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RESUMEN

Se desarrolló un modelode calentamiento de la corona solar, basado en

la excitación y disípacüón de turbulencia magnetohidrodinámica (HHD). El

campode velocidades de la región convectiva del Sol. arrastra consigo las

lineas del campomagnético que confina al plasma coronal. induciendo de

esta manera un estado de turbulencia MHDen la corona. La no linealidad de

este problema se pone de manifiesto a través de una cascada directa de

energia, es decir un flujo estacionario de esta cantidad hacia la

microescala, donde es disipada eficientemente por efecto Joule. La tasa de

calentamiento que se obtiene como consecuencia de este modelo, es

comparable a las tasas de enfriamiento del plasma coronal, resultando

entonces razonable esperar que el sistema alcance un estado de equilibrio

térmico.

Elaboramosun análisis de estabilidad lineal del mencionadoequilibrio,

modelando adecuadamente el acoplamiento entre el plasma coronal y el

material cromosférico subyacente. Obtuvimos como resultado que el

equilibrio es inestable para tasas de calentamiento inferiores a un cierto

valor critico, dando lugar a la aparición de un ciclo limite en el diagrama

densidad-temperatura comoequilibrio dinámico alternativo.

A través de un estudio no lineal tanto analítico como numérico,

hallamos que los ciclos limites son soluciones estables a las cuales se

llega atravesando una bifurcación de Hopfde tipo subcritico. La existencia

de ciclos limites brinda una explicacrón novedosa al ensanchamientoDoppler

anómaloobservado en lineas del espectro solar en el rango ultravioleta.



1. INTRODUCCION

1.1. DESCRIPCION DE LA CORONA SOLAR

Desde el descubrimiento hace alrededor de cuarenta años de una corona

solar tenue (1090m_3)de alta temperatura (106K), innumerables estudios

observacionales y modelos teóricos han sido realizados buscandodevelar los

mecanismosfisicos responsables del calentamiento de dicha región.

En 1960 fue obtenida la primera fotografia del Sol en rayos X (Friedman

1983). Desde entonces gran cantidad de observaciones desde satélites han

sido realizadas en rayos X, llegandose a la notable conclusión de que los

plasmas calientes y tenues son sorprendentemente frecuentes en el cielo.

Dichas observaciones corresponden a los más diversos objetos astronómicos,

tales comoestrellas tempranas y tardías (Vaiana et al. 1981), discos de

acreción (Galeev et al. 1979, Kuperusy Ionson 1985), nubes interestelares

(Rosner y Hartquist 1979), galaxias (Sturrock y Stern 1980) o jets

galácticos y extragalácticos (Chouduri y Kónigl 1986). Tanto en estos

fenómenoscomoen el caso especifico de la corona solar, la emisión del

continuo en rayos X corresponde a bremsstrahlung térmico de un plasma. cuya

temperatura es aproximadamentede 106K. ¿como se explica gue una estrella

comoalSQLcuxaatmosferaemiteunesnentmcontinuomesmndientaaun

QuemaneamdafiQOflLmsaauna enmltura exterior ¡Larios cientos de

grados mascaliente? Este es uno de los interrogantes centrales en el

estudio de la fisica solar, hacia cuya respuesta se ha avanzado

apreciablemente en los últimos años.

La atmósfera solar esta constituida por tres regiones con

caracteristicas fisicas muydiferentes (ver Figura 1). La región más

profunda es la fotosfeza. Que es tambien la más densa (10‘7cm- , 6000 K) y



opaca y emite la mayorparte de la radiación solar. Debajo de la fotósfera

se halla la mifin Mila, en la cual 1a energia generadapor procesos

nucleares en el interior del Sol es transportada al exterior a través de un

campode velocidades turbulento debido a que el transporte radiativo

resulta insuficiente en esta zona. Sobre la fotbsfera se encuentra la

Miera, que es transparente y de menordensidad (10 tÉnn43, siendo la

temperatura en esta región una función que crece suavemente con la

distancia al centro del Sol (IO‘K). Finalmente se halla la corona, CJue es

la región más tenue (109cm_3) y caliente (106K), conectada con la

I r 1 I I I I
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FIGURA1: Variación de temperatura con 1a altura en 1a atmósfera
solar (Athay 1.976).



cromósfera a través de una delgada región de transición (300 km) donde

tanto 1a temperatura como la densidad varian en forma practicamente

discontinua, aunque conservando la presión espacialmente constante en esta

zona. La temperatura y densidad coronales decrecen muy lentamente con la

distancia al Sol, alcanzandoen la Órbita terrestre valores tipicos de

4.105K y 10 oln-a respectivamente, con una velocidad hidrodinámica

aproximadamente radial de 400 km.s-1.

Las primeras teorias se basaban en el calentamiento coronal por

disipación de ondas acústicas generadas en 1a región convectiva del Sol

(Kuperus, Ionson y Spicer 1981y las referencias alli citadas). Estos

modelospresuponlan simetría esférica y estacionareidad, y esencialmente

proponlan que los movimientosturbulentos de la región convectiva excitaban

ondas acústicas de baja amplitud que, al atravesar zonas de densidades cada

vez menores, se convertían en trenes de ondas de choque. Como es sabido,

las ondas de choque transfieren su energía por efectos viscosos a energia

térmica del fluido. Si bien desde el punto de vista teórico resulta un

mecanismode calentamiento bastante plausible, mediciones de flujo de

energía acústica hacia la corona demostraronque resulta insuficiente para

balancear las pérdidas radiativas coronales (Athay y White 1978). En

rigor, las mediciones corresponden a anchos Doppler no térmicos de lineas

espectrales del rango ultravioleta. Bajo la hipótesis de que dicho

ensanchamiento es causado por el campo de velocidades asociado a ondas

acústicas, se estimó el correspondiente flujo de energia en

104erg.curz.s_1, el cual es más de un orden de magnitud inferior a los

flujos conductivo o radiativo. Noobstante. sigue resultando un candidato

viable de calentamiento cromosférico.

E1 advenimiento a fines de la década del sesenta de detectores de mejor

resolución en rayos X blandos, implicó un cambio trascendental en la



concepción que se tenia acerca de la composición de la corona solar. La

imagen de un material espacialmente uniforme y con solo inhomogeneidades

incidentales, debió ser reemplazadapor una vasta jerarquía de estructuras

de muydiverso tamaño y morfología comoconsecuencia de la presencia de

campos magnéticos que confinan al plasma dominando la dinámica del mismo.

La existencia de estas estructuras del plasma coronal y su estrecha

vinculación con el campo magnético, son seguramente el hallazgo

observacional más relevante desde el descubrimiento mismo de la corona

solar. Estas observaciones han permitido entre otras cosas determinar, con

cierta resolución espacial y temporal, la distribución de temperatura y

densidad del plasma coronal (Landini et a1. 1975, Davis et al. 1975). La

distribución de campo magnético coronal se infiere a partir de

magnetogramasque contienen informaCión del campomagnético fotosférico a

lo largo de la linea visual. Bajo 1a suposición que el campo coronal es

esencialmente potencial (es decir generado por corrientes que no circulan

por la corona), se resuelve 1a ecuación de Laplace con las condiciones de

contorno impuestas por los magnetogramas(Krieger et al. 1971, Vaiana et

al. 1973, Poletto et al. 1975). La superposición de estos camposmagnéticos

potenciales a las estructuras de rayos X ya mencionadasmuestra en general

una marcada coincidencia espacial y temporal (Poletto et a1. 1975, Vaiana y

Rosner 1978). Para valores tipicos de densidad (1090m_a), temperatura

(106K) y campomagnético (10-100 G) coronales, se obtiene un valor para el

parámetro fi (cociente entre la presión del gas y la presión magnética) muy

inferior a la unidad. Esto indica que el campomagnético ambiente es en

principio capaz de confinar al plasma coronal, explicando de esta manera 1a

coincidencia entre las estructuras magnéticas y de rayos X.

Observaciones realizadas desde el satélite Skylab (Figura 2) muestran

que existen dos tipos de regiones de naturaleza muy diferente: regiones



FIGURA2: Fotografl a del Sol en rayos X. Las regiones brillantes
corresponden a estructuras magnéticas cerradas, mientras que las
zonas oscuras son estructuras abiertas por las que escapa el viento
solar .



brillantes en rayos Xque corresponden a estructuras magnéticas cerradas o

lQQQSy regiones oscuras vinculadas a estructuras magnéticas abiertas,

tambienllamadasW normales. La Figura 3 muestra esquematicamente

ambostipos de estructuras comoasi tambien los correspondientes valores

FIGURA3: Estructuras magméticas abiertas y cerradas. Se indican

valores caracteri sticos de campomagnético, densidad y temperatura en
cada región .



tipicos de temperatura, densidad y campo magnético. Nótese que las

temperaturas de estas regiones resultan comparables a pesar de su diferente

intensidad en rayos X. Esto se debe a que la intensidad de emisión en rayos

X es proporcional al cuadrado de la densidad del plasma por tratarse de

procesos de bremsstrahlung. Se ha observado una estrecha correlación entre

1a detección de componentesde alta velocidad del viento solar y la

posición de agujeros coronales en el disco solar, lo cual indica que dichas

componentesrápidas se originan en los agujeros (Schatten, Hilcox y Ness

1989) y viajan a lo largo de las lineas de campomagnético.

1.2. DISIPACION DE ONDAS MHD

Todo lo expuesto precedentemente sugiere que deberia existir un

fenómenofísico capaz de ceder energia al plasma confinado en los loops y

energia e impulso al viento solar, y en el que además el campo magnético

desempeñe un rol protagónico. En ese sentido se han propuesto varios

modelos basados en la disipación de ondas de Alfyen generadas en la región

convectiva del Sol (Kuperus, Ionson y Spicer 1981). Como ya hemos dicho,

las ondas acústicas no representan un mecanismo viable de calentamiento

coronal y, por las mismas razones, tampoco resultan viables los modos

magnetohidrodinámicos compresibles (Uchida y Kaburaki 1974, Hentzel 1974,

1976). En cambio las ondas de Alfvén, que corresponden a una perturbación

netamente transversal al campomagnético, si son capaces de propagarse

hacia la corona una vez que han sido generadas en la región convectiva. La

velocidad de propagación de estas ondas es de aproximadamente 2000 km.s_1

tanto en los loops comoen los agujeros coronales. Si bien no se han

detectado estas ondas en forma directa, se han medido fluctuaciones del



campode velocidades que podrian explicarse comosuperposición de trenes de

ondas de AlfVén. De ser asi, los valores cuadráticos medios de 25 kms-1

‘ medidosobservados en loops (Cheng, Doschek y Feldman 1979) y de 40 km.s­

en agujeros coronales (Esser et al. 1986), representarian una cota superior

para la amplitud del campode velocidades asociado a una onda de Alfvén. El

flujo de energia que transportan estas ondas desde la región convectiva es

en teoria suficiente, tanto para las estructuras cerradas como para el

viento solar. Pero el problemaestriba en que los procesos clásicos de

disipación (viscosidad y efecto Joule) son muyineficientes en el plasma

coronal, de manera que la onda se propaga en el plasma sin sufrir una

atenuación significativa. Hollweg(1982, 1983) investigó la posibilidad de

que las ondas de Alfvén que se propagan en tubos magnéticos degeneren en

trenes de ondas de choque al atravesar la cromósfera. El calentamiento

coronal que se obtendría por efectos disipativos en dichas ondas de choque

solo seria suficiente en regiones de muy baja intensidad magnética.

Heyvaerts y Priest (1983) sugirieron que la disipación de ondas de Alfvén

en zonas de fuertes gradientes transversales de campomagnético podria. ser

un mecanismo eficiente de calentamiento. Puesto que la velocidad de

propagación depende de la intensidad magnética, los frentes de onda se

corrugan fuertemente al atravesar tales regiones, originando estructuras de

escala espacial muypequeña donde tanto la disipación viscosa como óhmica

resultan muyeficientes.

En este mismosentido aunque con un enfoque más global, Ionson (1978,

1982) elaboró un modeloen el cual se plantea una interesante analogía

entre un loop coronal cuyo campomagnético es forzado por la convección

subfotosférica y un circuito BLQ. Ionson mostró que las ecuaciones

magnetohidrodinámicas (MHD)linealizadas e integradas sobre el volumen del

loop, se reducen a la ecuación de un circuito RLCpara la corriente total



que circula por dicho loop, donde la resistencia está vinculada a la

viscosidad y disipación óhmica del plasma y la fuerza electromotrlz

corresponde a la inducción de corrientes debida a los movimientos de la

región convectiva. La frecuencia de resonancia de este circuito corresponde

a 1a de una onda de Alfvén de longitud de onda comparable al tamaño del

loop. En virtud de esta analogía y suponiendo conocido el espectro de

potencias de la turbulencia subfotosférica (fuerza electromotriz), es

posible derivar una tasa de calentamiento coronal que es esencialmente

independiente de los detalles del proceso de disipación, lo cual es

característico de circuitos resonantes con alto factor de calidad. Cabe

aclarar aqui que a pesar del enfoque global de este modelo, el problema

fisico es esencialmente inhomogéneoy la condición de resonancia solo se

satisface en regiones muydelgadas en las cuales tiene lugar la mayorparte

de la disipación. Comose ve, 1a propiedad de disipar eficientemente

energia en zonas de tamaño muyreducido es común a todos los procesos de

calentamiento por ondas. El inconveniente que esto presenta es que no

resulta claro comofluye la energia térmica generada en estas pequeñas

regiones hacia el grueso del plasma, dado que el flujo conductivo es

fuertemente inhibido en las direcciones perpendiculares al campomagnético.

En consecuencia no es sencillo para estos modelos predecir adecuadamente la

intensidad de radiación emitida en rayos X.

1.3. DISIPACION JOULE EN HOJAS DE CORRIENTE

Un mecanismode calentamiento de loops coronales que está siendo

activamente estudiado y que aún no hemos citado es la disipación de

corrientes estanignarias por efecto Joule. En virtud de que el parámetro fi

10



de la región convectiva es mayor que la unidad, la dinámica es gobernada

por el campode velocidades turbulento, generando una compleja deformacrán

de las lineas de campomagnético que emergen hacia 1a corona, con la

correspondiente inducción de corrientes eléctricas. Si el tiempo

característico de 1a convección subfotosférica (lüaseg.) resulta muy

inferior al tiempo de tránsito de una onda de Alfvén a lo largo del loop

(tiempo de AlfVén), es razonable pensar en trenes de ondas que son

continuamente generados por los movimientos turbulentos, propagandose hacia

la corona en la misma forma en que sucede en los agujeros coronales. En los

loops cabe además la posibilidad de que se establezcan ondas estacionarias

si se cumplen condiciones de resonancia, comoya hemos visto. Si por el

contrario el tiempo característico de la convección es muchomayorque el

tiempo de Alfvén, la parte coronal de 1a estructura magnética del loop se

adaptará continuamente a estos cambios lentos en su contorno atravesando

una sucesión de equilibrios magnetohidrostáticos. La disipación óhmica de

las corrientes eléctricas vinculadas a estos equilibrios pueden en

principio constituir una fuente alternativa de calentamiento coronal.

Suponiendo (por simplicidad) que el calentamiento es producido por

disipación de una corriente homogéneaque circula a lo largo del loop y

balanceando entonces 1a correspondiente tasa de disipación Joule con la

tasa de enfriamiento por pérdidas radiativas, se obtienen valores muy

elevados para dicha corriente. En particular, el campomagnético inducido

por tal corriente seria del orden de algunos kilogauss, pero no existen

observaciones que evidencien la presencia de campos magnéticos coronales

tan intensos (Tucker 1973). Resulta más factible imaginar que la disipación

óhmica tiene lugar en pequeños volúmenesdistribuidos estocasticamente a lo

largo del loop de manera que el campo magnético global que esta

di:Lrihución de corrientes induzca, no resulte demasiadoapreciable. Puesto

11



que ahora 1a corriente circula por una reducida fracción del volumen del

loop, resulta claro que la densidad de corriente en dichas regiones será

más elevada a fin de mantener la mismatasa de calentamiento.

