abbiamo
visto, da Howard nelle vegioni unipolari.

B importante notare che serie riserve sono state sollevate {(Alfvén,
1956; Alfvén ¢ Lehnert, 1956) sulla attendibilitd delle dedunzioni at-
torno a deboli campi magnetic solari taite sulla buse dell’effetto Zeeman.
Secondo Alfvén, la turbolenza delli fotosfera rivelata dalla presenza
della granulazione deve produrre un campo magnetico turbolento di al-
eune centinaia di oersted; la misura dellelfetto Zeeman viene necessa-
riamente eseguita, a causa dei lmiti della risoluzione strumentale, su
di una regione fotosferica contenente migliaia di granuli ¢ nelle coneln-
sioni fin qui tratte si & supposto che il risultato desse semplicemente un
valor medio del eampo magnetico in questa regione. Mi non ¢ detto
che influenza del campo turbolento sia in media nalla, poiché esso deve
essere necessariamente «accoppiato» con lu densita ¢ la temperatura,
dalle quali dipende Passorbimento i una rviga dello spettro, e pud darsi
e¢he il modo di accoppiamento sia tal? da falsare sistematicamente 1
misura del campo basata sull’effetto Zeeman. Tn assenza di una teoria
esatta dell’effetto Zeeman in condizioni fisiche quali quelle della foto-
sfera mon & possibile, afferma Alfvén, ritenere conclusive le misure su
di esso basate.

A questa interessante obiczione si possono tuttavia contrapporre
due dati di fatto: 1) i deboli campi delle regioni bipolari obbediscono
alla legge di polariti, conie abbiamo visto in 5.5.3., ¢ ¢i6 & un forte
argomento a favore dellu attendibilita dell’uso dell’effetto Zeeman; 2) le
misure della polarizzazione delle componenti delle righe unsate prove-
rebbero anch’esse che si tratte di un autentico effetto Zeeman.

. B tuttavia necessario tener conto dell’influenza del potere risolu-
tivo dello strumento sui risultati, influenza messa in luce soprattutto da
Severny. Agli effetti del campo magnetico generale del Sole sono da
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citare a guesto proposito le misure di Stenflo (1966) col magnetografo
dell’Osservatorio di Crimea con fenditure di varia grandezza, dalle quali
risulterebbe nelle regioni polari del Sole una infensitiy del campo crescente
al diminuire delle dimensioni della fenditura e quindi all’aumentare del
potlere risolutivo, intensita che sarebbe dell’ordine dei 3 oevsted, con una
polarita parallela a quella del campo terrestre.

5.6. Radioemissione solare,

Da quanto detto nei precedenti capitoli, in particolare in 1 e 2,
e nella prima parte del presente capitolo, & chiaro che I'ipotesi pitt im-
mediata rignardo alla causa prossima delle tempeste magnetiche ¢ fe-
nomeni concomilanti & quella di una nuvola di particelle emessa dal
Sole; per la categoria delle tempeste s.c. tale emissione dovrebbe aver
lnogo con carattere esplosivo durante un brillunento. La forte influenza
del campo geomugnetico sul corso v sulla distribuzione delle perturbazioni,
nonché la produzione dei fenoweni aurorali, rendono inollre evidente
che si tratta di particelle elettricamente cariche.

Questa ipotesi apre ovviamente notevoli problemi sulla natura
delle particelle, sul processo i emissione ¢ sulla loro propagazione nello
spazio interplanetario. Oceorre quindi cercare di conoscere qualehe cosa
di pilt preciso su tale radiazione corpuscolare,

A questo scopo pud servire sia ana eventuale osservazione diretta
della nuvola di particelle carviche (plasma) nel tragitto dal Sole alla
Terra, sia, con procedimento pin indiretto mna di pin facile disponibilita,
lo studio approfondito della connesgione tra i fenomeni solari e gli eventi
terregtri. Iniziamo da questo gecondo procedimento, passando in ras-
segna i principali risultati otienuti negli nltimi anni, dopo la pubblica-
zione del capitolo 1. E come primo passo illustreremo brevemente le
nuove conoscenze acquisite sui fenomeni di radioemissione solare, limi-
tandoci tuttavia alla cosidetta radioemissione del Sole attivo, fenomeni
che si sono dimostrati di grandissinia importanza nello studio della inter-
dipendenza fra attivita solare ed eventi geofisicl.

5.6.1. Fenomeni di radioemissione durante un brillamento. — In
1.5.4.3. ¢ 1.5.4.4. abbiamo messo in evidenza che una caratteristica
fondamentale di un brilkunento solare produttivo di tempesta magnetiea
& la esistenza di iuteusa radioemnissione, ed abbiamo accennato alla esi-
stenza di varie specie di radioemissione, caratterizzate ciasenna da un
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particolare aspetto dello spettro di frequenza (bursts di tipo II, III e

IV). Riprendiamo qui Vargomento, descrivendo in modo pitt partico-

laregginto quanto si ¢ fino ad oggl scoperto su guesti tipi di radioemissione.
{84 q R E p

5.6.1.1. Qutbursts di tipe II. — Sono compresi in questa categoria
gli outbursts, della durata dell’ordine dei 10 minuti, costituiti da una
intensa radiazione in una banda piuftosto ristretia di frequenze, banda
che si sposta lentamente verso le frequenze pin basse (slow-drift bursts).
In questo spostamento, gli outbursis spazzano tutte le gamme d’onda
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Fig. 5.38 — Deriva di frequenza degli outhursts di tipo 11
(secondo Maxwell e Thompson),

dalle onde centimetriche alle onde decametriche (cio¢ da circa 10* a
10 MHz); passando dalle alte alle basse frequenze il fenomeno si pre-
senta con una intensita rapidamente crescente: mentre alle onde centi-
metriche I'intensitd dell’outhurst & dell’ordine del 5-109, del livello di
base, essa sale al 1009, alle onde decimetriche, a un valore di 10-10°
volte quello del livello di base alle onde metriche, @ addirittna a un
valore 10° volte maggiore alle onde decametriche, La temperatura equi-
valente (temperaturs di un corpo nero che emette su tali frequenze
con la data intensita) ginnge ad un valore dell’ordine di 1(1°-101 oK
¢id rende evidente che la radioemissione di tali outbursts non pud essere
di origine termica.

La deriva di frequenza & stata studiata da Maxwell e Thompson
(1962) su sessanta eventi fra il 10 ottobre 1956 ¢ il 31 dicembre 1960;
essa appare come una funzione crescente della frequenza (fig. 5.38), con
afldt ~ — 0,3 MHz/sec attorno ai 100 MHz, e 1,5 MHzfsec sui
200 MHz.

Una caratteristica interessante degli outhursts di tipo JI & che gran
parte di essi (circa 1’80 per cento secondo Muxwell ¢ Thompson) sono
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costituiti da una radioenissione su di una frequenza fondamentale ac-
compagnata da una seconda artnonica, che presenta una intensitd pra-
ticamente nguale a quella della frequenza fondamentale. Anche questo
fatto porta ad escludere chie la radicemissione in esame sia di origine
fermica.

Gli outbursts di tipo TI presentano una strettissima associazione
con i brillamenti, in particolar modo con quelli pin importanti, nel senso
che essi sembrano verificarsi solo in occasione di questi; solo pochi sono
stati osservati senza che alcun brilbunento venisse segnalato, ma non
é chiaro se cid sia dovuto solo a mancanza di osservazione oltica solare
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Fig. 5.39 — Distribuzione eliografica di briltamenti associati con owutbursis
di tipu Il (secondo Maxwell e Thompson),

in quelle geeasioni, In fig. 5.39 ¢ riportata la posizione in latitudine e
longitudine eliogratiche di 106 hrillamenti associati ad outbursts di tipo IT
osservati du Maxwell ¢ Thompson (1962); tali Drillanenti sono ugual-
mente distribuiti si tutte le longitudini, il ele rivela che I radiazione
di tipo IT viene emessa in coni molto larghi.

Llinterpretazione pin attendibile degli outhursts di tipo IT semibra
essere gnella che attribuisce tale radiocmissione a oscillazioni di plasma
nella cromosfera ¢ nella corona solare. B noto infatti che in un gas
ionizzato, soggetto ad una rapida perturbazione, si possono produrre
oscillazioni con una frequenza fondamentale

fo = A/ Netfmm (5.11)

dove N ¢ la densiti elettroniea in em=3, ¢ & la carica dell’elettrone in
we.s,, m la massa dell’elettrone in gry al cessave della perturbazione,
Pampiezza delle oseillazioni diminuisce esponenziallmente con una co-
stante di tempo pari a 1fv, dove » & 1a frequenza di collisione tra elet-
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troni ¢ ioni positivi. Una frazione della energia delle oscillazioni del
plasma si trasforma in radiazione elettromagnetica. Agginngiamo che
sccondo Westfold (1949) in presenza di un campo magnetico H, oltre
alla frequenza di oscillazione f,, si possono produrre le frequenze

dovz fg & la girofrequenza per gli elettroni, data da
fu = e H/@2 mme) .

A questo fatto potrebbe essere dovuta la struttura complessa della
componente fondamentale e della armonica di molti eutbursts di tipo IL,
con la loro suddivisione in due sottocomponenti (Wild 1950; Maxwell e
Thompson, 1962). Cid permetterebbe di determinare Uintensita dei campi
magnetici alle varie altezze solari, che sarebbero dell’ordine di qualche
ocrsted (v. 5.5.5.). Roberts (1959) ha perdo avanzato molte obiezioni a
tale interpretazione.

Come si & detto, Pinfensitd della radiazione elettromagnetica de-
cade esponenzialmente con una costante di tempo 1/y. Secondo Smerd
e Westfold (1949) (v. anche Pawsey ¢ Smerd (19533)) In frequenza di
collisione degli elettroni ¢ data da

detatle Z2 N A

I 2N A ;
T3 @ m) Ve (k T [5.12]

dove k ¢ la costante di Bolizman, Z la cariea ionica in unitd di earica
elementare, N; la densita degli ioni positivi ed 4 la funzione

4 41. 2
Azl}»\lv%( T)

Ze: N

Assumendo una atmosfera solare costituita da idrogeno completa-
mente ionizzato, avremo Z — 1 ¢ ¥; = N. Per una frequenza di osecil-
lazione di 200 MHz e per I = 10%°K, si ha, dalle (5.11] e [5.12], v =
27 sec'; per una frequenza di 20 MHz, » ~ 0,27 secl. Cid significa
che Voscillazione si smorza in tempi dell’ordine del secondo al cessare
della causa eccitatrice.