La existencia de tales regiones de intensa disipación, habitualmente

llamadas hojas de corriente, es un fenómeno frecuente tanto en plasmas

astrofisicos (interacción del viento solar con 1a magnetósfera terrestre,

discos de acreción, fulguraciones solares) como de laboratorio

(disrupciones en tokamaks). Es en estas hojas de corriente donde la energia

magnética es eficientemente transferida a las particulas en un proceso

llamado reconcxián magnética, que esencialmente consiste en un cambio

topológico de líneas magnéticas que originalmente estaban antiparalelas y

situadas a ambos lados de 1a hoja de corriente.

La evolución del campomagnético (B) está determinada por 1a ecuación

ata = z x (uxB) - n VZB (1.3.1)

donde u es el campode velocidades del plasma y n es su resistividad

eléctrica. La misma es extremadamente pequeña en la corona. El número de

Reynolds magnético.Rm, que mide 1a importancia relativa del término no

lineal respecto del término difusivo es JE“ z 1012, de manera que el segundo

término de la derecha de la ecuación (1.3.1) puede en general despreciarse.

Está ecuación describirá entonces el congelamiento del campomagnético a la

materia, conservandose la topología del mismo. Pero pueden existir

situaciones donde el primer término de la derecha de (1.3.1) se anule,

resultando entonces una ecuación de difusión para el campoB con disipación

de energia magnética por efecto Joule. Este es el caso de las hojas de

corriente, donde el vector de campo magnético invierte abruptamente su

sentido al atravesar las mismas. En los modelos estacionarios de



reconexión, debe proponerse un mecanismoque transporte lineas de campo

magnético hacia la hoja de corriente. De acuerdo a la velocidad con que se

realice este transporte, puedendistinguirse seis regímenes de reconexión

(Priest 1985):

(i)HUY LENTO:el campo magnético evoluciona a través de una sucesüón de

estados cuasipotenciales (corriente nula).

(ii)LENTO: la difusión de campomagnético tiene lugar en una delgada hoja

de corriente. La energia magnética se equiparte en energia cinética del

fluido y energia térmica (Sweet 1958, Parker 1963).

(iii)RAPIDO: la difusión se produce en una hoja de corriente en cuyos

extremos se generan ondas HHDlentas que gobiernan el balance de energia

del proceso (Petschek 1964).

(iv)DE APILAMIENTO:la velocidad de transporte de lineas es superior a la

de reconexión y en consecuencia el campomagnético incidente se apila en

las proximidades de la hoja de corriente ensánchandola progresivamente.

(v)IHPULSIVO: el ancho de la placa crece rapidamente y sufre

inestabilidades tipo tearing que provocan la filamentación de la misma.

(vi)TURBULENTO:la placa de corriente sufre sucesivas filamentaciones con

una cascada de energia hacia escalas espaciales cada vez menores.

Historicamente, el proceso de reconexión fue esbozado por Sweet (1958)

y formalizado matematicamente por Parker (1963). Este primer modelo supone

una delgada linea neutra en la cual la velocidad con que ingresa el plasma

coincide con la velocidad con que el campo magnético es reconectado.

teniéndose entonces un comportamiento estacionario. Petschek (1964) mejoró

este modelo postulando la generación de ondas MHDlentas en los extremos de

la hoja de corriente, lo cual permite una mayorvelocidad de reconexión.

Basados en estas ideas. Sonnerup (1970) y Yeh y Axford (1970) elaboraron

modelos autosimilares. Las descripción matemática de estos modelos
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hídrodinámicos y analíticos, así comola comparación entre los mismos, está

claramente expuesta en Vasyliunas (1975). Todos ellos presentan varias

limitaciones, comopor ejemplo describir la dinámica de las hojas de

corriente sin tener en cuenta condiciones de contorno realistas. Otra

importante limitación es la de tratarse de modelosestacionarios, lo cual

impide conocer los mecanismosde formación o destrucción de las hojas de

corriente. En este sentido debe mencionarse la importancia de la

inestabilidad Learing, que se origina por la tendencia de los hilos de

corriente que conformanuna placa uniforme a atraerse mutuamente (Furth

1964). La estructura de campomagnético resultante es una serie de puntos 0

(islas magnéticas) y puntos X (lineas neutras). La etapa lineal de esta

inestabilidad fue tratada por Furth, Killeen y Rosenbluth (1963), siendo

esta la primera vez que se consideró reconexión no estacionaria. El

desarrollo no lineal de esta inestabilidad es de capital importancia puesto

que la teoria lineal resulta rapidamente inaplicable (Heyvaerts 1982). Esto

ocurre cuando las islas magnéticas adquieren un tamaño comparable al ancho

de la hoja de corriente y no existe aún una teoria que prediga

satisfactoriamente su saturación (Priest 1985).

Otra limitación de los modelos MHDde reconexión es la de no poder

describir consistentemente la aceleración de particulas y la excitación de

inestabilidades cinéticas. Smith (1977) analizó distintos casos de

reconexión en presencia de turbulencias que produzcan resistividad anómala

(ver sección 1.4). Algunos trabajos calculan la evolución newtoniana de

particulas que transitan la zona de reconexión (Matthaeus, Ambrosiano y

Goldstein 1984). Lyons y Speiser (1985) con un análisis de este tipo.

derivan una ley de Ohmválida en la hoja de corriente.

El fenómenode reconexión es investigado no solo desde el punto de

vista teórico sino que se han desarrollado máquinas especiales para
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producir reconexión en el laboratorio (Stenzel y Gekelman 1981, Banm y

Bratenahl 1982). El dispositivo experimental diseñado por Stenzel, Gekelman

y colaboradores en la Universidad de California (UCLA),provee una placa de

corriente de unos 2mde largo por 500m de ancho y 3cm de espesor. La

experiencia consiste en un mapeocon buena resolución espacial y temporal

de las cantidades macroscópicas de interés (campo magnético, de

velocidades, densidad, temperatura y corriente) e incluso de la función de

distribución de electrones. Toda esta información es volcada a una

computadora y se estudian sucesivamente la topología del campo magnético

(Stenzel y Gekelman 1981), la densidad, temperatura y potencial

electrostático del plasma (Gekelman y Stenzel 1981), el campo de

velocidades del plasma (Gekelman, Stenzel y Wild 1982), el balance

energético (Stenzel, Gekelmany Wild 1982), las disrupciones de corriente y

formación de capas dobles (Stenzel, Gekelmany Wild 1983a), el desarrollo

de turbulencia cinética en la placa (Gekelman y Stenzel 1985) y la

evolución de la función de distribución de electrones indicando la

presencia de partículas supratérmicas (Stenzel, Gekelman y Wild 1983b,

Gekelmany Stenzel 1985). Esta gran cantidad de información, prolijamente

analizada por sus autores, ha servido no solo para confirmar muchosefectos

supuestos en los desarrollos teóricos sino tambien para poner de manifiesto

la existencia de nuevos efectos. Es importante tener especial cuidado al

intentar comparacionesentre este tipo de experimentos y las observaciones

de la corona solar, puesto que los regímenes de reconexión pueden ser muy

distintos. Drake y Lee (1977) presentan una clasificación de los fenómenos

de reconexion basada en el grado de importancia de las colisiones. Asi por

ejemplo, en la magnetósfera terrestre puede considerarse no colisional como

la mayoría de los experimentos de laboratorio. mientras que la reconexión

en las fulguraciones solares resulta ser colisional. Las descargas en
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tokamaks corresponden en cambio a un régimen semicolisional (Heyvaerts

1982).

Una extensa serie de modelos numéricos de reconexión se han

desarrollado en los últimos años. Los primeros trabajos consideraron un

fluido bidimensional incompresible (Fukao y Tsuda 1973, Soward y Priest

1977) extendiéndose luego a fluidos compresibles (Yang y Sonnerup 1976,

Ugai y Tsuda 1977, Hayashi y Sato 1978, Sato 1979, Soward y Priest 1982).

Trabajos recientes tales comoSato, Walker y Ashour-Abdalla (1985) y Sato

(1985), plantean la resolución numérica de procesos de reconexión

tridimensionales. El efecto de 1a turbulencia en la reconexión fue

estudiado por Hatthaeus y Montgomery (1981), Ugai (1984, 1985) y más

recientemente por Matthaeus y Lamkin (1988). Existen varios modelos

numéricos bidimensionales que tienen en cuenta la inestabilidad de

coalesgengia (v.gr. Bhattacharjee, Brunel y Tajima 1982), esto es, el

desequilibrio originado por las fuerzas existentes entre islas magnéticas.

A la luz de los resultados numéricos de reconexión no lineal y no

estacionaria, resulta claro que el tratamiento analítico del problema

resulta demasiado esquemático y simplificado, ya que se observa una

compleja evolución que depende críticamente de algunos parámetros y de las

condiciones de contorno que se propongan (Priest 1985).

Las fulguragiones solares son sin duda el fenómenomás espectacular de

los muchosque tienen lugar en la superficie solar. Durante cada uno de

estos eventos impulsivos se liberan hasta 1032ergios en un lapso de 103 4s

(Svestka 1976) y en un area de 3.1019cm2del disco solar. Esta energia se

libera a través de fuertes eyecciones de materia, haces de particulas

aceleradas e intensificación electromagnética en todos los rangos

espectrales. Existen esencialmente dos tipos de fulguraciones: ggmpngtas

o de un solo loop y de dos bandas o'de una arcada de loops (Heyvaerts,



Priest y Rust 1977). Los modelos teóricos que tratan de explicar la

generación de fulguraciones compactas, proponen 1a aparición de una placa

de corriente por interacción de un loop coronal preexistente con una

estructura magnética que emergedesde la fotósfera (Figura 4) debido a

alguna inestabilidad MHD(Heyvaerts y Priest 1976, Heyvaerts, Priest y Rust

1977, Tur y Priest 1978, Somov 1979, Syrovatsky 1982, Somovy Titov 1985,

Priest 1985). Estos modelos de flujo emergente predicen un crecimiento de

la densidad de corriente en la placa al aumentar la altura de 1a misma con

respecto al nivel fotosférico. Existe entonces una altura critica, que

depende de los parámetros del modelo, para la cual se desarrolla

microturbulencia en la hoja de corriente. Esto implica por un lado

sobrecalentamiento por efecto Joule anómalo y por otro la generación de

PYGUHH4: FulgUracflón compacta. Recaneijn de flujo emergente desde
la beÓSÍEra con una estructura magnética preexistente (Priest 1965).
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electrones acelerados cuyo impacto sobre la cromósfera produce una

característica intensificación en rayos Xduros. Uchiday Sakurai (1977)

asocian en cambioel disparo de la fulguración con el desarrollo de la

inestabilidad de intercambio, esto es, un mezclado de la estructura

magnética preexistente con la emergente buscando una configuración más

estable. Postulan tambien 1a formación de pequeñas placas de corriente con

intensa disipación Joule en la zona de mezclado.

Las fulguraciones de dos bandas estan formadas por una arcada magnética

que abraza en su parte interior un tubo de corriente frio y de alta

densidad llamado filamento. El estallido de la fulgUración parece

corresponder a la erupción de este filamento, debajo del cual las lineas se

reconectan, como se muestra en la Figura 5, originando loops

post-fulguración de alta temperatura (107K) con sus bases emitiendo en Hol

(este brillo en Ha de las bases de la arcada motivó la denominación de

fulguraoión de dos bandas). Estudios de 1a estabilidad MHDdel filamento

(Hoody Priest 1980, Hood1983) indican que la estructura es estable si el

mismoyace debajo de la fotósfera. En cambio si el filamento está a. cierta

altura por encima o bien la torsión de las lineas de la arcada es grande,

el filamento resulta dinamicamente inestable en dicha posición y emerge

violentamente. van Tcnd y Kuperus (1978) muestran que los hilos de

corriente extendidos a lo largo de la arcada, presentan una tendencia a

confluir hacia una linea neutra dandoasi una posible explicación al origen

del filamento. Recientemente se ha desarrollado un modelo global que

describe las principales caracteristicas de la evolución de una fulguración

de dos bandas (Hartens 1987, Kuin y Hartens 1987) a partir de la analogía

con un circuito eléctrico.

En las regiones quiescentes de la corona (es decir donde no tienen

lugar los fenómenos impulsivos) no se observan indicios de la presencia de

18



hojas de corriente. Las observaciones de rayos X e incluso los

magnetogramasno muestran la geometria correspondiente a las regiones de

reconexión, ni tampocose detecta una emisión apreciable en rayos X duros

que pongade manifiesto la existencia de haces energéticos de parti culas

(Poletto et al. 1975, Rosner et al. 1978). Por supuesto, nada puede

afirmarse respecto de la formación de hojas de corriente de dimensiones

inferiores a la resolución espacial de los actuales instrumentos de

observación (6000 kmsobre la superficie solar).

FIGURA5: Fulguración de dos bandas. (a) Erupción de filamento y
reconexión de li neas debajo del mismo. (b) Corte de la arcade!
mag/¡ética mostrando algunos efectos de la reconexión (Priest 1985).
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1.4. DISIPACION JOULE ANOMALA

Comoes sabido, para densidades de corriente suficientemente altas,

diversas inestabilidades cinéticas comienzana tener lugar comopor ejemplo

la excitación de turbulencia iánigg;agústica. La generación de esta

turbulencia es un hecho muyauspicioso en lo que a calentamiento del plasma

se refiere. pues la mismaproduce un incremento de la resistivídad efectiva

del plasma (resistivídad anómala). Este es un fenómeno colectivo (no

colisional) del plasma que consiste en un incremento de la frecuencia de

colisiones de los electrones que transportan la corriente, ya que los

mismosno solo interactúan con los iones sino tambien con los plasmones

(estructuras colectivas) de la citada turbulencia (Papadopoulos 1977). La

resistivídad se incrementa en un factor 104 en el caso del plasma coronal

aumentandonotablemente la eficiencia de 1a disipación Joule.

Para excitar la inestabilidad iónico-acústica, la temperatura

electrónica debe ser superior a la de iones, de maneraque una explicación

consistente de disipación anómala debe incluir un mecanismo que

sobrecaliente a los electrones. Por ejemplo Kaplan y Tsitovitch (1973)

sugieren que se excita primero la inestabilidad de Buneman(para velocidad

relativa entre electrones e iones superior a la térmica) en el plasma

isotérmico y los plasmones generados incrementan la frecuencia de

colisiones calentando más eficientemente a los electrones. Posteriormente

los plasmones decaen en plasmones iónico-acústicos puesto que el plasma

está ahora en condiciones favorables a esta turbulencia y es ademásestable

frente a la inestabilidad de Buneman(pues aumentó la velocidad térmica

electronica, superando a 1a velocidad relativa). Kaplan y Tsitovitch,

usando argumentos heuristicos, derivan una frecuencia efectiva de

colisiones para turbulencia iónico-acústica que en el caso coronal resulta
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(comodijimos) 104 veces la frecuencia clásica de colisiones (v. gr. Rosner

et al. 1978). Describir 1a evolución y saturación de las inestabilidades

cinéticas es una tarea ardua y compleja pues las ecuaciones cinéticas que

describen a las particulas y a los plasmones, estan íntimamente acopladas a

través de términos no lineales. Silin y colaboradores analizaron en una

serie de trabajos (Bichenkhov y Silin 1982, Bichenkhov, Gradov y Silin

1982, Bichenkhov, Silin y Uryupiu 1984u-b) la evolución de turbulencia

iónico—acústica débil en un plasma de iones y electrones incluyendo

interacciones no lineales y efectos de anisotropia en la distribución de

plasmones. Calculan analiticamente las funciones de distribución de

electrones y plasmonesy los coeficientes de transporte anómalos. Estudian

tambien el efecto del campo magnético en los resultados anteriores

(Bichenkhov, Gradov y Silin 1984). Obtienen una frecuencia efectiva de

colisiones comparable a la de Kaplan y Tsitovitch (1973) aunque con una

dependencia algo diferente con los parámetros del problema. Otra

consecuencia favorable de la turbulencia iónico-acústica a1 problema del

calentamiento coronal, es 1a intensificación de conductividad térmica en

las direcciones perpendiculares al campo magnético. No obstante, hemos

encontradoque esta intensificación resulta insuficiente para coincidir

aceptablemente con los requerimientos de flujo conductivo transversal

provenientes de estudios observacionales detallados (Martens, van den Oord

y Hoyng 1985).

1.5. DISIPACION TOPOLOGICA

Aún no nos hemos ocupado de analizar los mecanismos de generación ya

sea de ondas de AlfVén o de hojas de corriente. Si hemos dicho cómo en



ambos casos el campomagnético actúa como indispensable portador de la

energia desde 1a región de generación (zona convectiva) hasta la corona,

donde es disipada por efecto Joule. Describamosentonces con cierto detalle

el comportamiento de la zona convectiva y su acoplamiento con el campo

magnético.

El fluido que se halla inmediatamente debajo de la fotósfera se

encuentra en un estado de turbulencia hidzgdinámiga (HD), transportando

convectivamenteel calor desde el interior hacia la superficie debido a la

insuficiencia del transporte radiativo. La evidencia observacional de la

existencia de una zona convectiva, es la presencia de celdas convectivas o

gzánulgs al fotografiar 1a superficie solar con luz blanca. El tamaño

característico de dichos gránulos es de 103kmy su vida media de cinco a

diez minutos, siendo 1a velocidad tipica de este movimientoconvectivo, de

alrededor de 1 kms-1 (Priest 1982).

Puesto que el número de Reynolds de dicho fluido se estima en 10"."2

se supone que los gránulos son la manifestación macrosoópica y observable

de un estado fuertemente turbulento. Observaciones de alta resolución

(200 kmsobre el disco solar) indican que el númerode vértices crece hacia

escalas espaciales más pequeñas (Roudier y Muller 1986). Si bien los

gránulos (vértices de loakm) contribuyen con la mayorparte de la emisión

de luz blanca, no necesariamente significa que estos Vértices contengan el

grueso de la energia cinética del plasma.

Se observaron tambien celdas convectivas de dimensiones mayores que los

gránulos, clasificandolas de acuerdo a su tamaño en mesggzúnnlgs (7.103km),

supergranulgs (3.1o‘km) y celdas gigantes (3.105km). De acuerdo a los

modelos del interior del Sol, la temperatura crece monotonamente con 1a

profundidad medida desde la fotósfera. Sucesivamente se alcanzan las zonas

de ionización de H, de ionización de He y de doble ionización de He. Puesto
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que en dichas zonas la opacidad del fluido aumenta abruptamente y en

consecuencia tambien la presión de radiación, se ha sugerido que en dichas

zonas se excitan respectivamente los gránulos, mesogránulos y

supergránulos. Esta hipótesis se ve reforzada por la apreciable

coincidencia entre las profundidades de estas zonas de ionización y los

tamaños de las mencionadas estructuras. Las dimensiones de las celdas

gigantes, en cambio, parecen corresponder a la profundidad total de la

región convectiva (Priest 1982). Lamentablemente, no es muchomás lo que se

sabe acerca del comportamiento de esta región, dado que por un lado la

resolución espacial de los actuales instrumentos es insuficiente y por otro

el tratamiento teórico de un fluido turbulento, compresible y en presencia

de radiación es extraordinariamente complicado.

Las lineas magnéticas provenientes de la corona se sumergen

profundamente en la región convectiva formando manejos muycompactos, cuya

presión magnética es de todos modosalgo inferior a la presión del fluido

(fi 2 1). En la corona, comovimos, la presión magnética es muysuperior a

la presión hidrodinámica (fi « 1). Esta inversión en la relación de

presiones junto con la muyalta conductividad del plasma (que garantiza el

congelamiento de las lineas magnéticas al fluido) constituyen un elemento

clave en el estudio del calentamiento coronal. Noes dificil imaginar, bajo

estas circunstancias, cuales serán las consecuencias de la turbulencia

subfotosférica sobre las lineas magnéticas que confinan a los loops

coronales (ver Figura 6a). La estimación del trabajo realizado por el campo

de velocidades convectivo sobre el campomagnético indica que esta energia

resulta suficiente para calentar la corona. En efecto, luego de

transcurrido un tiempo t, cada uno de los extremos de una linea. magnética

ha recorrido una trayectoria errática de longitud up.t (up: velocidad

tipica de la convección) perpendicularmente al campo magnético .20 (ver



Figura 6b). El esfuerzo de Maxwell con el cual el campomagnético se opone

a1 movimientode sus bases es ¿.3:.tg(9), donde 9=arctg(upt/L) es la
inclinación medía de una linea magnética en un loop de longitud L. Entonces

el trabajo realizado por 1a turbulencia HDsobre el campo magnético por

unidad de área y tiempo resulta

F = 4-; 9L (1.5.1)

Wiz/fix
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FIGURA6 : (a) Entrelazamiento de .li neas magnéticas cerradas como
consecuencia de la convección subfotosfié rica. (b) Esquema de la
evolución de una 11nea magnética a efectos de estimar el trabajo que
la convección realiza sobre el campomagnético (Parker 1987).
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Para un 100Dtipico (L 2 3.104km, B02 100G)y una velocidad caracteristica

para 1a granulacíón de 1.5 km.s-1 (Hiehr y Kneer 1988). se obtiene que en

un tiempo del orden del periodo granular (t 2 1095) 1a convección entrega

6.106erg.cm_z.s-1, que es un valor comparable a las tasas de enfriamiento

radiativo y conductivo del plasma. Sin embargo, cabe recordar que quien

adquiere energia por este mecanismoes el campomagnético, de manera que

resta aún hallar un adecuadoproceso de disipación magnética.

Debido a 1a lentitud del movimientosubfotosférico, puede suponerse a

1a corona suficientemente cerca del equilibrio magnetgstátigg, es decir

0 = —V p + ¿i (zumxa (1.5.2)

Más aún, debido a 1a baja presión del gas (fi « 1) puede considerarse que el

sistema se halla en un equilibrio libre de fuerzas

o = (ZFB)XB (1.5.3)

lo cual implica que las corrientes eléctricas fluyen paralelas al campo

magnético. Parker (1972) sugirió que, puesto que las condiciones de

contorno que imponenlos movimientos subfotosféricos no son en general

compatibles con la existencia de equilibrios libres de fuerzas. el campo

magnético coronal se encontrará en un permanente estado de no equilibrio en

el cual espontaneamente se desarrollan pequeñas hojas de corriente. Más

rigurosamente, Parker (1988) afirma que las ecuaciones (1.5.2) y (1.5.3)

tienen la propiedad de que aún para deformaciones continuas del campo

magnético en los contornos, la solución matemática dentro del volumen

presenta discontinuidades tangenciales (ver tambien Parker 1981a-b,

1983a-b). Es importante destacar que de acuerdo a lo afirmado por Parker,



la formación de hojas de corriente (discontinuidades en HHD ideal) es

producto de inestabilidades propias del campomagnético que con certeza

ocurrirán cuando se perturben las bases con campos de velocidades

continuos. Tal proceso fue bautizado por Parker comodisipación topologiga.

Recientemente se han formulado objeciones a las ideas de Parker (van

Ballegooijen 1985, Antiochos 1987), especificamente respecto de la

existencia de equilibrios libres de fuerzas para condiciones de contorno

arbitrarias (ver tambien Seehafer 1986). Esta bifurcación en el tratamiento

teórico del problema (ver Martens 1986para una prolija discusión sobre el

tema) se origina al suponer que el plasma coronal puede describirse a

través de la MHDideal (es decir, sin disipación), para la cual las

singularidades de los campos(choques) corresponden a regiones de intensa

disipación óhmica o viscosa. Admitiendo una descripción en el marco más

general de las ecuaciones MHDdisipativas, la mencionadadisyuntiva carece

de significado.

Heyvaerts y Priest (1984) desarrollaron un modelo de calentamiento

coronal basado en el proceso de relajación de Taylor (Taylor 1974). La idea

central es que los loops coronales evolucionan alternando una etapa de

trabajo subfotosférico sobre el campomagnético con una etapa de rápida

relajación a un estado de minimaenergia a helicídad magnética constante.

Durante la primera etapa, la energia y la helicidad son inyectadas en el

sistema a través de las bases del loop. Esta teoria (que será explayada en

la sección 2.2) es global en el sentido que elude el análisis detallado del

mecanismode disipación. De hecho, Heyvaerts y Priest (1884) derivan una

tasa de calentamiento que depende de un tiempo fenomenológico de disipación

no predicho por el modelo.

En un trabajo reciente van Ballegooijen (1988) propone un modelo de

excitación de turbulencia MHDen los loops solares. Calcula la evolución
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temporal de un campomagnético libre de fuerzas que es llevado hacia un

estado turbulento comoconsecuencia de la alimentación subfotosférica y de

la no linealidad de las ecuaciones. En este modelo se encuentra

numericamente la progresiva excitación de números de onda cada vez mayores

en el espectro de energia magnética. Analizaremos este trabajo con mayor

profundidad en la sección 2.2.

Comovemos, existe un copioso caudad bibliográfico vinculado con el

problema del calentamiento de la corona solar. Hemostratado de exponer en

forma sintética y objetiva los resultados más importantes de la

investigación en esta interesante ramade la fisica solar. De hecho, esta

incursión en 1a literatura previa sobre el tema, ha constituido la. primera

y necesaria etapa para 1a realización de esta tesis.

Como consecuencia de este relevamiento de resultados tanto

observacionales como teóricos, hemos arribado a dos conclusiones

fundamentales sobre las cuales hemos basado nuestro aporte original al

conocimiento sobre el tema:

*Elmecanismofiisicnmásemmiscmio2araelcalentamienmdelnmmnn
solareslaexcitacifizndetnrbulemiaflfiDmaantadelamnyemmnWymmmmmnm
*Lasestmctnrastflmieasgbserladasenramsxmandosson el resaltado

deunbalanceenergélimenelcuallatasadecalentamienmlonlees solo

uno de sus términosl En: lo tanto no basta desarrollar un modelo teórica

muflflamdfleminadatasademlentamientmesmsnninesmdiual
impactodeeatafiuexltedeealentamienmsgbmeleguilibrio térmico y su
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En el capitulo 2 se desarrolla un modelo de calentamiento por

disipación Joule de turbulencia MHD(sección 2.3). El ingrediente esencial

que contiene la turbulencia MHDy que no está presente en los modelos

anteriores es el eficiente transporte de energia hacia escalas espaciales

microscópicas donde los procesos de disipación son muyeficientes. En la

sección 2.1 reseñamos los conocimientos teóricos sobre turbulencia MHD (y

HD)con particular énfasis en propiedades globales de la misma, tales como

la existencia de espectros estacionarios y la producción de cascadas de sus

invariantes ideales .

En el capitulo 3 desarrollamos un estudio de la estabilidad térmica

global (promediada espacialmente) de un loop coronal (sección 3.5).

Exponemosbrevemente análisis previos de estabilidad térmica, tanto

lineales (sección 3.1) comono lineales (sección 3.2) y tambien modelos

previos de estabilidad global (sección 3.3). Nuestro análisis de

estabilidad indica que el equilibrio estático es estable para tasas de

calentamiento suficientemente elevadas. Si dicha tasa de calentamiento cae

por debajo de un cierto valor critico, el sistema atraviesa una bifurcación

subgritiga y surgen nuevos equilibrios estables (aunquedinámicos) llamados

ciclos limites resultando ademásinestable el equilibrio estático. Hemos

estudiado la estabilidad no lineal utilizando una técnica analítica

perturbativa, la cual exponemosen 1a sección 3.4. Corroboramos la validez

de nuestros resultados comparándoloscon la integración numérica de las

ecuaciones de evolución.

La existencia de ciclos limites involucra movimientoshidrodinámicos en

la corona y alta cromósfera, los cuales producen un ensanchamiento Doppler

anÓmalode lineas espectrales del rango ultravioleta. Los anchos Doppler

predichos por nuestro modelo coinciden muybien con los valores medidos por

Cheng, Doschek y Feldman (1978).
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Finalmente, en el capítulo 4 enunciamos las conclusiones fundamentales

a las que arribamos a lo largo del presente trabajo de investigación.



2. TURBULENCIA MAGNETOHIDRDDINAMICA

2.1. CASCADAS Y ESPECTROS ESTACIONARIOS DE LA TURBULENCIA

La presente sección constituye una breve descripción de una serie de

resultados globales referentes al estudio de turbulencia hidrodinámica (HD)

y magnetohidrodinámica (HHD) a los que suelen denominarse teoria de

cascadas. La mismaestá basada en un trabajo de Montgomery(1983), al cual

le hemosagregado comentarios propios y resultados más recientes.

Las teorias de turbulencia son eminentementeestadisticas y no hacen

predicciones acerca de eventos individuales. Esto debe ser tenido en cuenta

al realizar comparacionesentre los resultados de estas teorias y datos

observacionales o experimentales. Las posibles descripciones dinámicas de

un plasma (en grado de complejidad creciente) son: (1) MHDa un fluido, (2)

fluido de varias especies cargadas, (3) descripción cinética de Vlasov (no

colisional), (4) descripción cinética de Boltzmann o Fokker-Planck

(colisional). Muchose ha avanzado en el estudio de plasmas utilizando

estas descripciones en regímenes lineales y no turbulentos o incluso

debilmente turbulentos. Lamentablemente, el avance no ha sido el mismo en

regímenes fuertemente turbulentos, entendiendo por tales a aquellos en los

cuales las fluctuaciones de los campos son comparables a sus valores

medios. En este caso solo existen desarrollos aislados, comoen el caso de

la turbulencia fuerte de Alfvén (descripción (2)) o turbulencia fuerte de

Langmuir(descripción (3)), vinculados al desarrollo de inestabilidades

modulativas que llevan a la formación de solitones. Por otra parte la

descripción HHD,por ser la más simple, parece la más adecuada para llevar
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a cabo una investigación sistemática de la turbulencia fuerte. Describamos

entonces brevemente el estado actual de conocimiento sobre la turbulencia

MHD.Las ecuaciones que corresponden a dicha descripción son, en el limite

incompresible

ata = zxmxa) + 77sz (2.1.1a)

ata = -(u-Y_)u - zoo/p) + <sz>><5+ szu (2.1.1b)

v.u = o = 2.a (2.1.1c)

donde u y B son respectivamente los camposde velocidades y magnético, este

último con dimensiones de velocidad (es decir B = (4np)-L/?g, donde.g es el

campomagnético en Gauss). Los parámetros n y v son los coeficientes de

resistividad y viscosidad respectivamente, p es la presión del fluido y p

(=constante) es la densidad de masa. Las ecuaciones (2 1.1) a pesar de su

simplicidad aparente, solo son resolubles en un número muy reducido de

casos particulares ademásdel limite lineal. En muchoscasos, incluso su

integración numérica representa un serio desafio. Hayfundamentalmentetres

hipótesis acerca del comportamientodel plasma que han sido utilizadas para

la deducción de (2.1): incompresibilidad (2.1 = 0), coeficiente de

viscosidad escalar (u) y négimen colisional (w « vgol).

La inCOmpresibilidad del plasma puede garantizarse en el caso fi « 1

(fi=8np3_2)siempre que la velocidad caracteristica del fluido (Iul) pueda

suponerse muy inferior a la velocidad del sonido ((ópp)1/z). En cambio, en
el limite de campomagnético fuerte (fi « 1), la incompresibilidad aún puede

asegurarse si las fluctuaciones óB de campomagnético son suficientemente
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débiles (óB/B « fi). Unaexplicación más detallada puede encontrarse en el

Apéndice A. La presencia de campomagnético arruina la isotropia de cada

punto del espacio, y el tensor de esfuerzos viscosos no es en general

proporcional a la identidad. La fuerza viscosa comienza a depender de la

intensidad de campomagnético a medida que la frecuencia de ciclotrón de

los iones (el transporte de cantidad de movimiento es predominantemente

realizado por los iones) deja de ser despreciable en relación con la

frecuencia de colisiones. En Braginskii (1965) puede hallarse la expresión
- - EB.‘ é o: >> v oc :de la fuerza Vlscosa para campomagn tico fuerte ( ct col, ci m_c

lv

frecuencia de ciclotrón iónica, Lgolz frecuencia de colisiones), y en

Kaufman(1960) una excelente discusión sobre este efecto. El cálculo de los

coeficientes de transporte, son el resultado del desarrollo perturbativo de

la ecuación de Fokker-Planck para las funciones de distribución alrededor

de la distribución maxwelliana. El parámetro pequeño de este desarrollo

perturbativo es (veolt)—1,donde t es el tiempo característico de variación

de los campos. Existen procesos, usualmente llamados cinétigos, tales como

la aceleración de particulas en hojas de corriente o el desarrollo de

turbulencia iónico-acústica que, debido a que ocurren en tiempos más cortos

que el tiempo entre colisiones, no pueden describirse por ecuaciones HHDy

debe recurrirse a ecuaciones cinéticas.