Come ¢ noto, la frequenza f, ¢ anche la frequenza critica per una
data densitd elettronica ¥: Vindice di rifrazione per un’onda clettro-
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magnetica di frequenza f, diviene, per quella data ¥, uguale u 0, mentre
per una densita superiore esso diviene immaginario. Se si ammette che
la densita elettronica della cromosfera ¢ della corona diminuisea con
Paltezza, dalla regione sottostante aulla data densitd N non pud sfuggire
quindi alecuna radiazione clettromagnetica di frequenza uwguale o ine
feriore a fo.

La deriva di frequenza deglt outbursts di tipo IT fa pensarve che essi
sitano dovuti a oscillazioni di plasma in regioni di densitd elettronica
via via ninore, cioé ad altezze via via maggiori. La sorgente che perturba
il plasma si sposterebbe quindi verso l'alto. Conoscendo la varinzione
d&i N con laltezza, dalla deriva di frequenza df/d@t si pud dedurre la
velocitd della sorgente.

Ponendo g = »/Rs, dove » & la distanza dal centro del Sole ¢ R, il
raggio della fotosfera, una forma atfendibile della funzione N (p) nella
corona solare, ¢ data dalla espressione di Baumbach-Allen (Allen, 1947).

N = 108 (1,55 0% -+ 2,99 o %) cm9 . [5.13]

E da notare tuttavia che tale modello si riferisce ad una corona non
perturbata, mentre & noto che in corrispondenza dei centri di attivita
la corona presenta delle condensazioni, nelle quali la densitd elettronica
pud awmentare di un fattore 10 rispetto ai valori dati dalla [5.13]. In
effetti Maxwell ¢ Thompson (1962), utilizzando numerose misure inter-
ferometriche dell’altezza delle sorvgenti di radioemissione sopra centri di
attivitd a varie frequenze, trovano che la distribuzione della frequenza
(cioe della densitdy A7) in altezza si accorda bene, almeno per frequenze
inferiori a 500 Mz, con un modello di corona in cui ¥ & data dalla
{5.13] moltiplicata per 10. _
Con questa modifiea della (3.13], da essu e dalla {5.11] si deduce la
velocitd radiale ¢ della sorgente della perturbazione:
(155 + 299 -9 df

Uy = — 4,9 - 102 ~— X -

: km/sec . 5.14
930 £ 47,800 qr [5-14]

Dai valori di df/di dedotti dalla fig. 5.38 si ricava la velocitd radiale
in funzione della frequenza (o dell’altezza), come mostrato in fig. 5.40.
Da essa si nota che la velocita é dellordine de2i 1000-1500 km/sec, cioe
maggiore per un fattore 3 di quella dedotta in precedenza da altri autori
che 81 baswvano sul modello di Baumbacli-Allen non modificato.

In uno studio analogo a quello di Maxwell e Thompson, Weiss
(1965), basandosi sullo spettro dinamico (deriva di frequenza) di 21
outbursts di tipo IT osservati fra il 1952 ¢ il 1963, ¢ usando, anziché
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il modello coronale i Baumbach-Allen moltiplicato per 10, il modello
di Newkirk (1961) per la densitd elettronica lnngo Passe di un raggio
coronale moltiplicato per 2, giunge a conclusioni non molto dissimili a
quelle di Maxwell e Thompson ma con velocitd leggermente inferiori;
egli fa tuttavia notare Pinfluenza della scelta del modello coronale sui
risultati.

altezza sulla fotosfera {in 10°Km)
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Fig. 5,40 - Velocitdh radiale media delle perturbazioni origine
degli outbursts di tipo 11 (seconde Maxwell e Thompson).

I probabile che le oscillazioni del plasma siano prodotte dal pas-
saggio attraverso la cromosfera ¢ la corona di una nuvola di particelle,
verosimilmente clettroni ¢ ioni positivi, in particolare protoni, emessi
durante il complesso fenomeno che ha come manifestazione ottica pitt
evidente il brillamento. Pitt esattamente, Peccitazione delle oscillazioni
sarebbe prodotta dal fronte di unlonda d'urto idromagnetica dovuta
al fatto che la velocitd della nuvola di particelle ¢ superiore alla veloeitd,
del suono e che la regione in eni Pevento ha luogo, cio¢ in prossimitd
di un brillamento, € caratterizzata in generale dall’esistenza di campi
magneticl. Lesistenza della seconda armonica rivela una non lincaritd
nel meecanismo delle oscillazioni. Quanto alla polarizzazione della radio-
cmissione, essa seibra piuttosto scarsa e in ogni caso senza un carattere
sistematico.

Mediante misure interferometriche (Weiss ¢ Sheridan, 1962) sono
state studiate anche le dimensioni della sorgente di un oubwrsts di tipo 11;
& risultato che il diametro della regione di emissione & dell’ordine dei
10 primi di arco.

5.6.1.2. Bursts di tipo III. — Anch’essi, come quelli di tipo II,
presentano una caratteristica deriva di frequenza, la quale perd ¢ molto
maggiore che per gli outhursts in precedenza deseritti; si ha infatti
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Afldt = — {4,5 sect (Wild, Mwrray ¢ Rowe, 1954), La durata ¢ molto
pin breve: i bursts isolati possono durare una decina i secondi, ma
molto spesso essi gl presentano in gruppi della durata complessiva di
pochi minuti. Tali bursts sono wolto pitt frequenti degli euthursts di
tipo II. Benché Ia loro forma sia pinn semplice, la loro intensitd & perd
dello stesso ordine ¢ anche maggiore, con una temperatura equivalente
che ragginnge 1 1011 oI,

Anche 1 bursts di tipo LI sono probabilmente dovuti a oseillazioni
di plasma; ¢ol metodo precedentemente deservitto si pud dedurre la velo-
citd della sorgente della pertwrbazione, che risnlta compresa fra i 60.000
e 1 150.000 km/sec. Cid sembra confermato da misure interferometriche
(Wild, Sheridan ¢ Trent, 1959), secondo cui la sorgente si muove con
velocita dellordine dei 10° km/zec. Llopinione, espressa per Ia prima
volta da de Jager {1960), che si tratti di un fascio di eletironi di tali
velocita, sembra ora generalmente accettata (v. ad es. Stewart, 1965;
Takakura, 1966).

Per quanto rviguarda la polarizzazione, le osservazioni deghi ultimi
anni (Komesarvoff, 1958; Cohen, 1959; Akabane ¢ Cohen, 1961: Bhonsle
e MceNarry, 1964: Gopala Rao, 1965) hanno aceertato che i bursts di
tipo III sono indubbiamente polarizzati, anche se il grado di polariz-
zazione ¢ in generale moderato.

Come per il tipo [T, anche per qussta radiazione le dimensioni del-
la sorgente sono dell’ordine dei 10 primi d'areo, ¢ sembra che esse
aumentino ¢on l'anmentare della lunghezza d*onda (Contrez, 1960).

Una categoria particolare di bursts di tipe ITL sembra essers costi-
tuita dai cosidetti bursts a « U s, cosl chinmati o causa della [orma dello
spettro dinamico (Maxwell ¢ Swurup, 1958). In altre parole, essi pre-
sentano all’inizio una derivie di frequenza negativa, approssimativamente
della stessa grandezza dei normali bursts di tipo IIL; raggiunta una
frequenza minima, generalmente attorno ai 100-150 MTz, la deriva
diventa positiva, con un df/di praticamente nguale in valore assoluto
alli prima parte dell’evento. Questo ha nel suo complesso una durata
generalmente minore di 10 secondi. Nella interpretazione data per i
bursts di tipo II e IIT si trattercbbe di una sorgente di oscillazioni di
plasma che dapprima sale ad elevata velocita nell’atmosfera solave per
pot ridiseendere. Secondo Maxwell e Swarup (1958) e Hughes e Harkness
(1963) questa sorgente seguirebbe le lnee di forza di un campo magne-
tico fra due regioni di polarita opposta; secondo Takakura e Haddock
(v. Takakura, 1966} sarebbe preferibile pensare ehe la nuvola elettronica
emessa verso 'alto non abbia in tali casi {al contrario di quanto avver-
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rebbe nei tipi IIT normali) velocitd sufficiente a superare i campi ma-
gnetici, e dopo aver « piegato» le linee di forza verrebbe respinta verso
il basso (fig. 5.41). :

Nuvola di V=¢/3
elettronia__

x

TITI I ITIT T 777 >7II7
(a) {b)
Fig. 5.41 - Modello di burst di tipo U: in @) inizio del burst e moto obliquo
della sorgente verso Dalto: in b) Tase di massima altezza (se-
condo Takakura ¢ Haddock).

5.6.1.3. Outbursts di tipo IV. — Come si ¢ accennato in 1.5.4.4,,
un altro tipo di radioemissione associato ai brillamenti ¢ stato indivi-
duato da Boischot (1957) mediante osservazioni all’interferomctro di
Nangay sulla frequenza di 169 MIlz, e da lui ¢ stato chiamato di tipe 1V,
Si tratta di un forte aumento di flusso della durata di aleune decine di
minuti e anche di aleune ore, spesso con una polarizzazione prevalen-
temente circolare. Questi ontbursts di tipo 1V sono stati studiati da molti
autori, soprattutto per la loro associazione con importanti eventi geo-
fisici, come vedremo pilt avanti; si ¢ trovato che essi si estendono in
una vastissima gatruna di frequenze, dalle onde centimetriche alle onde
metriche, ¢ sono sostanzialmente costituiti da uno spettro continue
di frequenza, di infensita dell’ordine, ¢ anche maggiore, di quella degli
outbursts di tipo 1L

Lia grande varietd di aspetti degli eventi di radioemissione ai quali,
dopo la comunicazione di Boischot, & stata attribuita la denoninazione
« tipo IV », ha reso necessario un aceordo per una definizione non troppo
vaga ¢ generica. Al Congresso Internazionale di Kyoto del settembre
1961 ¢& stata scelta la seguente definizione (Wild, 1962): si assume come
burst di tipo IV un evento di lunga durata e spettro continuo in uua
qualsiasi gamma di radivemissione, seguente « un brillamento.