Las teorias de turbulencia débil (Tsytovitch 1977)describen sistemas

cuya dinámica puede considerarse como la interacción de modos normales

oscilantes, cuyo período de oscilación es corto comparado con el tiempo

característico de interacción entre estos modos. Cuando las ecuaciones

del problema son fuertemente no lineales (por ejemplo alto número de

Reynolds en fluidos neutros), los modosnormales son muy interactuantes y

una descripción en términos de cuasipazticulas (modos normales) resulta



inapropiada.

Haycuatro escalas temporales asociadas a las ecuaciones (2.1.1). Si

uo, Bo y l son respectivamente valores característicos de velocidad, campo

magnético y longitud, Z/uo es el periodo de szLiges, t/B° es el tiempo de

tránsitg de Alfyán Y ¿z/n, ¿z/D son los Lifimggs de disipagifin óhmica y

viscosa. A fin de medir la importancia relativa de las no-linealidades

respecto de los términos disipativos (lineales), es usual definir dos

cantidades adimensionales a través de cocientes entre estos tiempos

u z

,R : —%—-:número de Reynolds (2 1.2a)

Bot
.Rmz —7ï- número de Reynolds magnético (2.1.2b)

Cabe recordar que Bo es la velocidad de Alfvén del plasma (B°=(4np)_1/;3°).

En la corona solar, dichos números alcanzan valores muy elevados, tales

como Ji 2 1010 yRm 1:: 1012. Esto muestra claramente la necesidad de

desarrollar, para la corona solar, una descripción que contenga a la

turbulencia fuerte comoingrediente fundamental.

En 1a descripción turbulenta de fluidos con alto númerode Reynolds, no

se hace referencia a soluciones especificas de las ecuaciones dinámicas,

puesto que las componentes de los campos son consideradas como variables

aleatorias. En cambio se hacen hipótesis acerca de promedios sobre

ensembles de condiciones iniciales, que denotaremos con < >, los cuales se

suponen relativamente suaves y reproducibles. Entonces

B z (B) + ¿B (2.1.3a)
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u z (u) + ¿u (2.1.3b)

Los corchetes < > indican promedios sobre experimentos preparados en

iguales condiciones y mediciones realizadas en un determinado instante.

Esta exigencia es difícil de satisfacer en el laboratorio y totalmente

imposible en un plasma astrofisico. Lo que se suele hacer es formular una

hipótesis ezgfidiga, que consiste en igualar promedios sobre un ensemble con

promedios temporales.

Casi todos los resultados teóricos sobre turbulencia MHD,corresponden

al caso de turbulencia homogénea. Es decir, que las propiedades

estadisticas de los camposson independientes de la posición. Usualmentela

descripción se realiza en el sistema propio del fluido, es decir que <u>=0.

Las cantidades teóricas de interés estan generalmente vinculadas a las
. .

RÏJ.(1;,t)= <u¿(x,t).uj(x+:,t)> (2.1.4a)

Rfj(;,t) = <Bt(x,t).Bj(x+¡,t)> (2.1.4b)

RÏÏQLt) = <u¡_(x,t).BJ(x+¡,t)> (2.1.40)

las cuales, en virtud de la hipótesis de homogeneidad espacial, son

independientes de x. Los intentos de calcular de manera cerrada y

determinísta estas cantidades han requerido muchoingenio y solo se han

obtenido resultados parciales, fundamentalmentebajo la hipótesis adicional

de iSQnggia. En este caso, los tensores definidos en (2.1.4) se ven

fuertemente simplificados. Descomponiendo Fourier, por ejemplo a la



covariancia magnética,

afin,“ = fdk 531mm)e11“ (2.1.5a)

donde

n a ¡{tk-1‘26»s. .(k,t) = w (k,t) (-—’——J) (2.1.513)
LJ k2

con una única variable escalar que determina 1a evolución de la

covariancia. wn(k,t) es el espectro de energia magnética turbulenta, de

manera que

<(óB)z> aoB

A fin de mostrar las complicaciones que impiden avanzar analiticamente

con el tratamiento del problema, descomponemos los campos en series de

Fourier, suponiendo para ello un recipiente cúbico y condiciones de

contorno periódicas

k.x
u(x,t) = 2k u(k,t) eí (2.1.811)

k.x
B(X,t) = xk B(k,t) ei (2.1.8b)

Si definimos un gran vector X, cuyo elemento i-ésimo sea la parte real o

imaginaria de alguna de las componentes Fourier de alguno de los campos,

las ecuaciones HHDpueden escribirse simbolicamente (Kraichnan y Montgomery
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1980)

dx
L _ :­

dt ‘jzk CI.ijij HXL (2.1.7)

son conocidas y los coeficientesdonde las constantes de acoplamiento Cuk

L1corresponden a disipación viscosa o resistiva y generalmente crecen como

el cuadrado del número de onda.

El problema fundamental que surge al intentar resolver (2.1.7), es que

los términos cuadráticos son los dominantes en casi todo el espacio

Fourier, y en consecuencia no es licita su linealización. Tomarmomentosde

los fi sobre el ensamble, lleva a un complejo problema de clausura

¿gía? = —u¿<xf>+jzkcük<xj)g(xt> (2.1.8)

Se advierte que la ecuación de evolución de cada momento, dependerá de

momentosde orden superior de una manera reminicente de la jerarquía BBGKY

derivada para la ecuación de Liouville. Sin embargo,y a diferencia de la

jerarquía BBGKY,aqui no hay parámetros pequeños que sugieran 1a

posibilidad de una expansión perturbativa. El tratamiento de 1a jerarquía

de momentos(2.1.8) ha sido profundizado por Kraichnan (1959, 1964) en el

caso isótropo, a través de ingeniosos aunque tediosos cálculos. Su

extensión a casos anisótropos es formidablemente compleja y no ha sido

desarrollada aún. Noes nuestro propósito profundizar aqui en el tema de

las condiciones de clausura. La mismasconsisten de una u otra manera en

expresar las correlaciones de orden elevado en términos de momentos de

menor orden. Varios modelos de clausura han sido sugeridos hasta el

presente, siendo ciertamente el de aproximación de interacción directa
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(DIA) elaborado por Kraichnan (1959) el más exitoso. Una vez que dicho

modelo es librado de acoplamientos espurios (Cinemáticos) entre modos de

escala grande y pequeña, predice adecuadamente los espectros de energia. en

los rangos inerciales (Kraichnan 1985, Herring y Kraichnan 1879). Sin

embargo, la aplicación de la DIA al problema de la difusión de los

trazadores pasivos (esto es, sustancias diluidas en el fluido turbulento

que no afectan la dinámica del mismo), conduce a resultados que no

concuerdan cuantitativamente con los experimentos (Kraiohnan 1966, Yakhot y

Orszag 1986).

Las ecuaciones (2.1.8) expresan el crecimiento o decaimiento de energia

en un modoFourier particular comoconsecuencia de su participación en

ternas de modos tales que sus números de onda suman cero. La intuición

fisica es aqui de limitada utilidad al intentar siquiera estimar el efecto

acumuladode tales interacciones, dado que los CUk suelen ser funciones
suaves del número de onda y por lo tanto el númerode interacciones resulta

elevado. Sin embargo, el tratamiento estadístico del sistema (2.1.7)

resulta posible en el caso szo, para una serie de turbulencias tales como
las de Navier-Stokes y MHDen dos y tres dimensiones. El truncamíento del

desarrollo de Fourier en un número grande pero finito de términos, ha

llevado a sistemas con ciertas características de ergodicidad que además

presentan la interesante propiedad de mantener como constantes de

movimiento a los invariantes del problema no truncado. De esta manera es

posible describir el comportamientoestadístico a través de funciones de

distribución de Gibbs canónicas o microcanónicas según sea el número de

inyariantes ideales (del problemasin disipación). Estas conclusiones han

sido repetidamente verificadas en forma numérica (Fyfe y Montgomery 1976,

Fyfe, Joyce y Montgomery 1977, Fyfe, Montgomery y Joyce 1977, Hossain,
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Hatthaeus y Montgomery 1983).

Al incluir los términos disipativos, aún cuando estos sean

suficientemente pequeños, se producen modificaciones cualitativas en la

dinámica del problema. La importancia de estos términos solo se advierte en

los más altos números de onda, sin embargosu presencia afecta globalmente

a todo el espectro de Fourier. El efecto de los términos no lineales

(conservativos) es basicamente distribuir, de manera virtualmente

estocástica, excitaciones de un númerode onda k a otro. Solo aquellas

excitaciones que se hallan en valores de Ikl suficientemente elevados,

decaen por efectos disipativos. Entonces se establece un flujo en el

espacio k hacia aquellas regiones que resulten deficientes respecto de las

predicciones del modelo sin disipación. La redistribución no lineal

continuamente trata de reponer las excitaciones que son drenadas del

sistema en los altos números de onda. Un incremento en los números de

Reynolds solo produce un aumento en el valor de |k| donde la disipación es

dominante, pero no inhibe el flujo en k.

El estudio detallado de este problema, requiere resolver de manera

consistente un número elevado de modosFourier, tanto mayor cuanto mayor

sea el número de Reynolds. Esto impone severas restricciones a los

esfuerzos por resolverlo numericamente. Estimativamente, se requiere un

punto de grilla por dimensión espacial y por unidad de número de Reynolds.

Entonces, la simulación tridimensional para un número de Reynolds

relativamente bajo como.R= 64 requeriría 64a puntos de grilla, lo cual

resulta una exigencia excesiva para las actuales computadoras.

El análisis dimensional de turbulencia isótropa y homogénea,ha llevado

a la predicción de leyes de potencias para los espectros de energia w"(k) y

Hu(k) en diferentes situaciones. Dichas predicciones son diferentes según
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se trate de turbulencia HDo HHD,y si el problema es bi o tridimensional.

Estos son virtualmente los únicos resultados, simples y testeables, luego

de cuatro décadas de investigaciones sobre el tema. Tal conjunto de

argUmentosdimensionales suele recibir el nombrede Lccria dc cascadas, en

virtud seguramente del mencionadoflujo de excitaciones en el espacio de

Fourier.

Las teorias de turbulencia con alto número de Reynolds, suelen

clasificarse en fcrzadas o de dccaimicntc, según sea que el fluido esté o

no interactuando con un sistema externo. Debidoa la naturaleza disipativa

de las ecuaciones, los campos turbulentos decaerán en el tiempo, a menos

que se les provea de una fuente de excitaciones capaz eventualmente de

balancear el drenaje viscoso o resistivo. Esta fuerza externa, se supone

usualmente limitada a una reducida banda del espacio de Fourier, y se la

modelaa través de una variable aleatoria. Si bien los procesos de cascadas

y los espectros de potencia son propios de los modelos forzados, estos

conceptos suelen tambien emplearse en modelos de decaimiento en la medida

en que los modos macroscópicos tengan un tiempo de relajación

suficientemente largo comopara que los modos microscópicos no logren

distinguirlos de una fuente externa.

A fin de ilustrar la aplicación de las ideas centrales de la teoria. de

cascadas a un ejemplo concreto, nos referiremos brevemente a la turbulencia

hidrodínámica en el caso bidimensional e incompresible. Las ecuaciones HD

en el caso incompresible, son las (2 1.1) con campo magnético nulo, es

decir

Blu + (u.Z)u = E - yaa/p) + szu (2.1.921)



241 : O (2.1.9b)

donde u solo tiene componentes en el plano (x,y), las cuales son

independientes de la coordenada z y E es un campode fuerzas externo. Como

consecuencia de la condición de incompresibilidad (2.1.9b) y de las

mencionadas hipótesis geométricas, el campode velocidades puede expresarse

en términos de una funcion corriente escalar w(x,y,t)

u = 3,421.0) (2.1.10)

Tomando el rotor de (2 1 Qa) obtenemos

atvzw : (gwá).g(vzw) —uv‘zp+ sz (2.1.11)

donde hemosempleado la siguiente descomposición para el campoE(x,y,t)

E = 311%) + ‘Zg (2.1.12)

Expresando ahora w y f en términos de las correspondientes amplitudes

Fourier

w(x,y,t) = 2k wk<t).e”"¿ . w: = tu (2.1.13a)

_ ik.x * _f(x)YJt)" 2kfk(t)-e J —f_k

la ecuación (2.1.11) resulta
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2

a} + ‘v'kvk = fk + 2 .Fk,'k..'+-k,wk (2.1.14a)k +k"=k

donde

2 2
k _ l . k. _ k.

rkzk” —2 Z-kflk ( 2 ) (2.1.14b)

La no linealidad de la ecuación de Navier-Stokes se ve reflejada aqui a

través de interacciones de ternas que satisfacen la regla k = k'+ k". La

ecuación (2.1.14) describe 1a evolución de modosFourier en el caso forzado

y disipativo. Es sencillo mostrar que en ausencia de estos dos efectos, se

conservan tanto la energia Wcomola enstzgfiia 0 del sistema

w : 12‘J'dzx ¡1.1|2 (2.1.15a)

o = á 1de ¡zxuf (2.1.15b)

de maneraque la distribución de Gibbs correspondiente al equilibrio

(Kraichnan 1967) resulta

SDo: exp (—00 —(SH) (2.1.16a)

con el consiguiente espectro de energia

<uk>= (a + m8)" (2.1.18b)

donde las constantes of! y fi_1 pueden interpretarse como temperaturas. No

obstante, se ha encontrado que aún una pequeña disipación en el sistema
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altera profundamente el espectro de energias, comoen seguida veremos. Este

tipo de análisis fue extendido por otros autores a las ecuaciones MHD

bidimensionales (Joyce y Montgomery1973) y tridimensionales (Montgomery,

Turner y Vahala 1978). En el caso bidimensional (que describíremos en

detalle en la sección 2.3.) las cantidades conservadas son la energia

(w: áfd2x(u2+Bz)),la mmm cruzada (H = árdzxma» y el potencial

magnético (A : áfdlealz, B : 23(aa)). En tres dimensiones, en cambio,

ademásde energia y helicidad cruzada, se conserva la helicidad magnética

(K = áfdax (A.B) B = ZxA). Se han investigado asimismo otras

turbulencias, comopor ejemplo la turbulencia de Bussby (Bretherton y

Haidvogel 1976) vinculada a inestabilidades en atmósferas planetarias o la

turbulencia de deniya (Hasegaway Mima1978) que se desarrolla en plasmas

inhomogéneos.

Retornando entonces al caso HDbidimensional, la inclusión de fuerza

externa y efectos viscosos altera fuertemente 1a distribución de

equilibrio, pero no impide que puedan alcanzarse otros estados

estacionarios en los cuales el flujo de los invariantes ideales que ingresa

al sistema por acción de la fuerza externa se compensecon el decaimiento

por viscosidad. Se postula entonces que existirá para cada invariante ideal

una región del espacio de Fourier, llamada Langa inercial de dicho

invariante, en el cual esa magnitudfluye sin fuente ni disipación. Tal

proceso es conocido como cascada de esa constante de movimiento del

problema ideal (no forzado ni disipativo) y se dice que es directa si el

flujo es hacia los grandes números de onda e inyersa en el caso contrario.