Con questa definizione, 'outburst di tipo IV si presenta in genere
in una forma assai complessa. Vi si possono distinguere varie compo-
nenti, sia secondo il eriterio della successione cronologica, sia secondo
il criterio delle caratteristiche fisiche.

Per quanto riguarda la successione cronologica degli eventi, si
possono distinguere due parti (Boischot e Pick-Gutmann, 1962; Fokker,
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1963). La prima parte & costituita da un lareo spettro continuo, dalle
onde centimetriche alle onde metriche, della durata da 10 minuti a
cirear 2 ore a seconda della intensita del fenomeno. Essa ha spesso un
inizio piuttosto rapido ed ¢ di frequente associata con bursts di tipo 11;
in tali casi la radiazione di tipo IV di frequenza inferiore ai 100 M1z
Inizia dopo g¢li outbwrsts i tipo LI, mentre alle frequenze superiori I
precede (Thompson e Maxwell, 1962). Alle frequenze superiori della
gamma centimetrica, attorno ai 1500 MIlz, I'evento procede in modo
del tutto shuile alle diverse frequenze, ¢ generalmente consiste in un
aumento e suceessiva diminuzione di intensita con andiunento pinttosto
calmo; alle frequenze inferiori si hanno fluttuazioni di intensifa pin
vivaci e pin diversificate da frequenze a frequenza.

Talvolta, dopo lestinzione della radiazione centimetrica ¢ deci-
metrica, sulle onde metriche Pintensitd permane, anche molto intensa,
per aleune ore; ¢io costituisce la seconda parte. La distinzione in due
parti & giustificata non solo dal fatto che quella che ora abbiamo chia-
mato secondi parte ¢ costifuita quasi eselusivamente di onde metriche,
ma anche e gsoprattutto dalle diverse caratteristiche fisiche, come vedre-
mo pilt avanti, ¢ di direttivitd: mentre infatti la prima parte ha una
direttivita molto bassa, in quanfo essa puod essere rivelata in eventi
che hanno luogo sin al contro che al bordi del Sole, la seeonda presenta
una direttivita pinttosto spiceata, essendo osservata solo raamente in
associazione con brillamenti presso il bordo.

Recenti studi (Takakura e Kai, 1961; Takakura, 1962; Kakinuma
¢ Tanaka, 1961: Tanaka e Kakinuma, 1962; Kundu, 1962; Wild, 1962;
v. pilt in generale Fokker, 1963) hanno dimostrato ehe una netta di-
stinzione fisica esiste anche fra le varie gamme di frequenza nella prima
parte dell’evento; questa distinzione si manifesta nella posizione della
sorgente, nelle sue dimensioni ¢ nella polarizzazione della radiazione
emessa. Sinotl che quest’ultima earatteristica rivela Pinfluenza di eampi
magnetici sull’eventoe di radioemissione.

La sorgente delle onde centimetriche & in generale ad un livello
pinttosto basso, attorno ai 0,05 R, (R, vageio della folosfera), ed & di
piccole dimensioni: da 17 essa tende ad espandersi fino a cirea 4. 1l
erado di polarizzazione st aggira fra il 10 ¢ il 409%,; il verso della pola-
rizzazione corrisponde alla propagazione del raggio straordinario, assu-
niendo come polarita del campo magnetico quella della macchia «ovest»
del gruppo associato al centro di attivita.

Alle onde decimetriche, la sorgente ¢ situata a un livello piu ele-
vato, raggiungends 0,3 R, al di sopra defla fotosfera, e sewnbra fissa, o
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quasi, nella sua posizione; le sue dimensioni raggiungono alcuni primi
di arco. La polarizzazione ¢ di verso opposto a quella della radiazione
centimetriea, ¢iod corvisponde alln propagazione del raguio ordinario, €
raggiunge il 1009

Infine, alle onde metriche la sorgente, di dimensioni fra i 6" ¢ i 127,
81 sposta verso Dalto alla veloeitd di cirea 1000 km/sec, e si trova nella
corona fra 0,5 e 5 R, al di sopra della fotosfera. La polarizzazione e
in media pinttosto debole, ma soprattutto molto irregolare (Fokker,
1963), ed & difficile stabilire se essa corrisponda alla propagazione del
raggio ordinario o del rageio straorvdinarie.

La radicemissione metrica delln seeonda parvte dell’owtburst di tipo
IV appare fisicamente disrinta, come gid si e accennato, dalla radia-
zione metrica della prima patte; Pelemento fondamentale della distin-
zione ¢ rappresentato dalla polarizzazione, molto pin intensa nella se-
conda parte che nella prima. Sulla sorgente ¢ sui snol moti non si
hanno ancora conoscenze sufficienti; ma indubbiamente qualche diffe-
renza figsica notevole ¢ assal probubile che vi sia, come ¢ suggerito dalla
sensibile differenza nella dirvettivita delle doe radiazioni. Boischot e
Pick-Gutmann (1962) asswmono che la radioemissione della seconda parte
sia praticamente dello stesso tipo di quella delle cosidette « tempeste
di radioemissione », cio¢ di guetla radiazione nella gamma delle onde
metrichz, di notevole intensita ¢ della durata di pareechie ore o anche
di giorni, che non ¢ necessariamente associata ai brillamenti ma soto
al centri di attivita; la sorgenic di tale emissione ¢ piuttosto bassa nella
corona {0,2-0,4 R, 2 169 MHz) ¢ ha un diametro di solo 3.

Gli outburst di tipo TV non possono essere attribuiti a oscillazioni di
plasma. Innanzi tutto essisi estendono ad una vasta gamma di frequenze
¢ hanno una duarata assal pia lnnga della manifestazione ottica del bril-
Lunento; ora, le oscillazioni di plasma devono essere limitate ad una
ristretta banda di frequenze, ¢ devono cessarve, per la [5.12], contempo-
raneamente alla causa eccitatrice, che ¢ plausibile assumere di durata
non superiore a quela del brillamento. Tnoltre, come si & detto prece-
dentemente, le sorgenti degli outbursts di tipo IV che emettono anche
sulle onde metriche (~ 100 MHz) raggiungono spesso altezze di aleuni
ragei solari al di sopra della fotosfera, alle guali altezze & molio poco
probabile, a causa della relativamente bassa densiti eletironica, che si
possano produrre, secondo la {5.11], oscillazioni di frequenza cosi elevata.

Per spiegare la radioemissione degli oufbursts di tipo IV & quindi
necessario fare ricorso, secondo il suggerimento di Boischot e Denisse
(1957), alla ipotesi che si tratti di radiazione di sinerotrone, emessa da
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elettroni aventi encrgia dell’ordine dei MeV in un campo magnetico
dell’ordine degli oersted. TUna particella di carica ¢ e di energia
E > moc® in un campo magnetico H perde energia (si veda ad es. Alfvén
e Herlofson, 1950), emettendo onde eletirvomagnetiche, secondo la es-
pressione

— dBjdt = (2¢43¢) F u?

con we = eH/m, ¢ (girofrequenza per la massy di quiete), e a = E/m, ¢t
Le onde emesse hanno una frequenza
f = (jf: — 28 10H ot

Elettroni di 5 MeV in un campo magnetico di 1 oersted danno quindi
Iuogo ad una radioemissione di frequenza di eivea 270 MHz. E evidente
che uno spettro di energia molto vasto, quale ¢ certamente quello delle
particelle interessate dal fenomeno del brillamento, ¢ campi magnetici
di valore compreso in un infervallo piuttosio anpio, come esistono nelle
regioni di un centro di attivitd, possono dar Inogo ad une spettro con-
tino di radioemissione compreso entro una amplissima gamma di fre-
quenze.

Tuttavia Boischiot e Pick-Guimann (1962) e Denisse (1960) riten-
gono che la seconda parte degli outbursts noun si possu spiegare me-
diante radiazione di sincrotrone; ¢ da notare che tale supposizione si
hasa sulls ipotesi, da Boischol ¢ Pick-Gutimann ammessa, che la radia-
zione della seconda parte sia uguale a quella delle tempeste di radio-
emissione, come abblamo accennato dianzi. Sccondo tali autori, infatti,
elettroni di aleuni MeV all’altezza della sorgente di tale radicemissione,
che abbiamo visto esserce poeo clevata, perderebbero energia molto ra-
pidamente per collisione ¢ irragginmento; inoltre anche le caratteristiche
di polarizzazione sarvebbero a sfavore della ipotesi della radiazione di
di sinerotrone, poiché questa ultima non da emissione secondo il raggio
ordinario, conme avviene invece, secondo Boischot ¢ Pick-Gatmann nella
radioemissione in esame. Denisse ha avanzaio Uipotesi che si tratti di
emissione dovuta ad etfetto Cerenkov nel plasma.

5.6.1.4, Bursts di tipo V. — 8i tratta di radioemissione su di una
larga banda di frequenza, ma prevalentemente inferiore ai 200 MHz.
che accompagna molto spesso i bursts di tipo TTI; in sostanza il tipo V
& up « continuo » associato al tipo ITT cosi come il tipo IV & un continuo
associato al tipo IT (Wild ¢ coll,, 1959; Thompson e Maxwell, 1962).
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Tuttavia il tipo V ha una durata molto minore del tipo IV (pochi mi-
nuti) anche se la sua intensitd ¢ dello stesso ordine, o poco minove.

Secondo Weiss ¢ Stewart (1965) la sorgente dei bursts di tipo V
¢ per lo pin stazionaria; tuttavia in un certo numero di casi si notano
dei moti della sorgente attraverso il disco solare con veloecita maggiori
di 2000 km/sec. Generalmente la sorgente del tipo V osi trova nelle
vicinanze di quella del tipo ITI ad esso assoeciata, a distanza non mag-
giore di Ro/3.

Pud darsi che il tipo V, come il tipo IV, sia dovuto a radiazione
di sincrotrone; secondo il modello di Weiss e Stewari (1965) esso potrebbe
essere tuttavia prodotto da oscillazioni di plasma gencrate nella corona
entro un vasto intervallo di altezze (e quindi in un vasto intervallo di
frequenze) da clettroni appartenenti alla stessa nuvola che ha provocato
il burst di tipo III, ma che sono stati catturati dai campi magnetici
del centro di attivitd e guidati lungo le loro flince di forza fra punti
di riflessione (in modo analogo alle particelle nelle cinture di Van Allen).

5.6.1.5. Abbiamo fin qui descritto singolarmente aleuni degli aspetti
della radioemissione associata ad un brillamento; agli effetti di una
visione eompleta del fenomeno & tuttavia necessario studiare la eonca-
tenazione degli eventi deseritti e la loro snccessione temporale.

L’andamento tipico della radioemissione associata ad un brillamento
di notevole importanza ¢ all’incirca il seguente. Contemporaneamente
all’inizio del brillamento si ha un breve ma intenso fiotto di radicemissio-
ne, che alle onde metriche & costituito da un gruppo di bursts di tipo II1,
seguito da emissione di tipo V: questo prinmo evento ha una durata di
pochi minuti. A questa prima fase segue, spesso dopo una pausa di
qualche minuto, un outburst di tipo I1I, della durata di aleune decine
di minuti, che al termine si conlonde con un intenso « continuo » di tipo
IV il quale, come ¢ia si ¢ detto, pud persistere per varie ore.

Questo andamento, che potremmo chiamare « completo», non &
tuttavia molto frequente: assai spesso mancano una o pin delle fasi
descritte. In particolare non é detto che esista la combinazione tipo IT
tipo IV: vi possono essere outbursts di tipo 1I senza la emissione di ti-
po IV e viceversa. La percentuale delle diverse «esclusioni» non ¢
ancora ben precisata; i valori dati dai vari autori dipendono eviden-
temente dal particolare periodo preso in esame. Secondo Maxwell,
Thompson e Garmire (1959), fra il primo ottobre 1956 ¢ il 30 settembre
1958 solo sette di sessanta owtbwrsts di tipo IT crano seguiti (entro un
periodo di 15 minuti) da radioemissione di tipo IV; secondo Kundu
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{1962) nel quadriennio 1937-60, su 641 outbursts di tipo IV, 35 erano as-
sociati a outhursts di tipo 1I. Quest'ultimo autore rileva inoltre delle
significative differenze fra eventi solavi, in relazione alla associazione o
alla. mancata associazione tra tipi 1L ¢ tipi IV: quanto maggiore o
importanza ottica del brillumento, tanto maggiore & la probabilita
che esso sia seguito da un tipo 1V con tipe T1, e altrettanto si pué dire
della intensitd della radioemissione sulle onde centimetriche associata
al tipo IV, nel senso che gquest’ultinia & meno intensa per i tipi IV senza
tipo 1I che per quelli associati.

Risultati molto simili sono stati ottenuti da Thompson e Maxwell
(1962), in seguito alle osservazioni di un quinguennio, dall’ottobre 1956
all’ottobre 1961: secondo questi wutori il 65%, degli outhursts di tipo
IV & associato con outhursts di tipo TI, ¢ I'83°, con bursts di tipo 111.

5.6.2. Radioemissione a variazione lenta. — Oltre alla radioemissione
concomitante ai brillimenti ¢ di eni abbiamo finora parlato, ¢ alle
«tempeste di radioemissione » associate con i centid di attivitd pin che
con i brillamenti (v. 5.6.1.3.), esiste anche una componente a varia-
zione lenta, osservata specinlmente sulle onde decimetriche, Tale radia-
zione presenta molto spesso il earatteristico periodo di 27 giorni; da
determinazioni di posizione dwrante cclissi solari ¢ mediante metodi
inferferometrici si & potuto stabilire (de Jager. 1959; Smerd, 1964) che
le sorgenti di questa radioemissione corrispondono in generale alle facole
di Ca, ¢ sono costitnite da regioni a densitd superiore al normale che
si estendono radialmente a partire dalla fotosfera attraverso le facole
cromosferiche lino a varie decine di migliaia Jdi km al di sopra della
fotosfera, vale a dire nella corona. La lemperatura equivalente di que-
sta radiazione ¢ dell’ordine i 108 °IC; appare quindi probabile da questo
tatto, dalla ubicazione delle sorgenti e dalla lentezza della loro evolu-
zione temporale, che si tratti di radioemissione di origine termica, anche
se la forma del suo spettro ha potuto destare qualche perplessitd (v.
Smerd, 1964, p. 80).

5.7. Protoni solari.

5.7.1. Polar Cap Absorption (PC4). — In 3.6.4.2 si é accennato al
fenomeno dei black-outs polari distinti dai dlack-outs aurorali, caratte-
vizzati dal faito che, pur essendo strettamente dipendenti dai brilla-
menti solari, come le tempeste magnetiche ¢ le aurore, il loro svolgi-
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mento appare praticamente indipendente dallo svolgimento di queste;
in particolare, essi hanno inizio generalmente diverse ore prima delle
tempeste magnetiche.

Come si € allora detto, si tratta di fenomeni di assorbimento delle
radioonde da parte della fonoslera; per la loro earatteristica distribu-
zione geografica, su cul torneremo in seguito, si & dato a tale eventi
il nome di Polar Cap Absorption, pin brevemente indicato dalla sigla PCA.

11 fenomeno consiste nella attenuazione che un’onda elettromagne-
tica subisce nell’attraversare strati ionosferici dove la frequenza di col-
lisione degli clettroni liberi contro le molecole dei gas atmosferici € ri-
levante. Llintensitd dell’onda & data dalla espressione

I = I ks [5.15)

dove Dintegrale é calcolato sul percorso dell’onda. 11 coefficiente di as-
sorbimento L si deduce dalla teoria magnetoionica; se la frequenza
dell’onda ¢ sufficientemente elevata da poter considerare trascurabile
rispetto ad essa la girofrequenza, ed inoltre & lontana dalla frequenza
critica, si ha per & I'espressione approssimata

23 et N

ke T [5.16)

me @ -t

dove N ¢ la densitd clettronica, o la pulsazione dell’onda incidente,
v la frequenza di collisione degli elettroni ed e, m sono rispettivaniente
la carica e la massa dell’clettrone.

Dalle [5.15] ¢ [5.16] si rileva che Dassorbimento espresso in dB
¢ approssimativamente proporzionale al prodotto Nwv: valori anormal-
mente grandi dell’assorbimento si hanno percid quando ad una deter-
minata altezza, ciod con buona approssimazione per una determinata
frequenza di collisione, la densitd clettronica cresce al di sopra del suo
valore normale a causa di qualche processo di ionizzazione straordinario,

I PCA vengono studiati con vari metodi. Uno di essi ¢ il metodo
tradizionale del sondaggio verticale, mediante In misura della minima
frequenza rviflessa fmin; Lo [3.16] mostra infatti che assorbimento aumenta
al diminuire della frequenza dell’onda incidente; in pratica vengono as-
sorbite completamente tutte le frequenze inferiori ad una frequenza
limite fmie, funzione crescente del prodotto Nw, del quale diviene una
misura indiretta. Oltre all’inconveniente che il sondaggio verticale &
di natura sua intermittente e quindi discontinuo, questo metodo pre-
senta anche quello di una totale assenza di echi riflessi quando 1’assor-
bimento ¢ molto forte, come avviene spesso durante i PCA, nel qual easo
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esso diviene semplicemente un rivelatore qualitativo dell'esistenza del
fenomeno.

L'inconveniente ora citato si presenta pit raramente nel metodo
della «diffusione in avanti» (forward scatter) delle onde ad elevata fre-
quenza (dell’ordine di pavecchie deeine di MHz) per tragitti di alcune
migliaia di chilometri; tali onde, usate nelle radiocomunicazioni, inei-
dono obliguamente sulla ionosfera ¢ vengono diffuse ¢ riflesse in avanti
da irregolariti locali di densita elettronicu, prodotte per la maggior parte
da seie di meteoriti, cioé in mn intervallo di altezza fra gli 80 ¢ i 100 km.
Recentemente Gregory (1962) ha utilizzato Ia retrodiflusione di onde
di media trequenza (2,3 MIiz).

I metodo che appare migliore ¢ quello del riometre (relative do-
nospheric opacity meter). Questo dispositive & sostanzialmente un rice-
vitore di ramove cosmico su fregitenza fissa, generalmente attorne ai
30 MHz; 'assorbimento viene rivelato ¢ misurato dalla altenuazione
del segnale, che viene rvieevuto con continuiti. Per misure esatte oc-
corre in realtd caleolarve il vapporto fra lintensita del segnale cosmico
effettivamente ricevuto ¢ quella del segnale che si vegistra allo stesso
tempo siderale In condizioni ionosferiche ecalme.

Il riometro ¢ un dispositivo che presenta un eerto grado di «selet-
tivita »: dalla [5.16] si deduce infatti che, per una determinata densita
eletfronica N, assorbimento ¢ massimo a guelle alfezze alle quali 1a
frequenza di collisione » ¢ nguale alla pulsazione o dell’'onda vicevuta.
Per un segnale di 30 Mz questa altezza ¢ attorno ai 50 km.

5.7.1.1. Marfologie. — La comiinuita di registrazione del riometro
ha consentito di studinre piit a fondo i PCA: si ¢ constutato che essi si
distinguono dai black-out aurorali non solo per la diflerente relazione
con attivitd magnetica e awmorale (v. 3.6.4.1 ¢ 3.6.4.2), ma anche per
le ecaratteristiche della registrazione. I PCA si preseufano con un an-
damento molto piit liscio e lento dei Mack-out avrorali (fig. 5.42). ¢ questo
e un elemento che permetie pinttoxto facilmente la individuazione dei
due tipi di eventi, a ditferenza del tradizionale sondaggio vertieale.
Tuttavia, usando opportuni criteri suggeriti dalle caratteristiche dei
PCA emerse gid dai primi casi chiaramente riconosciuti, & possibile
utilizzare il gran numero di dati forniti dal sondaggio verticale per
estendere al massimo il numero di eventi suscettibili di studio. La de-
serizione che ora daremo del fenomeno ¢ appunto dedotta dagli studi
mediante ionosonde normali di Makura, Takenoshita e Otsuki (1958),
Hakura e Goh (1959), Obayashi ¢ TTakura (1960), Collins, Jelly ¢ Matthews
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(1961), ¢ mediante riometro da Reid e Colling (1959) ¢ da Reid e Leinbach
(1959), mentre Buaily (1957 ¢ 1959) ha descritto un unico evento (23
febbraio 1956) mediante 'uso dei vari metodi sopra citatly ivi compreso

il forward scatter.
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T PCA iniziuno in generale quilehe ora dopo il brillamento solare
@ eul sono associali, con un aumento di assorbimento piuttosto rapido:
Passorbimento ragginnge il massimo dopo alcune ove, ¢ diminuisce gra-
dualmente perdurando per qualche giorno. A questo andamento ge-
nerale si sovrappone una netta variazione diurna, con un massimo di
assorbimento a nezzogiorno ¢ un minimo a mezzanette, ¢ con un no-
tevolissimo anmento al sorgere del Sole a livelli ionosferiei e di diminu-
zione al tramonto. Si & gia accennaio in 3.6.4.2 alle linece generali di
una spiegazione di tale variazione diurna: la produzione di ionizzazione,
che tende ad aumentare Ia densita eletironica &, sarebbe continua sia
di giorno che di notte; durante le ore notturne perd, N diminuirebbe
a causa di una ricombinazione degli elettroni liberi mentre durante il
giorno la fotoionizzazione da parte della radiazione solare manterrebbe
N a valori elevati, Non & noto se della ricombinazione siang responsabili
le molecole di O,, con formazione di ioni O, (Bailey, 1959), 0 se invece
si abbia a che fare con un processo pit complicato implicante la for-
mazione di molecole di NO (Herzberg, 1960); ma questo problema non
& di interesse immediato in questa sede.