Si llamamos uk al módulo de la componente Fourier de velocidad del modo k,

kukserá un tiempo característico del proceso de cascada. El espectro de

energia omnidireccional wk(definido comoen (2.1.5)) resultará del orden

42



2 . . .

de uk/k. Entonces en el caso esta01onario, el fluJo de energia en el

espacio k deberá ser constante e igual tanto al flujo externo entrante como

a la tasa de disipación (a)

pku: = s (2.1.17)

Comouk: (kwk)1/z, el espectro de energias (en el rango inercial de

energia) que resulta de (2.1.17) es

uk = C(s/p)2/3k'5/3 (2.1.18)

donde C es una constante adimensional. Este razonamiento fue originalmente

llevado a cabo por Kolmogorovpara obtener el espectro (2.1.18) en el caso

de turbulencia hídrodinámíca tridimensional (Kolmogorov 1941). Mediante

razonamientos análogos sobre el flujo de enstrofia, se obtiene

pkuk.kzu: = s' (2.1.19)

de maneraque el espectro de energia en el rango inercial de enstrofia es

wk= C'(s'/p)2/3k-a (2.1.20)

Kraichnan (1987) mostró que si wka k-a no hay cascada de energia, mientras

que si Uka k_5/3 no hay cascada de enstrofia. Entonces, si la fuerza

externa opera en un rango espectral reducido (k z kr), se generará un rango

inercial de energia para k<H_yun rango inercial de enstrofia para k>HÜ

La siguiente Tabla (Tabla I) resume los resultados relevantes de los
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distintos modelosde cascadas.

TABLA I

CASCADAS Y ESPECTROS ESTACIONARIOS

HD-3D HD-2D MHD-30 MHD-ZD

INVARIANTES energi a energi a energi a

"DEALES energia (H) enstrofia (Q) felicidad (K) pot. magn. (A)

SENTIDO DE W -> H <- H -> W ->

CASCADAS Q 'P K <- A <­

(+dir,+inv)

ESPECTRO DE ¡4-5/3 ¡4-5/3 + ¡{5/3 + ¡{5/3 ->
-3 -1 —1/3

POTENGAS k + k e k e

VER|F|CAC|0N Grant et Sommeria Matthaeus y Verron y

EXPERIMENTALal. 1962 1986 Goldstein 1982 Sommeria 1984

VERIFICAC'ONHerring y Lilly 1969 Heneguzzi et Fyfe et al.

NUMERICA líraichnan 1972 a1. 1981 1977

Los términos no lineales en (2.1.14), que pueden interpretarse como

interacciones de tres modos, sugieren que en ausencia de fuerza externa y

disipación se interprete al problema como creación y destrucción de

cuasiparti culas (modosFourier) respetando conservación de impulso (k : 15+

k"), energia (H = H'+ W") y enstrofia (Q : Q'+ 0"). Haciendo una

estadi stica de estos procesos, es posible arribar a interesantes

coincidencias con el problema real, comopor ejemplo la dirección de las

respectivas cascadas de energia y enstrofia (Hasegawa y Kodama 1978,

Hasegawa1985). Sin embargo, en un estado de turbulencia fuerte es dificil
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que una truncación en tres modostenga validez, y aún en este caso la

inclusión de fuerza externa y disipación introduce alteraciones importantes

en el tratamiento del problema (Costa et al. 1988).

Los procesos que hemosdescripto hasta ahora, llamados de decaimiento

selectiyg, se basan en el hecho de que si bien todos los invariantes

ideales decaen en el caso no forzado y disipativo, algunos de ellos lo

hacen más rapidamente que otros. Cualitativamente hay al menos dos razones

para que esto ocurra. Primero, la disipación solo es efectiva a número de

onda elevado y por lo tanto las cantidades que sufren cascadas inversas se

encuentran fuera del alcance de la misma. Segundo, los términos de

disipación de algunos invariantes ideales presentan máximosen valores de

|k| diferentes que los otros. Argumentosmás cuantitativos en favor de la

existencia de decaimientos selectivos han sido presentados por Montgomery,

Turner y Vahala (1978), Matthaeus y Montgomery (1980) o por Riyopoulos,

Bondeson y Montgomery(1982). Cada proceso de decaimiento selectivo implica

el decrecimiento en el tiempo del cociente de dos invariantes ideales, como

por ejemplo el cociente entre energia y helicidad para el caso MHD-SD.

Taylor (1974) empleó un argumento de este tipo para predecir estados

asintóticos de decaimiento de Z Pinch toroidales, logrando una notable

coincidencia con los resultados experimentales.

Los equilibrios transitorios o metaestables asociados a cada proceso de

decaimiento selectivo se buscan a traves de un problema variacional,

minimizandola cantidad que relaja más rápido con la restricción de

mantener constante la que relaja más lentamente. La posibilidad de que

tales procesos ocurran resulta altamente interesante, puesto que mostrarla

la tendencia de un sistema altamente desordenado y turbulento a decaer en

unos pocos estados no triviales y universales (es decir, independientes de
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las condiciones iniciales) de cuasiequilibrio. Tales estados son fuertes

candidatos a resultar equilibrios estables en el caso forzado.

Por ejemplo, en el caso MHD-SD,minimizando la energia a helicidad

constante se obtienen simplementelos equilibrios libres de fuerzas es

decir 235 : ABdonde A es el multiplicador de Lagrange del problema

variacional y u = 0. Para MHD-ZD,el decaimiento de energia a A =cte. lleva

a un estado con campomagnético derivable del potencial vectorial A=A(x,y)z

que además satisface (VÍ + A?)A = Ü. Se ha presentado evidencia numérica

que muestra la relajación del sistema a estos estados cuasiestacionarios

(v.gr. Matthaeus y Montgomery 1981, Riyopoulos, Bondeson y Montgomery

1982).

Un segundo tipo de modelo de decaimiento, aparentemente desvinculado

del anterior, corresponde a minimización de energia sujeta a conservación

de helicidad cruzada H = fdax u.B, tanto en el caso MHD-BDcomo MHD-ZD.

Numericamente se encuentra que el cociente H/H crece monotonamente con el

tiempo en presencia de disipación (Grappin et al. 1982, Matthaeus,

Goldstein y Montgomery1982), tendiendo al estado de máxima polarización

relativa entre los campos, es decir u = tB. Esta predicción representa una

magnifica posibilidad de explicar las observaciones del viento solar, que

desde las efectuadas por Belcher y Davis (1971) hasta la fecha, presentan

un marcado alineamiento o antialineamiento entre ambos campos. A tal estado

turbulento se lo suele denominarfluctuaciones alfxánicas.

Esta dualidad de la turbulencia MHDde relajar a distintos estados

según que se considere como invariuntes a (W,K) o a (H,H) ha sido

investigada por Ting, Matthaeus y Montgomery (1988) para el caso MHD-ZD.El

decaimiento selectivo, comovimos, corresponde a la búsqueda de un estado

de minima energia con conservación de la helicidad A. Esta condición
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resulta razonable puesto que W crece con k más rapidamente que A,

disipándose entonces en un tiempo menor. La energia sufrirá entonces una

cascada directa de energia (ver Tabla I), mientras que la helicidad

desarrollará una cascada inversa, es decir, hacia bajos números de onda.

Este flujo de helicidad hacia escalas espaciales macroscópicas implica la

formación de estructuras magnéticas ordenadas y corresponde a un ejemplo

tipico de anteerganizeeien de un sistema (Hasegawa 1985). Es además el

análogo bidimensional de la relajación de Taylor en plasmas

tridimensionales, siendo A quien desempeña el papel de la helicidad

magnética.

E1 elineamiente dinamica por otra parte, corresponde a una polarización

relativa (alineamiento o antialineamiento) entre los camposu y B, los que

además alcanzan la misma intensidad (u = iB). Al estado en el que dichos

camposestan alineados o antialineados (pero no necesariamente con la misma

intensidad), se le llama de alineamiente geemetriee. Este efecto ha

recibido muchaatención en los últimos años debido, como dijimos, a las

interesantes coincidencias con observaciones del viento solar (Dobrowolny,

Hangeneyy Veltri 1980, Matthaeus y Goldstein 1982, Grappin et al. 1982).

No obstante, no está aún demasiado claro que las mediciones correspondan a

alineamiento dinámico puesto que podria tratarse simplementede trenes de

ondas de Alfvén generados en 1a corona (Grappin 1988, Hollweg 1986a).

El alineamiento dinámico es habitualmente estudiado definiendo

variables de Elsásser zi: u i B. Si uno de estos campos resulta

eventualmente más poblado que el otro (por ejemplo |z+|>>|z_|), las

respectivas ecuaciones de evolución predicen una mayordisipación del campo

menospoblado (z_). Luego, esto significa que la polarización relativa

inicial entre los camposu y B, es rapidamente intensificada (Matthaeus,
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Goldstein y Montgomery 1983).

En resumen, el decaimiento selectivo y el alineamiento dinámico son

procesos en los cuales el sistema busca un estado de minima energia

conservando constante A o H (respectivamente) a lo largo de su evolución.

La situación se torna más confusa cuando se consideran los tres invariantes

simultaneamente. Cálculos numéricos realizados por Ting, Hatthaeus y

Montgomery(1986) indican que el sistema relaja a una configuración

dominada por el número de onda más bajo disponible (k zzD-l, D: dimensiones

del sistema). Este no es en general el estado de minima energia. compatible

con la conservación de A y H. En la Figura 7 mostramos los equilibrios a

los cuales relaja el sistema, dependiendo de cuales sean los valores

iniciales de los invariantes ideales. Suponiendoalineamiento geométrico,

se reobtienen en forma analítica estos resultados numéricos. Es posible

distinguir tres regímenes en función de los valores iniciales de Wu,WBy H

(I) decaimiento selectivo H « H/Z Wu«:HB

(II) Navier-Stokes H « H/Z Hu X>HB

(III) alineamiento dinámico H = ¡4/2 w“ = w”

Resulta claro que un fluido neutro o un magnetofluido decaerá a un

único estado final de equilibrio espacialmente uniforme y estático como

consecuencia de la viscosidad y/o resistividad. Lo interesante es el hecho

que puedan existir estados espacialmente inhomogéneos hacia los cuales

relaja el sistema, capaces de perdurar durante escalas temporales cortas

comparadas con el tiempo de decaimiento global de la turbulencia. De manera

que parece razonable pensar que en el caso forzado y disipativo, los

mencionadosequilibrios resulten estables.
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Recientementeparece haberse reactivado la investigación teórica sobre

el problemade la turbulencia HDtridimensional, a raiz de interesantes

resultados obtenidos por aplicación de ideas del mm de remmalizggmn

(Yakhot y Orszag 1988). Este método (a1 cual abreviaremos GB), que fue

log(W/A)

W/2H

FIGURA7: Esquema en e] plano (IV/A, W/ZH), indicando los estados
hacia los cuales relaja el sistema. La rama superior corresponde a
estados de Navier-Stokes, e] punto en el extremo izquierdo de la
curva representa el estado de alineamiento dinámico y la rama
inferior al decaimiento selectivo. Las zonas I -II -III son las
correspondientes cuencas de atracción, mientras que la zona IV
corresponde a evoluciones errá ticas cuyo comportamiento a tiempos
largos resulta dificil de predecir (Ting et al. 1.986).
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originariamente desarrollado para describir la dinámica de fenómenos

críticos (May Mazenko1975), fue posteriormente empleado por Forster,

Nelson y Stephen (1977) para derivar correlaciones del campode velocidades

en un fluido incompresible forzado externamente por un campo de fuerzas

aleatorio (ver tambien Yakhot 1981). La versión aplicada por Yakhot y

Orszag (1988) consiste en la eliminación de modosFourier con número de

r < [k] < ka (donde k;1 es la escala caracteristica deonda k tal que kde­

disipación viscosa) en las ecuaciones correspondientes a los modos con

Ikl < kde-r.Este procedimiento de eliminación provee una corrección al

coeficiente de viscosidad desnudo (vo) en términos de una viscosidad

efectiva L} que tiene en cuenta el efecto de los modos eliminados.

Utilizando técnicas estandar del GR,en el limite critico r + 0 se obtiene

el espectro de Kolmogorovpara el rango inercial. Se derivan asimismo

valores teóricos para cantidades medibles asociadas tanto al espectro de la

turbulencia comoa la evolución de trazadores pasivos que difunden en la

misma, los cuales concuerdan muybien con los resultados experimentales.

El exito de las predicciones que surgen de esta teoria resulta

desconcertante si se tiene en cuenta que el cálculo teórico involucra un

desarrollo perturbativo en un parámetro 6 (supuestamente pequeño), que para

reobtener el espectro de Kolmogorovdebe tomar el valor e = 4. Dicho

parámetro se introduce adecuadamente en la definición de la ley de

potencias de la fuerza estocástica y basicamente mide apartamientos

respecto de un espectro de energia turbulenta proporcional a k

(W(k) or ¡(“3215),

Kraichnan (1987) desarrolla un análisis critico a la teoria de Yakhoty

Orszag (1986), basándose en una comparación entre esta y un modelo

alterantivo que no involucra métodos del GR. En dicho modelo, los

50



acoplamientos con modos Vecinos (en el espacio Fourier) son simulados con

un término de ruido blanco, mientras que los acoplamientos con modos

lejanos son tenidos en cuenta a traves de una viscosidad efectiva. Es

decir, la ecuación de Navier-Stokes es simulada por 1a siguiente ecuación

de Langevin (Kraichnan 1987)

(aL + vokz + v(k,t)kz) u_‘(k,t) = ft(k,t) (2.1.21)

donde v(k,t) es la mencionada viscosidad dinámica que representa la

interacción con números de onda mayores que Ikl y f(k,t) es una variable

aleatoria con estadistica gaussiana isótropa que fluctúa temporalmentecomo

ruido blanco. Este término modela las interacciones con modos de bajo

número de onda. Para el cálculo de la viscosidad U(k.t), Kraichnan (1987)

define un parámetro fi adimensional y solo considera las interacciones del

modok con aquellos k' que satisfacen |k'| Z fi|k|. Esta hipótesis de

Kraichnan corresponde en el límite fi + a>al caso r á Üdel GRy, en efecto,

obtiene resultados totalmente comparables sin necesidad de recurrir al

cálculo perturbativo alrededor de e : 0.

Zhou, Vahala y Hossain (1988) emplean técnicas del GR que tampoco

involucran un cálculo perturbativo en 6. En este modelo se van eliminando

sucesivamente los acoplamientos explícitos con los modosmás microscópicos,

incluyendo el efecto de los mismosen un término de viscosidad efectiva, de

manera similar a la desarrollada por Yakhot y Orszag (1986). De esta

manera, es posible hallar una relacion de recurrencia a partir de la cual

se calcula una viscosidad vestida, imponiendo para ello una cierta

condición de clausura.

En resumen, si bien estas teorias recientes parecen arribar a



predicciones bastante alentadoras, las suposiciones que las mismas llevan

implícitas no siempre resultan sencillas de justificar.

Existen tambien intentos de vincular la turbulencia a la teoria de

caos. La diferencia esencial entre ambos fenómenos radica en que la

turbulencia corresponde a problemas con cierta estructura espacial

(ecuaciones de evolución en derivadas parciales) mientras que los problemas

con caos involucran pocos grados de libertad (derivadas ordinarias). Para

un espectro de Kolmogoroven turbulencia tridimensional, el número de modos

crece con el número de modos crece con el número de Reynolds como .29/‘.

¿Santmgsestqsmodgsnecesarigsaaradescribirelemblemaigbastarácm

considerar un subconjunto? Tal vez el caracter impredecible de un flujo

turbulento sea consecuencia del comportamiento caótico de un número

reducido de modos. En tal sentido, resulta de interés obtener información

acerca de las caracteristicas geométricas del atractor de la turbulencia,

por ejemplo calculando su dimensión fractal. Debido al formidable esfuerzo

computacional que este cálculo implica, se ha comenzado con el caso

bidimensional. Grappin y Leorat (1987) hallaron en este caso que 1a

dimensión del atractor resulta considerablemente inferior a la dimensión

del espacio de fases. La importancia de este resultado reside en que tal

vez sea factible describir las caracteristicas relevantes de la turbulencia

a traves de un conjunto reducido de ecuaciones diferenciales ordinarias.

Muchoes lo que se ha avanzado en los últimos años en el estudio de la

evolución de sistemas caóticos (ver por ejemplo Bergé, Pomeauy Vidal 1984

o tambien Eckmanny Ruelle 1985) y es actualmente una de las áreas de

investigación más activas de la Fisica. Esto seguramente se debe a la gran

variedad de problemas en los cuales encuentra aplicación, incluyendo

aquellos que corresponden a disciplinas que trascienden el ámbito de la



2.2. DISIPACION DE CORRIENTES PARALELAS

Ya nos hemosreferido a la buena correlación espacial y temporal entre

las estructuras observadas en rayos X y las extrapolaciones potenciales (es

decir con J = 0) de camposmagnéticos fotosféricos (ver sección 1.1.). Este

resultado, sin embargo, debe interpretarse con precaución ya que el hecho

de que no se observen apartamientos importantes respecto de una estructura

potencial no significa que no fluyan corrientes eléctricas elevadas.

Desde el punto de vista teórico y suponiendo que el plasma se halla en

un estado de equilibrio (lo cual es discutible comovimos en 1.5.), la baja

presión del gas en comparacióncon la presión magnética (fi « 1) justifica

la aproximación de equilibrio libre de fuerzas (,1 B). Sin embargo, si las

corrientes eléctricas asociadas a estos equilibrios han de dar cuenta del

calentamiento del Plasmaa través de la disipación Joule clásica, la

distribución espacial de dichas corrientes debe ser suficientemente

inhomogénea puesto que de otro modo inducirian campos magnéticos mucho más

intensos que los observados. En tal sentido, se han desarrollado algunos

modelos teóricos (Sturrock y Uchida 1981, Heyvaerts y Priest 1984, van

Ballegooijen 1986) que proponen que el calentamiento de la corona es

consecuenciade la disipación Joule de una distribución estocástica de

corrientes paralelas.

Sturrock y Uchida (1981) calcularon el incremento de energia libre por

unidad de tiempo de un tubo magnético cuyas bases sufren una torsión

angular alrededor de su eje, siendo el ángulo de torsión una función

aleatoria del tiempo. Supusieron para ello que la estructura magnética se



encuentra permanentementeen equilibrio libre de fuerzas. Buscan entonces

soluciones a las ecuaciones

2,5 = o (2.2.1)

233 = AB (2.2.2)

con simetría cilíndrica y en el limite ar » az. Obtienen, al orden más bajo
en la coordenada radial r,

Bz(z,r) = 50(2) —4r2(B;(z)+4A?Bo(z)) (2.2.33)

Br(z,r) = —á B¿(z)r (2.2.3b)

B¿(z,r) = ÁB°(z)r (2.2.30)

donde A es la torsión de las lineas magnéticas por unidad de longitud. Para

un loop de longitud L, el ángulo de torsión entre sus bases es

Ad : AL (2.2.4)

Si el tubo tiene radio tiene radio R(z) z R, el flujo magnético Q que

atraviesa el tubo y la presión magnética pM en su superficie son,
respectivamente

_ z n 4 n n 4 z
Q _ nR Bo —g R B° - í R A Bo (2.2.5a)



p = -l B: —B- 1 Bj- á BOB; —735:) (2.2.5b)

Suponiendoahora que 1a convección subfotosférica genera la torsión A de

modotal que ni el flujo ni la presión magnética en la superficie se

alteran, es posible calcular, a1 orden más bajo en A, el incremento de

energia libre por unidad de volumen

M (me)
3A”: z Z

1811 R L

Si la torsión es descripta a traVés de 1a variable aleatoria w(t) que es la

velocidad angular de rotación, de maneraque

t
A4:= f cc(t').dt' (2.2.7)

0

podemosobtener el valor de espectación de aumentode energia libre por

unidad de tiempo

z 2
AH Q (AG)

s : < ——- : ———— < > (2.2.8a)
At lana R2L2 At

donde

2 At At
< (AG) > : f dt'f dt“ < u(t')w(t") > (2.2.8b)

- 0 0

Definimos 1a función de correlación

R(T) : < u(t)w(t+T) > (2.2.9)
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a la cual supondremos esencialmente no nula para T < Tc « At, siendo Tc el

tiempocaracterístico de correlación de la turbulencia subfotosférica.

Entonces, puesto que en un régimen de turbulencia desarrollada es Tc 2: TP

(TP: periodo de vértices), resulta

< (Ad)2 > g ZR(Ü).Tp.At (2.2.10)

y por lo tanto, reemplazandoesta expresión en (2.2.8) y estimando el flujo

magnético como Q z nRZBy.R(0) : (a?) E 2<u:>/Rz se llega a

< uz >r (2.2.11)

donde up es la velocidad característica de la región convectiva.
El cálculo desarrollado por Sturrock y Uchida (1981) no constituye un

modelode calentamiento puesto que solo obtienen la tasa de incremento de

energia libre y no proponen un mecanismoconcreto de disipación de dicha

energia. De todas maneras, implícitamente suponen que existe un mecanismo

que disipa toda la energia libre en un tiempo característico mucho más

largo que el de correlación (Td 2 At » TP, Td: tiempo de disipación).
Heyvaerts y Priest (1984) desarrollaron un modelo más global, basado en

el mecanismode relajación de Taylor (Taylor 1974), pero que de todas

maneras arriba a una expresión para 1a tasa de calentamiento que depende de

un tiempo característico de reconexión (Td), el cual resulta un parámetro

libre del modelo. Suponen, a diferencia de Sturrock y Uchida (1981), que

dicho tiempo de disipación es muchomás corto que el de correlación de 1a

turbulencia subfotosférica (TP) y que ademasel tiempo de Alfvén para el

loop (TA) es a su vez muchomenor que el de disipación, es decir que
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TA « rd « TP. En este régimen, el sistema evoluciona atravesando una

sucesión de equilibrios (TA« TP) hacia los cuales relaja suficientemente

rápido (Td « TP),

El teorema de Holtjer (1958) establece que en el marco de la MHDideal,

la helicidad magnética K = fdax A.B (donde B = 23A) de cada tubo de flujo

cerrado se conserva. Este teorema se extiende tambien a tubos abiertos,

pero siempre y cuando sus extremos no sufran desplazamientos. Una

consecuencia de este teorema es que los estados de minima energia

compatibles con las condiciones de contorno son equilibrios generales

libres de fuerzas. Esto se obtiene minimizando la energia a helicidad

constante en cada tubo

da
4nx [ Bz - A<x>A.B ] = o (2.2.12)

ó f

donde A(x) es el multiplicador de Lagrange asociado al tubo de flujo que

pasa por la posición x (B.ZA = 0). Se obtiene

fdax 6A [ ZyB —A<x>B ] = 0 (2.2.13)

lo cual es satisfecho por camposgenerales libres de fuerzas. La hipfitgsis

de Taylor (1974) consiste en afirmar que la inclusión de disipación óhmica

arruina la conservación de helicidad en cada tubo, pero no la helicidad

total. Entonces hay ahora un único invariante, que es justamente dicha

helicidad global. Por lo tanto

dax 2 daxór4T[B]—AóJ¿—n—[A.B]:o (2.2.14)
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lo cual implica

max ¿A , [ng —A B 1 : o (2.2.15)

pero ahora (a diferencia de (2.2.13)) el multiplicador A es un único número

para el problemaglobal. Los resultados que se derivan de la hipótesis de

Taylor proveen una predicción muy satisfactoria de la estructura de

inversión de campos magnéticos en experimentos de Pinch (Taylor 1975, 1976,

Kadomtsev1976). E1 éxito obtenido por la conjetura de Taylor en estos

experimentos, ha promovidosu aplicación a otros procesos de plasma, tales

como los que tienen lugar en tokamaks (Bhattacharjee y Dewar 1983), en las

fulguraciones solares (Normany Heyvaerts 1983) o en el calentamiento

estacionario de la corona (Heyvaerts y Priest 1984).

La idea central de Heyvaerts y Priest es que los movimientos

convectivos producen una inyección de energia y helicidad en el sistema en

un tiempo del orden de TP, a lo cual sigue una rápida relajación a
helicidad constante (en un tiempo Td « 7p) hacia un estado libre de
fuerzas, con la consiguiente transformación en calor de la energia

excedente. El sistema evoluciona entonces atravesando una sucesión de

estados libres de fuerzas con A espacialmente constante aunque variable en

el tiempoa intervalos característicos Tp. Aplican esta idea al caso
concreto de una arcada de loops magnéticos y hallan una expresión para la

tasa de calentamiento que proviene de la permanente repetición de este

procesode excitación-relajación

__BÍ_ 2 __L__ 2 Td

5 = ( Upr)( L+¿p) Cá;;) (2.2.16)4n Lz
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El primer factor es la tasa de calentamiento calculada por Sturrock y

Uchida (1981) y los otros factores restringen la eficiencia del proceso de

calentamiento, ya sea en el caso ¿p Z L (es decir para movimientos
convectivos de escala comparable a la estructura magnética) o en el caso en

que T « TP (es decir en el limite de disipación instantánea). En ested

modelo, comoya anticiparamos. el tiempo Td es un parámetro libre y

Heyvaerts y Priest (1884) solo estimaron que si la disipación es producida

(por ejemplo) por evolución no lineal de la inestabilidad tearing, el

cociente (Td/Tp) no resultaría muy inferior a la unidad (ver tambien

Browning, Sakurai y Priest 1988). Comoveremos en la sección 2.3., bajo la

hipótesis de la existencia de un estado estacionario de turbulencia HHD,

la cascada de energia y su posterior disipación proceden en tiempos del

orden de Tp y por lo tanto este factor de reducción no limita en absoluto
la disipación de energia.

En un trabajo más reciente, van Ballegooijen (1988) presenta un modelo

en el cual se muestran las etapas iniciales del desarrollo de una cascada

de energia magnética hacía la microescala, bajo la suposición de que la

estructura magnética evoluciona siguiendo estados libres de fuerzas

generales (es decir. que A no es espacialmente constante). Para ello

sugiere una geometría análoga a la empleada por Parker (ver Figura 8 en la

sección 1.5.) y supone además que los desplazamientos convectivos son mucho

menores que la longitud del loop (¿p/L « 1). Bajo estas hipótesis, el campo

magnético adquiere la forma B = B°(bx,by,1) y la condición de que A sea

constante a lo largo de cada linea magnética (B.YÁ= 0) resulta

(a + b a + b ü )A = O (2.2.17)z xx yy
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Esta ecuación, conjuntamente con 1a ecuación de inducción en el limite

ideal

dtB = ZxflpcB) (2.2.18)

proveen la evolución del equilibrio libre de fuerzas en términos de la

convección subfotosférica (van Ballegooijen 1985). Considerando ahora que

el campode velocidades subfotosférico es de naturaleza estocástica,

desarrolla un modelo estadístico sobre las ecuaciones (2.2.17-18)

suponiendo que las funciones de correlación temporales son de tipo

gaussiano con el tiempo de correlación TP. Deriva entonces la evolución
temporal de espectros de potencias de energia magnética y densidad de

corriente (van Ballegooijen 1986), poniendo asi de manifiesto la existencia

de una eficiente cascada de energia hacia la microescala y una fuerte

concentración de corriente en dicha región espectral, en la cual la

disipación Joule comienza a ser dominante. Como el tratamiento de van

Ballegooijen (1986) no incluye términos disipativos, discute

fenomenologicamenteel efecto de 1a resistividad en la contención de esta

avalancha de energia magnética, sugiriendo que el sistema arribará a un

estado estacionario en un tiempo Tp.ln02h)/61€Ï?. En dicho tiempo, 1a
cascada de energia ha alcanzado escalas suficientemente pequeñas, en las

cuales el tiempo de disipación Joule es comparable al tiempo TP
correspondiente a la alimentación de la cascada. A partir de este

razonamiento, deriva una tasa de calentamiento

Z

e = (—B— uzT )( —’"—) (2.2.19)
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Esta expresión difiere de 1a obtenida en (2.2.11) (Sturrock y Uchida 1981)

en el factor de la derecha, que si bien es numericamentedel orden de la

unidad, resulta conceptualmente llamativo que en un estado estacionario la

tasa de calentamiento dependa del coeficiente de disipación. En 2.3.

veremos que este resultado no es consecuencia de un modelo de turbulencia

HHDsino de las hipótesis formuladas por van Ballegooijen (1988) acerca del

tiempo en el cual el equilibrio es alcanzado.

A lo largo de esta sección hemos tratado de exponer resumidamente

algunos trabajos previos de calentamiento coronal en los cuales la noción

de turbulencia está presente. Sin embargo, ninguno de estos modelos hace

uso explicito de los resultados de teoria de cascadas que hemos presentado

en 2.1.. Este hecho nos indujo a intentar una aplicación de la teoria. de

cascadas al problema especifico del calentamiento coronal, la cual

exponemosen la sección siguiente (tambien Gómezy Ferro Fontán 1988).

2.3. CALENTAMIENTO CORONAL POR DISIPACION DE TURBULENCIA MHD

En la presente sección mostraremos que la disipación Joule de

turbulencia MHDes un mecanismo muy plausible para explicar el

calentamiento de los loops coronales (Gómezy Ferro Fontán 1988). Bajo la

hipótesis de que es alcanzado un estado turbulento estacionario, hacemos

uso de ciertas propiedades de las ecuaciones HHD,tales como las cascadas

de sus invariantes ideales (Hasegawa 1985), para derivar una tasa de

calentamiento del plasma coronal. Puesto que estas son propiedades de las

ecuaciones MHDincompresibles, no necesitamos suponer que el plasma se

mantiene en un estado libre de fuerzas durante su evolución, comoha sido
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supuesto en trabajos previos (v.gr. van Ballegooijen 1985, 1988).

Consideramos un loop coronal de longitud L y sección cuadrada de área

DxDy descartamos efectos toroidales pues D « L. El campo magnético es

esencialmente uniforme y paralelo al eje del loop. Los extremos de cada

linea magnética se encuentran profundamente anclados en la fotósfera como

puede verse esquematicamente en la Figura 8.

La elevada conductividad tanto de la fotósfera como de la corona,

///

1:0

¡YGUWM8: EStructuza "muyñrtica no perturbadb db un Joqp corona]. Los
planos z : Üy z : L representan las bases de] loop.
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aseguran el congelamiento de las lineas magnéticas al fluido, al menos en

escalas macroscópicas. En virtud de esta condición, cada elemento de fluido

de la región convectiva arrastra consigo la correspondiente linea

magnética, induciendo de esta manera una compleja evolución de la

componente transversal del campomagnético coronal. Las fuerzas de Lorentz

que aparecen durante tal evolución, generan a su vez un campo de

velocidades transversal. La interacción no lineal de estos campos origina

el desarrollo de un ancho espectro de turbulencia en el espacio de Fourier.

Dicha turbulencia evoluciona hacia un estado estacionario en el cual el

trabajo realizado por 1a convección subfotosférica sobre el campo

magnético se balancea con la disipación Joule en la microescala.

En la Figura U mostramos el mecanismo de excitación que acabamos de

explicar. Un elemento de fluido subfotosférico se mueve típicamente una

distancia {p z 800 km en un tiempo TP x 13 min. Luego, la velocidad

caracteristica de estos movimientos es upzfp/Tp k 1 km.s_1. Los campos u y

b generados en un lapso Tp son

b = - (1/0) u a = TA/Tp << 1 (2.3.1a)

uxu
comose desprende de la Figura 9. En (2.3.1a), b es la perturbación al

campomagnético (ver (2.3.4a) más abajo). El valor tipico de ‘rA (tiempo de

tránsito de una onda de Alfven a lo largo del loop) es de 30 seg.

Hemosdebido revisar el cálculo de la fuerza viscosa, puesto que los
. . 3
iones en la corona están fuertemente magnetizados (ugtTt 2 8.105, o: ‘É-"—:crm. C

l.

frecuencia de ciclotrón de iones, Ti: tiempo de colisiones ión-ión).
Aplicando la teoria de transporte de Chapman-Enskog(Braginskii 1965) a 1a



geometria particular de nuestro campode velocidades, la fuerza viscosa en

el plano (x,y) resulta

_ _ 2
EV _ vaga + uav u (2.3.2)

donde v1 y v3 son dos de los cinco coeficientes de viscosidad de Braginskii

( 1985)

Z=L

FIGURA9 : Diagrama esquema tico de los campos u y b de un elemento de

fluido corona}, géneradbs por movimientos oonvectivos luego de un

tJempo TP.



L’ : 0.31 v (a: T ) (2.3-33)

— r ) l _1v ._o_5¿ lowest) (2.3.3b)

u = 0.98 (p/p) TL (2.3.30)

y w : 2.33u.