La caratteristica pitt evidente di questo tipo i assorbimento con-
siste nella sua distribuzione geografica; come dice il suo nome, esso ¢
limitato alle calotte polari. Secondo 1 dati esuminati da Budley (1959)
¢ da Shapley ¢ Roborts (1957), duprante Pevento successivo al grande
brillamento del 23 febbraio 1956 (il primo PCA registrato e riconosciuto)
golo Ossgervatori situati a latitudini geomagnetiche superiori ai 600 hanno
segnalato un assorbimento notturne; dai 60° ai 700 Passorbimento au-
mentava rapidamente di intensita, mentre al di sopra dei 700 esso ri-
maneva praticamente costanfe. Tn tre eventi prodotti da brillamenti
solari nel luglio-agosto 1958 Hultqvist (1959) trova che Passorbimento
misurato con riometro a Kirnna (lat, reomagn, 65,3 X) veniva regi-
strato came black-cut anche dalla ionosonda dell’Osservatorio di Liyceksele
(lat. geomagn. 62,539) ma con dnrata minore, mentre ad Uppsala (lat.
geomagn. 58,47) non veniva osservato aleun bleck-out. Dal canto loro
Reid e Leinbach (1939), utilizzando le registrazioni dei riometri in varie
stazioni artiche (Alaska), hanno osservato nel periodo maggio 1957-luglio
1959 24 PCA; Ia durata e Ja intensitd (i questi erano pressoché uguali
a Thule (lat. gecomagn. 89,00 N) ¢ a Barrow (lat. geomagn. 68,60 N), ma
minori a College (64,5° N), mentre a Farewell, chie ¢ a soli 3,3 geoma-
gnetici a sud di College il {enomeno era assii debole o addirittura man-
cante. Cid indica che immediatamente a sud di College si trova il li-
mite della zona interessata dai PCA, limite che appare molto netto.
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In generale si pud affermarve che 1 PCA iniziano alle latitudini piu
clevate, per poi estendersi gradualmente, anche se spesso rapidamente,
a tutta la calotta polarve fino ai 60¢ di latitudine geomagnetica. B im-
portante notare che Pintensitd dell’assorbimento senibra indipendente
dalla longitudine geomagnetica, almeno vella fase di massimo delPevento
(Bailey, 1959).

All’inizio della tempesta magnetica, che quasi invariabilmente se-
gue questi eventi, I'assorbimento ha praticamente invaso tutta la calotta
polare entro i 60~ di latitudine. Ta perturbazione magnetica, dalla quale
lo svolgimento temporale del PCA nell’interno di questa calotta & indi-
pendente (come si € gid accennato), puod tuttavia creare condizioni
nuove presso i confini della calotta polare, spostando questi verso la-
titudini inferiori; anche Osservatori generalmente immuni da PCA pos-
sono allora registrare, sia pure per breve tempo, un sensibile assorbi-
mento. Secondo Reid e Teinbach (1959), nei 24 casi sopra citati solo
aleune volte Passorbimnento ¢ stato osservato fino a 70 a sud di College,
¢ in queste occasioni sempre dopo l'inizio di forti tempeste.

Talvolta invece pud accadere il fenomeno inverso: Hultqvist,
Aarons e Ortner (1939) registrando a Kiruna mediante riometro Pas-
sorbimento successivo al brillamento del 7 luglio 1958, assorbimento
che poco prima della tempesta magnetica iniziata i1 giorno 8 aveva
raggiunto il valore di — 17 dB, hanno constatato una rapida variazione
di esso da— 17 a — 5,2 (B subito dopo I'inizio brasco.

In 3.6.4.2 si é accennato che Hakura e coll. (1958) avevano con-
statato durante gli eventi anteriori alle intense tempeste magnetiche
del 13 settembre 1957 ¢ 11 febbraio 1958 che Iassorbimento aveva luogo
contemporaneamente nelle due calotte polari artica e antartica. Chapman
(1960) osserva la stessa cosa per il PCA del 7 luglio 1958, notando tut-
tavia che nella regione antartica l’inizio dell’assorbimento sembra ri-
tardato di gualche ora rispetto alli regione artica: eeli avanza la ipotest
che si tratti di un effetto dovuto alla spiccata variazione diurna di tale
fenomeno, in quanto all’epoca dell’evenio in esame la calotta polare
nord- era permanentemente illuminata dal Sole, mentre quella sud era
in ombra. Jelly e Collins (1962) da uno studio mediante ionosonde in
azione nelle regioni polari durante ’Anno Geofisico Internazionale con-
fermano la simultaneitd generica dei PCA nei due emisteri, ma senza
una assoluta contemporancita nell'inizio, e anch’essi attribuiscono tale
circostanza alla cavatteristica influenza della illuminazione solare sui PCA:

B interessante infine notare un’altra caratteristica morfologica dei
PCA. Basandesi sull’andamento temporale dell’assorbimento nei sin-
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goli eventi, Sinno (1961) clussifica i PCA in due classi: i PCA a inizio
bruosco (tipo 8) e 1 PCA ad inizio graduale (tipo G): la fig. 5.43 rap-
presenta un esempio di ciascuna elasse. I PCA del tipo S raggiungono
il massimo dell’intensitd in un tempo relativamente breve (meno di
due ore), mentre guelli di tipo (f impiegano diverse ore. L'interesse di
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Fig. 5.43 — Esempi di PCA di tipo S (sopra) e di tipo G
{sottn) (secondo Sinno).

questa classificazione ¢ dovuto, come vedremo, alla particolare correla-
zione degli eventi delle due eclassi con la caratteristiche morfologiche
dei fenomeni solari che li precedono.

5.7.1.2 Allezza dell’assorbimento. — Gid dalla [5.16], che mostra co-
me DPassorbimento sia approssimativamente proporzionale al prodotio
Ny, si pud arguire che esso sia sensibile ad altezze relativamente poco
elevate, dove v assume valori notevoli. T tre metodi di osservazione
sopra citati confermano guesta conclusione, senza tuttavia poter dare
indicazioni molto precise sulle regioni atmosfericlie effettivamente in-
teressate all’assorbimento,

Il metodo del sondaggio verticale, con la misura di fmia, mostra
semplicemente che Passorbimento ha luogo ad altezze inferiori alla re-
gione F; in analogia o quanto avviene durante un SID (effetto Dellinger),
responsabile del fenomeno ¢ dungue la regione D. 11 metodo del forward
scatter fornisce la stessa indicazione, permettendo inoltre di precisare
meglic un limite superiore; il fatto che vengano assorbite onde elettro-
magnetiche che subiscono la diffusione da parte delle scie dei meteoriti
mostra infatti che assorbimento ha luogo ad altezze inferiori alla zona
dei meteoriti, cio¢, come si & gia detto, generalmente al di sotto deghi
80 km. Tl riometro, infine, con le sue proprictd selettive fa ritenerce
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possibile, ¢ forse probabile, che la regione assorbente si estenda fino
ai 30 km.

Conferme ¢ ulteriori precisazioni delle indicazioni precedenti ven-
gono fornite da osservazioni in parte indipendenti dai metodi succitati.
Ad esempio, Landmark (1958), mediante un sondaggio verticale w im-
pulsi di frequenza fissa (2,3 MHz), ha osservato in Norvegia degli echi
da altezze di 65-70 km durante periodi di forte ussorbimento diurno;
¢id indien la presenza di una densitd elettronica anormalmente elevata
a quei livelli. Inoltre in una esperienza mediante razzi durante un PCA
di intensitd moderata Seddon ¢ Jackson (1958) hanno trovato a Churchill
una densitd elettronica notevolmente elevata fino ad una altezza di
circa 55 km.

5.7.1.3 Relazione con gli eventi solari. — Si ¢ gia ripetutamente ac-
cennato, fin da 3.6.4.2, che i PCA sono strettuente associati a bril-
lamenti solavi; gin da allora, quando crano state pubblicate solo le
prime ricerche in questo campo, in particolare quella di Hakura ¢ Goh
(1959), si profilava una chiara relazione fra i PCA e i brillamenti ac-
compagnati da outbursts di tipo IV. Questa relazione é stata nettamente
confermatay (Reid e Leinbach, 1939; Thompson e Maxwell, 1960; Kundu
e Haddock, 1960; Maeda e coll., 1962; Warwick e Haurwitz, 1962;
Obayashi, 1962). Sembra ormai accertato che almeno 1'85%, deil PCA &
associato con owtbursts di tipo I'V.

T vari Autori mettono in rilievo, agli eftetti di questa associazione,
la presenza nell’outburst di unw particolare gamma di frequenze: mentre
Thompson e Maxwell si riferiscono alle onde metriclie, Reid e Leinbach
e in modo speciale Warwick e IHaurwitz atiribuiscono notevole impor-
tanza alle onde decametriche; a loro volta Kundu e Haddock propendono
a ritencre essenziali come causa dei PCA le onde centimetriche. Duate
le differenze negli intervalli di tempo prese in esame dai vari auntori-e,
talvolta, nella individuazione dell’evento solare causa del PCA, non ¢
ancora possibile decidere con sicurezza se oi sia una gamma di frequenze
preferita e quale essa sia; cio che appare certo é ['associazione di tali
fenomeni con eventi solari di forte intensita.

Incertezze sussistono anche rignardo alla eventuale influenza della
posizione dei brillamenti sul disco solare: Reid e Leinbach (1959) e
Thompson e Maxwell (1960), basandosi rispettivamente su 18 e 10 casi
sicuri, trovano una netta prevalenza di brillamenti nell’emisfero ovest
del Sole associati con i PCA. Questa prevalenza appare diminuita nello
studio di Warwick ¢ Haurwitz (1962) comprendente 38 casi, e gli autori
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propendono a ritenerln non significativa, Anche Obayashi dallo studio
di 62 PCA conclude che non appare unat chiara dipendenza della proha-
bilita di oceorrenza dellevento dalla posizione del brillamento sul Sole.

Warwick ¢ TTaurwitz e Obayushi dedicano la loro attenzione anche
alla. eventualita che dei PCA siano prodotti da evendli solari nell’emi-
sfero invisibile del Sole; esst giungono alla conelusione, notando c¢he
quasi tutti PCA possono venire assoeiati con brillamenti effe{tivamente
osservati, che la probabilita di easi del genere & assal searsa.

I ritardi fra gli eventi solari e Uinizio dei PCA finora osservati vanno
da cirea 20 minuti a civea B0 ore. Tb interessante corcare se tali ritardi
dipendano da particolari caratteristiche di guegli eventi, Sakurai e
Maeda (1961) ¢ Macda e coll. (1962) ritengono di poter concludere che
esistono due categorie distinte di PCA viguardo al ritirdo di inizio
rispetto all’evento solarc: i PCA i «tipo rapido», aventi un ritardo
minore di 5 ore, ¢ quelli di «tipo lento», con un ritardo maggiore di
5 ore. T PCA rapidi appaiono strettamente counessi con flussi molto
clevati di radioemissione sui 3000 MHz (flussi superiori a 200 unita
10-* W w2 Hz'), mentre guelli lenti sono associati con flussi inferior
alle 100 uniti; nessuna relazione appare invece con Ia infensitd della
radioemissione sui 200 Mliz. Anche Kundu e iLaddock (1960) {rovano
una stretta relazione fra il ritardo dei PCA e Pintensith degli outbursts
di tipo IV nella gamma centimetrica: i ritardi minori di 5 ore sono
generalmente associati con flussi maggiori di 500 unitd swlla intera
gamma di langhezza d’onda di 3-30 cn, mentre con flussi minovi i mi-
tardi sono maggiori di 5 ore. Svcondo Maeda ¢ coll. 1 due tipi di PCA
corrispondono ai due tipi morfologici 8 ¢ G di Siuno, che abbiamo
citato in 5.7.1.1. B interessante notare che per ambedue i tipi vi & una
marcala dipendenza del ritardo dalla posizione del brillamento sul Sole:
il ritardo diminuisce zistematicamente all'aumentare della distanza del
brillamento dal bovrdo est; in altre parole, vi ¢ un notevole effetto Ovest
nella digtribuzione dei ritardi.

A dilferenza della cellicienza » dei brillamenti nel produrre PCA,
la dipendenza del ritardo dalla posizione dell’evento sul Sole sembra
piuttosto chiara; su questo esiste accordo fra la maggior parte degli
autori. Come fanno notare McCracken e Palmeira (1960), dai dati di
Reid ¢ Leinbael si deduce con notlevole evidenza una diminuzione del
tempo di ritardo dell’inizio dei PCA dagli eventi solari allo spostarsi
della posizione di questi nitimi verso ovest. B significativa la conferma
di tale effetto nello studio di Obayashi (1962); la fig, 5.44, che riporta i
tempi di rvitardo dei PCA duall’'evento solare e la loro durata, mostra
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con chiarezza lUesistenza dell’effetto. Inoltre Obayashi nota una diffe-
renza anche nel corso generale dei PCA fra quelli prodotti da brilamenti
a est e quelli prodotti da brillamenti a ovest: i primi iniziano piu tardi
e hanno uno sviluppo pitt lento, rageiungendo un massimo di intensiti
dopo circa 25 ore dallowtburst, mentre ¢li altri, oltre ad imniziare prima,
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Tig. 5.44 — Dipendenza del tempo di ritardo ¢ dopo outburst dalla lon-
gitudine eliografica 4. Le linee continue rappresentano i PCA; i
circoletti neri sono s.s.c. di tempeste magnetiche di tipo singolo,
i cireoletti chiari sono s.s.e. di tempeste di tipo complesso.
(8econdo Obayashi).

presentano anche uno sviluppo pit rapide; dalla fig, 5.45 sembra anzi
che la differenza nello sviluppo sia anche pitt cvidente della differenza
nel ritardo di inizio.

La fig. 5.45 mette inoltre in luce un’altra distinzione fra i PCA:
cssi vengono suddivisi dall’Autore nelle due eategorie di «singoli» e
«complessing i «singoli» rappresentano serie isolate di eventi, costi-
tuiti da un solo brillamento ¢ da wn solo PCA, con una sola tempesta,
magnetica associata, mentre i « complessi » sono costituiti da pitt eventi
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sovrapposti, dovuti ad un susseguirsi piutiosto rapido di brillamenti
di elevata intensitd. B ussai interessante, per quanto si diva in seguito,
la differenza di andamenio delle due eategorie, per cui la seconda ¢
caratterizzata da un brusco aumento di intensitd dei PCA all’istante
di inizio della prima tempesta magnetica della serie.

Brillamento nell ‘emisfero est

@L (a)
—_— 0 -
s.C.
Brillamento nell ‘emisfero ovest
Y
4
| (b)
— A
S.C.
{c)
®
L [2Y A
— Jsc. 5.C
7 T v T T

0 10 20 30 40 50 60
tempo (in ore)

T'ig. 5.45 — Variazione temporale media dei PCA singoli
(figg. a, &) e complessi (fig. ¢} (secondo Obayashi).

Tuttavia, Warwick e Haurwitz mettono in dubbio il suddetto ef-
fetto ovest dei ritardi; essi affermane cle, se mai, i ritardi minori sono
associafi con brillamenti vicino al meridiano centrale del Sole. 11 loro
dubbio sembra sostanzialmente basato sul fatto che il cocfliciente di
correlazione [ra lu distanza del brillamento dal Dordo est ¢ la velocita
apparente dell’agente produttore dei PCA ¢ solo 0,23. Di fallo, la
fig. 5.44 mette in luce la possibilila dell’esistonza dell’effetto ovest senza
perd che si abbia come conseguenza nn elevato coefficiente di correla-
zione fra le due quantita sopra citate, che richiederebbe, come requisito
aggiuntivo alla asimmetria di distribuzione, una relazione di linearita.
In ogni caso ¢ un fatto che, come fanno notare Warwick e Haurwitz,
sia sufficiente una differenza di interpretazione nell’associazione di nn
PCA a un brillamento in relativamente pochi casi per mutare I'im-
pressione offerta dalla fig. 5.44. Gli aviori mettono invece in evidenza
che il ritardo sembra dipendente dalla fage del ciclo solave: I ritavdi



322 r. MARIANI - F. MOLINA

diminuiscono dal massimo di attivitd solare verso il minimo (fig. 5.46).
In realtd la differenza fra i valori medi & piuttosto piccola rispetto alla
digpersione, tuttavia la sistematicita dell’andamento della fig. 5.46 sem-
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Tig. 5.46 — Andamento del ritardo 4t tra
brillamento e inizio del PCA, in fun-
zione della fase del ciclo solare (se-
condo Warwick e Haurwitz).

bra abbastanza probante; il cocfficiente di correlazione fra il tempo
dal massimo della attivita solare e il ritardo dei PCA e — 0,69, la pro-
babilitd che tale valore risulti casualmente ¢ solo 104,

5.7.1.4 Natura dell’agente produttore. — Per quanto riguarda la na-
tura dell’agente ionizzante che di orvigine ai PCA, si pud subito esclu-
dere qualsiasi forma di radiazione clelitromagnetica. Una prima ragione
di tale esclusione ¢ costituita dal ritardo nell’inizio dei PCA rispetto
all’evento solare di ciarattere straordinario cui si attribuisce la causa
dell’assorbimento; in linea di prineipio si potrebbe anche ammettere
che la sorgente della emissione solare responsabile del fenomeno ter-
restre fosse diversa dal briflamento, ma & ben difficile ginstificare wna
tale ipotesi. Un’altra ragione € la particolare dipendenza dei PCA dalla
latitudine, dipendenza che non si pud spiegare alirimenti che con Iipo-
tesi di fasci di particelle cariche, controllate quindi dal campo geoma-
gnetico.

Per determinare la natura di queste particelle occorre tencre pre-
gente tre faltori fondimentali: la latitudine geomagnetica a cui avviene
il fenomeno, 'altezza della regione in cui ha luogo la ionizzazione e il
ritardo fra evento solare ed inizio del PCA. Questi due ultimi fattori
permettono di trarre conclusioni sullay energia delle particelle.
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Un esame di tali elementi sulla base di quanto deseritio nei numeri
precedenti permette di concludere con certezza quasi assoluta che non
si tratta Qi elettroni. Infatti, assumendo come tempo di percorrenza
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Fig. 5.47 - Altezza di penetrazione per elettroni, protoni e ioni Het in
funzione della rigidita magnetica p, della velocild v e dell’ener-
gia cinetica 7. 8Bulla scala di destra ¢ riportata la latitudine
geomagnetica minima Ansm enl possono ginngere le particelle di
rigiditd p; sulla seala in alto tempo di transito 4t dal Sole alla
Terra sn percorso rettilineo (secondo Bailey).

del tragitto Sole-Terra 30 minudi, che & il tepo minimo finora osservato,
e ammettendo che tale tragitto venga percorso in linea retta, si trova
che, se le particelle fossero elettroni, esse avrebbero una energia di
25 keV; dalla {ig. 5.47, che riporta il diagramma di Bailey (1959), si
deduce che in questo caso tali elettroni potrebbero giungere solo ad
altezze poco inferiort ai 100 knm ¢ » latitudini geomagnetiche non in-
feriori a 87°. Anche supponendo che il tragitto dal Sole alla Terra non
fosse retfilineo ma in qualeche modo ineurvato e allungato, si avrebbe
ung insufficiente diminuzione della latitudine di taglio; inoltre I'ipotesi
di una deformazione del campo geomagnetico tale da permettere Parrivo
degli elettroni a latitudini inferiori & fuori causa poiche, come si & detto,
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i PCA avvengono prima delle perturbazioni magnetiche associate ai
brillamenti solari.