El primer término en (2.3.2) es una fuerza irrotacional, de manera que

representa una especie de presión y no tiene efectos disipativos. El

segundo término es el habitual en ausencia de campomagnético, pero debe

notarse que el coeficiente está multiplicado por un factor de atenuación

0.31(u2lrt)_2 z 10-12. Bajo las hipótesis que hemos hecho

B = BOE+ b(x,y,z,t) bé = o (2.3.4a)

u = u(x,y,z,t) u} = 0 (2.3.4b)

La suposición uz: 0 está bien justificada, puesto que la viscosidad inhibe

fuertemente cualquier desplazamiento de plasma a lo largo del eje z debido

al elevado valor del coeficiente vo. Las ecuaciones de evolución para los

campos u y b son

atb = gxmxb) + nvzb + Boazu (2.3.5a)

ótu : —(u,Z)u- z(p/p—u3cc)+ + vivzu+ Boazb

V.u = o = gb j = 2,3,4; (2.3.5c)
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donde la notación utilizada reserva el operador V solo para las derivadas

en el plano (x,y), escribiendo explícitamente las derivadas respecto de la

variable z (az). Hemos despreciado términos de tipo (T),v)0zz porque

consideramos la dependencia en z muchomás suave que en (x,y). Sin embargo,

retenemos los términos Boóz, porque comoveremos, pueden resultar del mismo

orden que los términos no lineales. Deseamos aclarar aqui que la

incompresibílidad no es una hipótesis necesaria en este modelo, sino una

consecuencia de (2.3.4a-b) y de la ecuación (2.3.1a) (ver tambien

van Ballegooijen 1988).

Debido a que los camposu y b son solenoidales (ecuaciones (2.3.5c)).

pueden respectivamente escribirse en términos de una función corriente

;w(x,y,z,t) y un potencial vector za(x,y,z,t)

u = 23(2W) (2.3.8a)

b = É;(za) (2.3.6b)

El hecho que estos potenciales apunten en la dirección z, presupone una

particular elección de medida. Dichos potenciales pueden representarse a

través de sendas series de Fourier

a(x.y,z,t) = 2;ak(z,t)exp(ik.x) (2 3 7a)

w(x,y,z,t) = {ka(z,t)exp(ik.x) (2.3.7b)

-1 .
donde x = (x,y) y k = ZnD (nx,ny) con nxy enteros. Las ecua01ones de
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evolución para los coeficientes Fourier de los camposson

(at+nk2)bk = Boózuk + ig=k1+kzkxmhxbk2> (2.3.8a)

(63v! kz)u¡r{=Boázt¿k+i):k:kukz[(kixbhNum-(112.1.)k1xauu (2 .3.8b)

¡mk = o = ¡mk (2.3.80)

donde [A‘JdL = Al (k)_szkfx es 1a componente de un vector A

perpendicular a k. Los términos proporcionales a n o La son los

responsables de la disipación de energía en el sistema. Los del tipo Boaz

representan la interacción de la turbulencia en el plano zo con

turbulencias vecinas en los planos z = zo t A2. mientras que los términos

no lineales tienen en cuenta el acoplamiento de diferentes modosFourier.

En el caso estrictamente bidimensional (az = 0) e ideal (v1=0=n), hay

comovimos tres invariantes globales que resisten el truncamiento a un

número grande pero finito de modos, la energia (cinética + magnética) H, la

helicídad A y 1a helicidad cruzada H. La expresión de los mismos en

terminos de los coeficientes de Fourier de los potenciales a y wes

] z z z 1 z 2 z

w = ¡IU-HdB= 202 Id x<u + b > : 2 {kk <|ak| +|vk| > (2 3.9a)

A = —1-x dzx (az/f 2> = J- Ek<|ak|2> (2.3.913), z p z¿D 2€
p

_ _l_ 2 _ 1 z *

H —202 f d x <u.b> _ 2 {ik <ak.wk> (2.3.90)
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La existencia de estas constantes de movimientoha permitido calcular

funciones de distribución de equilibrio correspondientes a un ensemble

canónico (Fyfe y Montgomery1976), en el espacio de fases formado por los

coeficientes Fourier de a y w. Los corchetes < >, comodijimos, representan

promedios sobre el ensemble de condiciones iniciales.

Cuando tanto 1a dependencia en z como 1a disipación son admitidas en el

problema, los citados invariantes se tornan funciones de z y del tiempo y

las correspondientes ecuaciones de evolución son

2v
a'w : 23 a H —23 szx <jz> - ’ fdzx (a?) (2.3.10a)

l. o z Dz 2

BO 2
a A = ——-fd x <aó w) - Zn H (2.3.10b)

t DZ z B

o n+v1 2

ótH : —2 62H - 2D: J‘d x (joa) (2.3.100)

De manera que, a1 menosen teoria, existe 1a posibilidad de alcanzar

estados de equilibrio toda vez que los términos de fuerza externa (Boaz)

resulten comparablesa aquellos términos que describen la disipación de los

invariantes ideales.

Para modosFourier cuyas longitudes de onda resulten muyinferiores al

tamaño del sistema (k » 2n/D), podemoshacer 1a suposición de turbulencia

isótropa (Kraichnan y Montgomery1980), de manera que los promedios sobre

el ensemble solo dependande |k|. Definimos entonces invariantes ideales

por unidad de número de onda

_ DÏk z z
W(k) —4; <lukl +|bk| > (2.3.11a)
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DÏK
A(k) = —í <|ak|2> (2.3.11b)4nt

p

D21: * *
H(k) = 8-; <uk.bk+bk.uk> (2.3.110)

Las ecuaciones de evolución para estas cantidades son

atth) + 2kz[n HB(k)+v1Hu(k)]= zsoazmk) + Tw(k) (2.3.12a)

2 _ DÏIL * *
(632m4 )A(k) - —;B°<alózwk+akózwk> + TA(k) (2.3.12b)

4nfp

2 Bo
(6t+(v1+n)k )H(k) = 2- azw(k) + TH(k) (2.3.120)

donde los términos T expresan la tasa promedio de excitación de modos con

Iklzk debido a interacciones no lineales con los demás

T k -' ‘krdzk dzk ó * * 2 3 13w( )_1(2n) 1 2 (k_k1-kz)(bk'BX(uk1xbkz)+nk'(k1xbk1)xbkz> ( ' ' a)

4 -2 2 2 *
TA(k)=(2n) ¿P kfd kid kzó(k-k1-k2)<ak.uk1xbkz> (2.3.13b)

. *
TH(k)=1(2n)4kfd2k1d2kzó(k-k1-kzmi .(15bu >xnkz> (2.3.130)

En la Figura 10 mostramosel espectro estacionario de energia, el cual

se deriva a partir de argumentos similares a los empleados por Kolmogorov

en la turbulencia de Navier-Stokes tridimensional, aunque tambien existen
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versiones más rigurosas (Kraichnan y Montgomery1980).

La turbulencia es excitada a una escala espacial kp=2n/¿p, que

corresponde al tamañocaracteri stico de los vértices subfotosféricos. La

energia inyectada en este número de onda, es transportada hacia números de

onda cada vez mayores hasta una escala kd donde este proceso de cascada es

balanceadopor disipación resistiva o viscosa.

Por otra parte, 1a helicidad A sufre una cascada inversa desde kp hacia

A

WUU

k-1/3

4‘
¡(cm 5.105 8.107 1o2

FIGURA10: Espectro isó tropo y estacionario de energí a de turbulencia
HHDbidimensional. Las flechas indican la dirección de las cascadas
de A y h’en sus correspondientes rangos inerciales. En 1a coordenada
i se indican longitudes ti picas.
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Úmeros de onda menores, en un proceso de autoorganización que puede

interpretarse como formación de estructuras macroscópicas o islas

magnéticas. No obstante, debe recordarse que nuestra suposición de

turbulencia isótropa deja de ser válida a escalas espaciales comparablesal

diámetro del loop, y en consecuencia 1a evolución de estas islas magnéticas

no puede ser correctamente descripta. Hossain, Matthaeus y Montgomery

(1983) hallan numericamenteque esta cgndensncifin de estructura magnética

en los números de onda menores, es saturada por disipación Joule de la

cantidad A. El tiempo característico para este proceso de saturación es

T 2 Dz/ann, que para un loop coronal tipico corresponde a 104 años. Este

tiempo es marcadamentesuperior a la vida media de loops coronales, lo cual

indica que el rango inercial de A es una región no estacionaria pero muy

debilmente creciente. La energia turbulenta que es transferida hacia la

macroescala es solo una infima fracción de 1a energia liberada durante una

fulguración. Luego, a pesar de nuestras expectativas, esta cascada inversa

de helicidad no parece tener vinculación con los procesos explosivos de

liberación de energia que tienen lugar en la corona solar.

Usaremosahora algunos argumentos heuristicos para derivar el espectro

estacionario que es Válido en el rango inercial de energia (kp « k « ka).
Esta región es caracterizada por la ausencia de fuentes o sumideros de

excitaciones turbulentas, de manera que el flujo de energia resulte

constante a lo largo del espectro. Entonces

kTw(k) = cte. (2.3.14)

lo cual implica (Kraichnan y Montgomery 1980)

W(k) = 0.165“ (2.3.15)
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que es el conocido espectro de potencias de Kolmogorov. Denotaremos con a

1a energia inyectada por unidad de tiempo en 1a escala kp. Esta cantidad e

Puede estimarse como kp veces el término de fuente ZBoazH(k)en la ecuación

(2.3.12a), y puede interpretarse como el trabajo realizado por los

movimientos convectivos sobre el campomagnético coronal en un tiempo TP,

dividido por este tiempode excitación característico. Obtenemos

_ z z
s _ up Tp/TA (2.3.18)

Igualando este flujo de energia que ingresa al sistema con la cascada

no lineal (es decir igualando los dos términos del miembro derecho de

(2.3.12a)) en el número de onda kp, podemoshallar el valor de la constante
C de (2.3.15) de manera tal que el espectro de energia expresado en

términos de parámetros conocidos resulta

w<k>= n<a/2a)z’3k’5’3 (2.3.17)

A escalas suficientemente microscópicas existe un número de onda ka donde

la cascada de energia resulta comparablea1 término de disipación Joule (es

decir, Tw(k) = anzHB(k))

kd= (ás/267?)“ (2.3.18)

Llegados a este punto, deseamos comentar algunas diferencias entre

nuestros resultados (2.3.18) y (2.3.18) y las correspondientes predicciones

de van Ballegooijen (1986), las cuales fueron presentadas en 1a sección

2.2. Primeramente queremos recordar que van Ballegooijen calcula la



evolución de un campomagnético libre de fuerzas, mientras que nosotros

consideramos el conjunto completo de ecuaciones MHD.El establece que el

régimen estacionario es alcanzado cuando la cascada alcanza el número de

onda cuyo tiempo característico de disipación es del orden de TP. Como
consecuencia de ello, su tasa de calentamiento resulta dependiente de la

resistividad, lo cual no es razonable por tratarse de un estado

estacionario en el cual la tasa de calentamiento debe ser igual a1 trabajo

realizado desde el exterior por unidad de tiempo. En virtud de esta

diferencia, el valor de kd que obtuvimos resulta mucho mayor que el

derivado por van Ballegooijen.

La disipación viscosa es despreciable en comparación con el efecto

Joule, aún teniendo en cuenta que los coeficientes L; y n son comparables.

Esto es consecuencia del hecho que u/b z a « 1. Deseamos aclarar sin

embargo, que 1a tasa de calentamiento viscoso resulta fuertemente

dependiente de la geometria del campode velocidades cuando hay campos

magnéticos presentes. Por este motivo, otras configuraciones de plasma

pueden presentar efectos visoosos importantes, comoen el caso de capas

neutras (Gratton et al. 1987) o en ciertas regiones de la corona (Hollweg

1986b).

El espectro estacionario de energia turbulenta es alcanzado en un

tiempo T z H/s z Tp, y a partir de alli el trabajo realizado por la
convección subfotosférica balancea la energia disipada por efecto Joule.

Por esta razón. es lícito afirmar que la cantidad a calculada en (2.3.16)

es la tasa de calentamiento del plasma coronal. Este resultado no es nuevo

en realidad, algunas veces simplemente se lo ha postulado (Sturrock y

Uchida 1981) y otras se han propuesto diversos mecanismos de disipación

(Parker 1983a-b, Heyvaerts y Priest 1984). Lo que si resulta novedoso, es



la descripción de las etapas intermedias que atraviesa 1a energia desde que

es inyectada en la escala macroscópica de los vértices subfotosféricos

hasta que es disipada en la microescala. La tasa de calentamiento obtenida,

expresada comoflujo de energia por unidad de tiempo resulta

-1
o (erg/cmzs) (2.3.19)F = p.L.6 = 8.105.322.L1

donde 32 es el campo magnético en unidades de 10z Gauss y L1° es la

longitud del loop en unidades de 10‘°cm. Este flujo es absolutamente

comparable a1 obtenido por mediciones indirectas de flujo conductivo hacia

la fotósfera (término de enfriamiento del plasma), que es de

105-7erg.cm_z.s-1 (Hithbroe y Noyes 1977). Queremos remarcar que tanto la

expresión (2.3.19) comoel flujo conductivo observado son solo crudas

estimaciones, de manera que deben admitirse amplios márgenes de tolerancia

al intentar su comparación. Por ejemplo Dowdy, Rabin y Moore (1985)

encuentran que la geometria de la estructura magnética en la región de

transición puede reducir las pérdidas coronales por conducción hasta en un

orden de magnitud. Tambiendebe aclararse que un mejor conocimiento del

espectro de turbulencia hidrodinámica de la subfotósfera, si bien no

afectaría la validez de nuestro modelo.podria alterar significativamente

la estimación formulada en (2 3 19).
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3. ESTABILIDAD TERMICA

3.1. EQUILIBRIO TERMICO Y ANALISIS LINEALES DE ESTABILIDAD

El desarrollo de modelosde equilibrio estático con el objeto de

explicar las estructuras observadas en rayos X blandos, ha sido llevado a

cabo por varios autores (Rosner, Tucker y Vaiana 1978, Craig, McClymont y

Underwood 1978, Vesecky, Antiochos y Underwood 1979). La hipótesis de

equilibrio encuentra su justificación en la larga vida mediade los loops

en comparación con los tiempos característicos de enfriamiento radiativo y

conductivo. En estos modelos se supone un loop de semilongitud L como el de

la Figura 11, con simetría tanto geométrica comodinámica con respecto al

vértice.

Corona

Base

Chromospherc

FIGURA11: Vista esquemática de un loop coronal.
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Las ecuaciones hidrodinámicas unidimensionales que describen el

comportamientodel plasma confinado en el loop son, en el caso estático (es

decir at: 0 = u)

azPO = "knog (3.1.1a)

ózQ = E - P: ¿(To) (3.1.1b)

donde

Q = -K TS/za T (3.1.10)

es la expresión de la conductividad térmica de Spitzer (válida para

T > 1.5.10‘K) con Ko: 10-6erg.K_7/z.c m".s" (Spitzer 1982). La cantidad Po

es la presión del fluido, no es el númerode electrones (o de iones) por

unidad de volumen, uk es 1a masa del protón y g es la aceleración de la

gravedad en la dirección paralela al loop. E es la tasa de calentamiento

del plasma y ¿(T) es la función de pérdidas radiativas de un plasma a la

temperatura T y presión constante. Hemos empleado el subindice o para

indicar que las funciones corresponden a1 estado de equilibrio. Estas

ecuaciones se complementancon 1a ecuación de estado para el gas,

Po = ZnoknTo (3.1.2)

donde ka es la constante de Boltzmann.

El término P: ¿(To) en (3.1.1b) representa las pérdidas de energia por
emisión de fotones en un plasma opticamente delgado, es decir, en el caso

en que los fotones emitidos no son reabsorbidos por el material y por lo
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tanto la evolución de la radiación se desacopla de la evolución del fluido.