Se invece le particelle in questione fossero protoni, per un tempo
di percorrenza di 30 minuti esse avrebbero una energia di cirea 50 MeV,
giungerebbero fino ad una altezza di poco pin di 40 km e avrebbero
una latitudine di taglio di 650-70°; queste sono proprio le condizioni
che risultano sperimentalmente dallo studio dei PCA.

Possiamo quindi concluders che il fenomeno dei PCA & rivelatore
della emissione da parte del Sole, durante i brillamenti accompagnati
da forti outbursts di tipo IV, di protoni di energia dell’ordine di 10-100
MeV. Dalllintensitd dell’assorbimento ionosfeyico st pud valutare I'ordine
di crandezza del flusso dei protoni incidenti, che aromonterebbe (Reid
e Collins, 1959) o ecirea 107 em-%ec™?, equivalente ad una densita del
fascio di cirea 2.10-% em-3.

5.7.2 Osservazioni dirette di protoni soluri. — Le precedenti deduzioni
sulla natura delle pariicelle causanti i PCA sono state confermate da
osservazioni dirette. Di queste osservazioni, eseguite a mezzo di palloni,
di razzi e di gatelliti in concomitanza ai PCA, ne esiste ormai un numero
notevole: sono pitt di una quindicina gli eventi di questo tipo rilevati
direttamente nell’alta atmosfera e nello spazio circostante alla Terra.
La bibliografia su tali osservazioni ¢ assai abbondante, per cui rinunciamo
qui a riportarla per esteso, rimandando ad aleuni lavori sull’argomento,
in particolare a quello di Pieper ¢ coll. (1962) e di Akasofu e coll. (1963)
¢ inoltre alla rassegna di Bailey (1964). Cercheremo qui inveee di rias-
sumere le caratteristiche generali della radiazione in esame dedotte da
tutte le numerose osservazioni eseguite,

In tutti i easi osservati tale radiazione sembra costituita prevalen-
temente da protoni; comie accenncremn pitt avanti, una certa {razione
é formata tuttavia da nuclel pit pesanti, in particolare da particelle a.
I1 flusso di particelle varia notevolmente da caso a caso: quello finora
rivelato dai palloni, a quota dell’ordine dei 30 km, ha oscillato da vivea
0,8 particelle cm-2sce-Ister-! per encrgie supetiori a 100 MeV (evento del
22 agosto 1958: Anderson ¢ coll. 1959), o ciren 240 particelle-em—2sec?
ster-! per energic superiori a 88 MeV (evento del 15 luglio 1959: Winckler,
Bhavsar e Peterson (1961)). Le misure su satelliti hanno rivelato flussi
di vari ordini di grandezza maggiori: il 13 luglio 1961 il satellite Injim 1
ha misurato un {lusso di 33000 proloni ¢m—2sec-Ister-! per encrgie fra
1 o 15 MeV ¢ un ben scarso flusso di protoni di energia superiore a
40 MeV (il flusso omnidivezionale di questi era di circa 12 cm—%ec-1),
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mentre il 18 luglio suceessivo, di fronte a un flusso unidivezionale di
1000 em~—2ectster- per protoni fra 1 e 15 MeV veniva rivelato un finsso
omuidirezionale di 900 ¢m—2see~? per protoni di encrgia superiore a 40
MeV (Pieper ¢ eoll., 1962).

Dai valori indieativi riportati risulta che 1 flussi osservati sono
di varl ordini di grandezza superiori a quello di circa 0,1 protoni
cm~zsec'ster della radiazione cosmica galattica. Per un confrounto fra
i vari casi occorrerebbe inveee tener conto sia della latitudine di osser-
vazione, sia dello spettro energetico della radinzione incidente.

5.7.2.1 Spettro energetico e di rigidita. — In generale si & cercato
di rappresentare lo spettro differenziale mediante una espressione del-
la. forma

dN = kT a1,
oppure, ma piu raramente,
AN = I'p—=dp,

dove T e p sono rispettivamente energia cinetica e la rigidith ma-
enetica delle particelle.

Tlesponente p dello spettro di energia é risultato assai variabile
da caso a caso, e, come vedremo pin avanii, variabile col tempo nei
singoli eventi. Esso oscilla in generale da 6 a 3; nell’evento del 4 maggio
1960 esso hu rvappresentato il valore cecezionalmente basso di 1 (Biswas
e Ireier, 1961). A parte questo valore ececzionale, lo spettro del pro-
toni solari risulta quindi in generale nettamente pitt ripido sia di quello
dei protoni della fageia interna di Van Allen (v. 5.3.3.1) sin di quello
della radiazione cosmica galatticn (v. 4.1.2), cioé & maggiore il rapporto
fra il numero delle particelle di bassa encrgia ¢ quelle di energia
elevati.

In generale, dato Uintervallo pinttosto rvisiretto di energic che in
ogni singola osservazione pud essere esaminato, la rappresentazione se-
condo spettri di potenza si accorda sempre abhastanza bene con le os-
servazioni. Ma se D'intervallo di energia esaminato si estende, o se si
vogliono accordare per uno stesso evento osservazioni eseguite ad altezze
nettamente differenti ¢ quindi interessanti intervalli di energia molto
diversa (osservazioni con palloni e osservazioni con satelliti), 'uso dello
spettro di potenza richiede che Pesponente y (o %) sia una funzione
dell’energia (o della rigiditd); in generale v ¢ n diminuiseono al diminuire
dell’energia e della rigidita.
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Per studiare pia o fondo la forma dello spettro, Freier e Webber
(1963) hanno esaminato sei eventi importanti di protoni solari, rica-
vando 1 dati gperimentali dalle caratteristiche dei corrispondenti PCA
dedotte mediante riometri per energic fra 1 ¢ 50 MeV, dai risultati delle
osservazioni mediante palloni per Uintervallo 70-500 MeV, ¢ dalle vegi-
strazioni dei neutroni al suolo per energie superiori a 500 MeV. Secondo
gli autori lo spettro integrale dei proloni solari ¢ rappresentabile assai
bene, piuttosto che come spettro di potenza, come spettro esponen-
ziale di rigiditd della forma

— -P—
.ZV = .Z\To [4 bo

dove p, & una effettiva costante (¢ non pin una funzione di p), che de-
termina la ripiditd dello spettro.

Sotto questa forma, la variabile ripidita degli spettri da caso @ caso
viene manifestata da una nofevole variabilitd di po; nei sei casi esaminati
da Freier ¢ Webber p, oscilla tra il valore di 60 MV (spettro molto ripide)
osservato il 12 Inglio 1961 ¢ il valore di 375 MV (spettro molto piatto)
del 15 novembre 1960.

5.7.2.2 Variazioni temporali. — Una importante caratteristica ge-
nerale dell’andamento temporale di un evento di protoni solari (che
d’ora in poi indicheremo con SPE, Solar Protons Event), ¢ la sua durata,
- che risulta sempre molto piu lunga di qualsinst inanifestazione osserva-
bile dell’evento solare ritenuto come origine. Cio del resto era stato
messo in luce dallo studio dei PCA. L'esempio pin notevole di evento
di lunga durata ¢ quello registrato da Anderson ¢ Enemark (1960) nel
luglio 1959 mediante lanci @i palloni a Resolute Baw, a 150 km dal
polo magnetico nord (inclinazione magnetiea di 90°). Nel camnpo di
energia esplorato (fra 85 ¢ 400 MeV), il flusso di protoni associato al
brillamento di importanza 3 del 16 luglio cra ancora registrabile il
giorno 27; si noti per di pint che, secondo wna interpretazione di Bailey
(1964) dei PCA verificalisi in quel periodo i forte attivith solare ca-
ratterizzato da tre intensi brillamenti il 10, 14 e 16 Inglio, i protoni
registrati da Anderson e ¥nemark dovevano considerarsi associati al
brillamento del 10.

La lunga durata degli eventi indica ehe la propagazione dei protoni
fra il Sole ¢ la Terra & un fenoraeno assai complesso, la cui caratteristica
pitt importante & la accummnlazione delle particelle in qualche regione
dello spazio extraterrestre; cid & evidentemente connesso con lo stato
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fisico dello spuzio interplanetario. Di conseguenza ¢ utile. agli effolti
delle conoscenza di tali condizioni fisivhe, studinve il decadimento {em-
porale del flusso protonico incidente snlla Terra, ossia lo synotamento
delle regioni di accumulazione.

Risultati su questo punto si hanno, in miswre dirette di protoni
solari, per gli eventi del luglio 1959 (Anderson ¢ Enemark, 1960), del-
Paprile 1960 (Arnoldy ¢ coll. 1960) ¢ del 4 mageio 1960 (Winckler, Masley
e May, 1961). Per Pevento del huglio 1959 Anderson ¢ Enemark trovano
un deeadimento temporale dell’intensita profonica fra 85 ¢ 400 MeV
che si accordw assai bene con la legee ¢ 3 contundo 1 tempi a partire
da 16 ore dopo il brillamento del 16 luglio. Nellaprile 1960 si sono
potute confrontare le intensitd dei protoni solavi registrate contempora-
neamente da un pallone a Minneapolis (Iat, geomagn, 550 N) e dalla sonda
Pioncer V a 5.000.000 ke dalla Terra. In ambedue ©easi il deeadimento
avveniva secondo lLu legee £ 2 T stessa legee i decadimento ¢ stata
dedotta da Winckler, Masley ¢ May per Pevento del 4 maggio 1960,
osservato su pallone a Minneapolis; tutiavia in questo easo Pandamento
poteva anche cssere rappresentato nella fornmua 1.0,

In realtd la rappresentazione del decadimento temporale dei pro-
toni secondo una legge del tipo ora citato ha senso solo se essn viene
riferita o protoni di nna determinata energia, o, in altre parole, ad nuna
ristretta banda dello spettro energetico dei protoni incidenti. Le nu-
merose nuisure effettuate hanmo infatti portato a concludere che in pe-
nerale il deecwdimento delle particelle pid energeliche ¢ pin rapido di
quelle di energin minore, ossia [o speltro energetico del protoni diventa
col tempo pit ripido. Fra gli SPE importanti, solo quello del 10-12
maggio 1939 presenta una diminuzione dell’espouente y nello spetiro diffe-
renziale di potenza da 5 a 2 in un infervallo di 14 ore nel corso del-
I'evento (Winckler ¢ Bhavsar, 1960); ma tale andamenio ¢ condizionato,
come si vedrd, da altre cause ehe si sovrappongono al semplice deea-
dimento del flusso dei protoni provenienti dallo spazio.

Particolarmente indieativi sull’andamento temmporale del flusso di
protoni in funzione dell’encrgia fra 2 MeV e 600 MeV sono i risultati
ottenuti dal satellite Explorer 12 nel settembre 1961 (Bryant e coll., 1962).

In una serie di osservazioni a pochi minuti di distanza I'una dal-
Ualtra, a partire da civea 25 minuti dopo il massimo del brillamento
di importanza 3 del 28 settembre, ¢ stato notato un rapido aumento
del flusso di protoni; ma mentre inizialmente i protoni di energia wf-
torno ai 600 MeV presentavano una intensith maggiore di quella dei
protoni meno energetici, nel tempo di un’ora il flusso di guesti ultimi
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ern diventato nettamente superiore. Leo successive osservazioni, ese-
guite ad intervalli di tempo maggiori, hammo chiaramente mostrato
Pinizio del decadimento dei protoni di energia superiore ai 100 MeV
quando il flusso di quelli di 3-10 MeV era ancora in aumento; tale au-
mento si & proteatto fin verso la fine del giorno 30. Rappresentando lo
spettro energetico con una espressione di polenza, si ottiene nell’inter-
vallo da 3 a 600 MceV per lo spetire difterenziale y = 2 il giorno 29 e
y = 3 il giorno 30.

Si noti che la novita nelle osservazioni con satelliti rispetio a quelle
con palloni & coslituity dalla possibilita di ottenere informazioni sulle
ehergie mollo basse, al di sotto dei 10 MeV,

Se si eonlfrontuno i rigultati sull’andiunento temporale del flusso
protonico durante gli SPI ottenuli medianie satellili ¢ mediante palloni
a latitudini diverse, gi notano delle evidenti differenze. I lanei di pallond
a latitudini molto elevate, quale quella i Bt. Churchill (lat. geomagn.
68,70 N) hanno rivelato Parrivo di protoni poco tempo dopo il bril-
lamento solare associato all’evento: esempio tipico ¢ guello del 22 agosto
1958 (Anderson ¢ coll,, 1959), in cui il flusso di protoni si ¢ fatto no-
tevole cirea vim’ora dopo il brillamento, praticamente in coineidenza con
il PCA e in assenza di perturbazioni magnetiche e awrorali. Comne i
deduce dalle osservazioni di Anderson ¢ Enemark (1960) per uno degli
cventi del luglio 1959, osservazioni effeituate con palloni lanciati a
Resolute Bay, il decalimento del flusso dopo Pintensitd massima avviene
assai regolarmente, in maniera del tutto indipendente dalla tempesta
magnetica suecessiva al brillamento. D’altra parte nei lanei effettuati
a Minneapolis (Winckler, 1960; Winckler, Bhavsar ¢ Peterson, 1961)
intensi flussi di protoni solari si xono osservati golo durante la fase prin-
cipale delle tempeste magnetiche; wn fatfo assal interessante in questi
easi & che venivitno rivelati protoni di energin delPordine di 90 MeV,
cioé hen al di sotto della normale energin di faglio per Minneapolis, di
circa 350 MeV. Risulta quindi evidente che durante la perturbazione
magnetica andamento delle linee di forza attorno alla Terra viene de-
formato in misura assai sensibile; eid del resto & in aceordo con quanto
gid trovato per i PCA (v. 5.7.1.1), i quuli si estendono verso le basse
latitudini al momento della tempesta magnetica associata all’evento
solare che ha dato origine al PCA stesso.

Alla Tuce di questa constalazione si pud spiegare la diminuzione
dell’esponente nello spetiro di potenza dei protoni nell’evento del 12
maggio 1959 osservato con palloni da Winckler e Bhavsar (1960). Iosser-
vazione veniva effettuata a Minneapolis, dove i protoni risultarono pre-
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senti solo durante la tempesta magnetica; riprendendo il campo ma-
gnetico gradualmente verso la fine delly tempesta la sua configurazione
normale e ricrescendo le energic di taglio, ¢ si attende etfettivamente
che il flusso di protoni di energin minore diminuisca pint rapidamente
che per quelli di encrgia piu elevata, riducendo con cio lu ripidita dello
spettro.

In realtd il taglio geomugnetico per protoni solari & risultato anche
in condizioni magneticamente calme minore di quello calcolato sia in
base alla teoria di Stérmer per un campo di dipolo sia in base ad nna
migliore approssimazione del campo geomagnetico; ad esempio Pieper
e coll. (1962) mediante strumenti a bordo del satellite Tnjun T osservano
protoni da 1 o 15 MeV 18 ove prima dellinizio brusco della tempesta
magnetica del 13 luglic 1961 « una latitudine geomagnetiea di 63°, dove
secondo la teoria di Stormer potrebbero giungere solo protoni di energia
superiore a cirew 200 MeV.

Le osservazioni con satelliti hunno rivelato un’altra differenza nel-
I'andamento temporale del flusso di protoni, rispetio a quello oftenuto
con i palloni ad elevate latitudini. 8i é poco fa ricordata Posservazione
di Anderson e Knemark (1960) sulla indipendenza dalle perturbazioni
magnetiche delllintensita dei protoni miswrati con palloni a Resolute
Bay; tale risultato vale per la banda di cuergia osservabile, cioe fra
85 ¢ 400 MeV. Nel campo delle energie minori (da 1 a 13 MeV), che i
satelliti possono rivelare, tale indipendenza non sussiste pitt. Il satellife
Injunt I ha registrato durante la fase iniziale della tempesti magnetica
del 13 luglio 1961 un fortissimo aumento nel flusso dei proteni entro
quellintervallo di energing nn rapido deeadimento dell’intensita ha avito
luogo all’incivea durante la transizione dalla fase iniziale alla fase prin-
cipale della tempesta. Una diminuzione analoga, anche se nel complesso
I'intensitd del fenomeno era minore, ¢ stata osservata fra lu fase iniziale
e quella principale della tempesta del 20 luglio. Anche il satellite Explorer
XII ha registrato un forte aumento della intensita dei protoni di energia
inferiore a 15 McV in corrispondenza all’inizio della tempesta del 30
settembre 1961, Sulla interpretazione di tali risultati torneremo in
seguito in 5.8.

Un altro aspetto importante delle variazioni temporali dei protoni
solari & costituito dalla isotropia delle particelle ineidenti sulla Terra.
Gia descrivendo la morfologia dei PCA abbiama visio che essi si distri-
buiscono con grande uniformitd su tutta la calotta pelare, con una
intensitd, che appare indipendente dalla longitudine geomagnetica; cid
& un chiaro indice della isotropia delle divezioni di incidenza delle parti-
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celle. Mo le osservazioni di Explorer XTI hanno fornito informazioni
dirette sully formazione della isotropia durante 'evento del 28 settembre
1961, Nell'intervallo di enervgie fra 100 ¢ 600 MeV nelle primissime fasi
dello SPEI le particelle presentavano una marcata anisetropia, che ¢
andata gradnalmente diminuendo per scomparire completamente dopo
cirea un’ora ¢ mezza dal dbrillamento, prima che Pintensitd del flusso
raggiungesse il suo massimo. Nel campo delle basse energie, fra 2 e
15 MeV, PPanisotropia st ¢ profratita per cirea sette ore dopo il bril-
lamento, e, a diflerenza dei protoni pitt veloei, anche dopo aver rag-
giunto il massimo i intensitd. Le direzioni preferenziali di provenienza
delle particelle nei due intervalli di enercia nen apparivano coincidenti.

5.7.3 Particelle a ¢ nuclei pin pesanti. — Per una deecina di eventi
sono stati studiati intensitd ¢ spettro di eventuali nuclei diversi dai
protoni presenti insicine a questi altimi (Fichtel ¢ Guss, 1962; Biswas,
Fichtel ¢ Guss, 1962; Biswas, Freier ¢ Stein, 1962; Ney e Stein, 1962;
Biswas, 1962; Freier, 1962 ¢ 1963; Biswas ¢ coll., 1963; Freier ¢ Webber,
1963). Tale studio é stalo eseguito mediante emudsioni nucleari lanciate
con palloni ¢ con razzi e successivimente recuperate,

I dati sperimentali raceoltt non sono in realtd niolto numerosi e
non permettono anecora una descrizione sistematica delle earatteristiche
del nuelei pesanti durante eli SPE. Tuttavia ¢ accertata la presenza
durante molti di guesti eventi di partieelle «, spesso con flussi notevoli.

I1 rapporto misarato fra Pintensita dei protoni e quella delle par-
ticelle a varia evidentemente a seconda del parametro che si seeglie
come riferimento per il confronto: si possono infatti paragonare i flussi
di protoni e particelle « nello stesso intervallo di encrgia per nucleone
(il che cquivale allo stesso intervallo di velocita). oppure nello stesso
intervallo di rigidita. B tuttavia sperimentalmente stabilito che il rap-
porto protoni/particelle a ¢ estremamente variabile da evento ad cvento;
mentre in qualche evento (come in guelli del nov. 1960) Uintensitd delle
particelle ¢ ha presentato, alimeno per certi infervalli di tempo, valori
praticamente uguali a quelli della intensita protonica, in altri essa scende
a qualehe unita per cento. Vi sono inoltre indicazioni di un decadimento
col tempo pitt rapido per le particelle « che per i protoni. Secondo Freier
¢ Webber (1963) anclie le particelle @ presentano, come i protoni, uno
spettro esponenziale di rigiditd avente la stessa costunte p, dello spettro
dei protoni.

In qualehe evento (luglio 1939, settembre 1960, novembre 1960)
sono stati studiati anche i nuclei di numero atomico maggiore, rag-
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gruppati nelle classi di nuelei leggeri (Be, B), nuclei medi (¢, N, 0) ¢
nuelel pesanti (4 > 10). II rapporto fra Pintensitd dei nuclei medi
e quella dei protoni ¢ in generale dell’ordine di 10-3. Secondo Fichtel e
Guss (1962) e Biswas, Fichtel e Guss (1962) che hanno studiato aceura-
tamente gli eventi del novembre 1960, In composizione dei fasel cor-
puscolari, ossin il rapporto fra le intensith del vari lipi di nueled, ¢ in
buon accordo con la composizione delPatmosfera solare, ma significa-
tivamente diversa dalla composizione dei ragai cosmici galattici.
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