El plasma que constituye la atmósfera solar puede considerarse opticamente

delgado en aquellas capas que se encuentran encima de la cromósfera, tales

como la región de transición y la corona. La función WT), o

equivalentemente la función MT) = 4k:T2<.t(T),ha sido calculada por varios

autores (Cox y Tucker 1989, Hc Hhirter, Thoneman y Wilson 1975, Raymond,

Cox y Smith 1976) y a menos de detalles puntuales, se obtiene un

comportamiento comoel que muestra la Figura 12. Es usual, a fin de avanzar

r'u rx)

|
logLp(erg.cm3/s)

ri) co
l

FIGURA12: Función de pérdidas radiati vas 7MT) extra! da de Rosner et
a1. (1973). EJ trazo punteado corresponde a la función JET/nz(T).



en el cálculo analítico tanto del equilibrio como de su estabilidad,

aproximar esta funcion por una secuencia contínua de leyes de potencias

definidas por tramos (Rosner, Tucker y Vaiana 1978, Hildner 1974, Craig y

HcClymont1986). Se ha intentado extender la aplicabilidad de esta función

a la región cromosféríca (T S 2.104K), definiendo una función opticamente

delgada efectiva, donde se incluyen efectos de plasma opticamente grueso

(McClymonty Canfield 1983). A pesar de que la validez de esta función

efectiva parece bastante cuestionable (Athay 1988), su utilización en

Cálculos de equilibrio y estabilidad se ha extendido (McClymonty Craig

1988, Klimchuk, Antiochos y Mariska 1987, Gómez, Sicardi Schifino y Ferro

Fontán 1988a), debido a que de otro modo se deberian resolver las

ecuaciones de transporte radiativo consistentemente con las ecuaciones

hidrodinámicas, aumentando enormemente la complejidad del problema.

Las ecuaciones (3.1.1-2) son relativamente sencillas de integrar en

tres situaciones asíntóticas, que no obstante son aplicables con buena

aproximación a sondas regiones du lu superficie solar: la fotósruru, la

cromósfera y la corona (incluida la región de transición). En la fotósfera

se supone que la conductividad térmica es despreciable y que en cada punto

se alcanza un equilibrio entre la materia y el campo de radiación

(equilibrio termodinámícolocal), de forma tal que la fotósfera puede

considerarSe esencialmente isotérmica. Esta hipótesis permite integrar

trivialmente la ecuación (3.1.1a) obteniendo

m¿g(z-L)[30(2)= Z>L
a o

To(z) : To = const. (3.1.3b)

que indica un fuerte incremento de presión y densidad a profundidades
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caracteristicas de

H : ————i—x 3m km (3.1.4)

La magnitud H es la dunominada escala de alturas y, como vimos, crece

proporcionalmente a la temperatura del gas. Tanto en la cromósfera

(T x 3.104K) comoen la corona (T z 106K), las correspondientes escalas de

altura son superiores a las dimensiones de dichas regiones. Esto permite,

en primera aproximación, despreciar el término gravitatorio en (3.1.1a),

reduciendo la ecuación de equilibrio dinámico a

Po(z) = P = const. (3.1.5)

tanto en la cromósfera comoen 1a corona. En cambio, en estas regiones, el

plasma resulta practicamente transparente a la radiación, de maneraque los

fotones son incapaces de homogeneizar el campo de temperaturas y debe

resolverse cn cambio la ecuacion de balance energético (3.1.1b). En la

cromósfera la conductividad térmica es practicamente despreciable, razón

por la cual vale aproximadamente un equilibrio entre la tasa de

calentamiento y las perdidas radiativas. En la Figura 12 mostramosque una

vez fijados los valores dv tasa de calentamiento y presión, se obtiene el

valor de equilibrio dc temperatura cromosférica. Como para temperaturas

tipicas de la cromósfer', la función v<T) es monótonacreciente, se puede

inferir que la cromosfera es estable frente a perturbaciones en su

temperatura. Uneventual incremento (reducción) de temperatura cromosférica

origina un aumento Olisminución) de pérdidas por radiación, produciendo asi

un efecto tendiente a rematablecer el equilibrio perturbado. En cambio, a

traves del mismorazonamiento, es facil comprender que la corona es



intrínsecamente inestable (ver Figura 12), es decir que es incapaz de

mantener un equilibrio entre la tasa de calentamiento del plasma y la

función de pérdidas radiativas (Field 1985). En la corona, comoveremos a

continuación, el rol del flujo conductivo es entonces de capital

importancia.

Las ecuaciones (3.1.1b-c) presentan una completa analogía con la

ecuación de Newtonque describe la dinámica de una partícula de "masa" 5

K0, donde TW2 cumple el rol de la "posición", la coordenada z hace las

veces de "tiempo" y el miembro derecho de (3.1.1b) se comporta como "suma

de fuerzas" derivables de un potencial. En virtud de esta analogía, resulta

inmediato obtener una primera integral de (3.1.1b). que corresponde a la

conservación de 1a “energia” y que permite conocer el flujo conductivo

(velocidad) en función de la temperatura (posición)

T
1 z o 2 5/2

Q (T ) : Ko J. (Po G(T) —E)T dT (3.1.8)2 o

T0(L)

Debido a la simetría del loop respecto de su vértice, resulta Q(z=Ü)=Ü,

siendo Q(2=L)=0 una condición que hemos impuesto para obtener un buen

empalmecon la solución cromosféríca

2 ­
Po 4(T°(L)) - E (3.1.7)

De la condición Q(z=0)=0, es decir

To(0)
(P: qm") —E)T5/sz = o (3.1.8)

Tom
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podemosobtener el valor correspondiente a la temperatura del vértice

(To(z:0)). Utilizando la expresión (3.1.10), puede al menos formalmente

completarse la integración del problema

T0(z)
I?/2

z = L - Ko J dT. Q6?) (3.1.9)
T°(L)

de la cual obtenemos una condición extra

Tom) 5/2

L : Ko J dT. Q(T) (3.1.10)
TO<L>

que fija el valor de 1a presión (que es constante a lo largo del loop) para

una dada tasa de calentamiento. Esta es solo una de las posibles elecciones

de condiciones de contorno (ver otras en Rosner, Tucker y Vaiana 1978,

Withbroe 1981), pero presenta la ventaja (que explotaremos en 3.5.) de

definir una familia de equilibrios cromósfera-corona con la tasa de

calentamiento comoúnico parámetro externo.

En general, en los equilibrios de loops termicamente aislados (es decir

que satisfacen Q(L)=O)y comoconsecuencia de las ecuaciones (3.1.8) y

(3.1.10), los parámetros clave tales comola presión, temperatura en el

vértice y tasa de calentamiento, se vinculan entre si a través de dos

ecuaciones llamadas leyes de escala. Rosner, Tucker y Vaiana (1978)

obtuvieron

'1/3 ‘2/3
1¿<0) = 1.37.103K.erg cm (POL)‘/3 (3.1.11a)

E : 9.8.1o‘erg’”'°.cm‘/3.s“.P7’°.L‘5/° (3.1.11b)
O
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Estas leyes de escala son muyrobustas en el sentido de que permanecen

esencialmente inalteradas frente a cambios en la condición de contorno

cromosférica o en la función de pérdidas radiativas. variabilidad en la

sección del tubo magnético u otras variantes sugeridas por distintos

autores (Craig, McClymonty Underwood 1978, Antiochos, Vesecky y Underuood

1979. Gómez, Sicardi Schifino y Ferro Fontán 1988a). La relación (3.1.11a)

coincide ademássatisfactoriamente con resultados observacionales obtenidos

en un amplio rango de valores de los parámetros intervinientes (Hithbroe

1981).

Debe tenerse en cuenta que aún en el caso que una solución estática sea

matematicamenteposible, la mismano será fisicamente realizable a menos

que resulte estable frente a pequeñas perturbaciones. Es bien sabido que el

plasma coronal es susceptible de sufrir inestabilidades térmicas debido

(comodijimos) a lu forma en que la función de pérdidas radiativas depende

de 1a temperatura (Field 1985). La teoria lineal de estabilidad térmica de

equilibrios estáticos, ha sido investigada por varios autores, aunque con

conclusiones no siempre coincidentes. Antiochos (1979) y posteriormente

Hoody Priest (1980) hallaron que los equilibrios estáticos resultan

termicamente inestables. Sin embargo, Chiuderi, Einaudi y

Torricelli-Ciamponi (1881). Craig y McClymont(1981) y McClymont y Craig

(1985amh)encontraron que estos equilibrios son o bien estables o presentan

inestabilidades con tiempos de crecimiento extremadamente largos.

La diferencia en los resultados de estos estudios reside en el distinto

comportamiento que sugirieron para las bases de los loops. Ni Antíochos

(1973) ni Hoody Priest (1980) incluyeron material frio (T < 105K) en sus

respectivos modelos, y además Antiochos (1979) considera perturbaciones con

flujo conductivo nulo en las bases. Tanto Chiuderi, Einaudi y

Torricelli-Ciamponi (1981) comoCraig y McClymont(1981) advierten acerca
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de la importancia que estas suposiciones tienen sobre el cálculo del tiempo

de crecimiento de inestabilidades. El problema podria incluso tornarse

estable ya sea incorporando material cromosférico en el modelo (Craig y

McClymont1981) o cambiando las condiciones de contorno de manera que las

perturbaciones térmicas se anulen en 1a base (Chiuderi, Einaudi y

Torricelli-Ciamponi 1981).

En trabajos más recientes (Antiochos et al. 1985, McClymont y Craig

1985a-b) se analizaron las condiciones de contorno en mayor profundidad.

Antiochos et al. (1985), suponiendo que todas las variables hidrodinámicas

son de la forma

f(z,t) = 13(2) + evtf1(z) (3.1.12)

y que el tiempo de crecimiento de inestabilidades (l/v) es largo comparado

con el tiempo de viaje de una onda acústica en el loop (es decir

(Lv)2 « T/mL), obtienen

Lnl + 62(n0u1) = Ü (3.1.13a)

Ü’F’l:Imnlg (3.1.13b)

BOP-tua?) 5—9(m+uan)+ao—-2nnw(T)—nzfl’T2 1120 2n0 1120 21- 01 o odoi
(3.1.13C)

P1 n1 T1
: +—.— (3.1.13d)

P0 no 10

donde
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Q - -- K R (TZ/2T ) (3.1.13e)

Resulta evidente en estas ecuaciones, que las mismasrequieren la fijación

de cuatro condiciones de contorno sobre las perturbaciones f1(z). Una de

estas condiciones esta generalmente vinculada a propiedades térmicas de la

base: por ejemplo, con respecto a la perturbación coronal la base puede

actuar comobaño térmico, en cuyo caso la condición de contorno adecuada es

Tib: Ü, o puede actuar comoaislante térmico de manera que la condición sea

entonces Q1b=0. La otra condición generalmente se refiere a propiedades

inerciales de la base: por ejemplo, puede actuar comouna pared rígida con

respecto a 1a perturbación de manera que ulb: 0, o como una superficie

libre y por lo tanto Fib: 0. Si bien a lo largo de la literatura la

discusión se ha centrado sobre estas condiciones de contorno, es necesario

recordar que hay un número infinito de condiciones de contorno posibles, y

que a priori son igualmente aceptables. La pregunta es ¿Que eleccion de

condiciones dc contorno rccrcscnta maior cl comportamientodo las bases del

1999?. Resulta razonable pensar que tales condiciones no afecten las

propiedades de estabilidad de la corona, y 1a forma más intuitiva de lograr

esto consiste en ubicar las bases suficientemente debajo de la región de

transición de manera que en tiempos característicos de cualquier

inestabilidad, sus efectos no lleguen a propagarse hasta las bases. Sin

embargo, el tiempo de transito de ondas acústicas en la corona, cromósfera

y aún en la fotósfera es muy corto comparado con escalas térmicas

características. En estas escalas temporales, el material de las bases del

1009 está siempre en contacto con el plasma coronal, aún suponiendo que

dichas bases se encuentren en la fotósfera. Nótese que el haber despreciado

el término de aceleración en (3.1.13b) corresponde a suponer velocidad del

sonido infinita. Veremosa continuación que a pesar de esta situación,



afortunadamenteel efecto de las bases sobre el análisis de estabilidad

coronal puede resultar despreciable en ciertas condiciones.

A fin de determinar las condiciones de contorno fisicamente adecuadas,

se requiere definir un modeloque describa el comportamientode las bases

frente a perturbaciones coronales. Supongamos que la cromósfera es

aproximadamenteisotérmica con temperatura Tb, se encuentra en equilibrio

hidrostático y es termicamente estable. La forma de las condiciones de

contorno se obtiene del simple requisito de que las perturbaciones que

tienen lugar en la corona decaigan a cero o al menos se conserven acotadas

en la cromósfera. Combinando(3.1.13b) y (3.1.13d) puede obtenerse una

expresión para la perturbación en 1a presión, en términos de 1a

perturbación en la temperatura

Z

P1(z) P1(Ü) J
T

1 .512.____:_.: _____.._ (3.1.14)P°(¿) Po(0) O'TÏ, H(To>

dondeH(T) es la escala de alturas gravitatoria definida en (3.1.4). Es

evidente en la ecuación (3.1.14) que para conservar acotado P1(z) en el

limite z a un la perturbación térmica debe tender a cero. La perturbación

T1(z) debe decaer considerablemente en distancias del orden de una escala

de alturas cromosferica (H(Tb)) debido a que la presión de equilibrio Po

crece exponencialmente en dicha escala. Puede concluirse entonces, que la

condición de contorno adecuada para 1a perturbación térmica resulta ser

le = O, lo cual es fisicamente razonable. Cualquier perturbación en la

temperatura implica una alteración de la escala de alturas. Si la

perturbación térmica se extendiera en la cromósfera a lo largo de varias

escalas de altura, originaria importantes perturbaciones en la presión como

consecuencia de la variación en H(T).
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Para fijar las condiciones de contorno inerciales, integramos la

ecuación de continuidad (3.1.13a) y obtenemosuna expresión para el flujo

de particulas nou1 en términos de la perturbación de densidad n1

Z

n0(z)u1(z) = no(0)u1(0) —v I nidz (3.1.15)
O

Con razonamientos similares a los empleados para (3.1.14), obtenemos que

para que nou1 se mantenga acotado para 2 á m, n1 debe decaer a cero con la

profundidad. Si la perturbación de densidad se extendiera a grandes

profundidades, la variación en el número total de particulas en estas

regiones seria muygrande, indicando que deberia existir un importante

flujo de particulas.

Las condiciones de contorno apropiadas resultan ser entonces

le = Ü = n1b. Si bien las perturbaciones de temperatura, presión y

densidad deben cancelarse en las bases, no necesariamente debe ocurrir lo

mismocon el flujo de masa. Usando (3 1 13a-b), podemos vincular el flujo

de masa a la perturbación de presión

V

no(z)u1(z) = n0(Ü)u1(0) —EEE-(P1(z) - P1(0)) (3.1.16)

Puesto que la perturbación decae con la profundidad, el flujo de masa

tenderá en general a cierta constante finita, indicando un flujo

cromosférico estacionario. Por supuesto, u1 debe decrecer con la

profundidad en forma exponencial, para compensar el crecimiento de no.

Examinemosahora el efecto que produce utilizar distintas condiciones

de contorno, en particular la condición de pared rígida. Queremos hallar

comodepende la presión coronal de estas condiciones, por ejemplo, como
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depende P1(0) de nobulb. De la ecuación (3.1.18) se sigue que especificar

el flujo de masaen la base equivale a especificar la perturbación de

presión en dicho extremo, pero debido a (3.1.14)

L IIIP (0)
_ 0 , 1 _dz_

P1(0) —-ïr-—— P1h + [O(D)J -——— (3.1.17)Ob o T0

El efecto sobre la perturbación ooronal P1(0) de suponer Plb no nulo, está

dado por el primer término del miembroderecho de (3.1.17). Este término es

de orden P0(O)/Pob para perturbaciones de temperatura que decrecen

fuertemente en 1a cromósfera, de manera que la perturbación de presión es

¡-ií_-¡w_v¿-_-'v.-:z:_tl'41 valor (Jr: i_'-'|uili|_\rir_\. Si“ UlllLMlHOSi la base se halla a

suficiente profundidad, el cociente PO(U)/Pobes muypequeño y entonces la

perturbación coronal P1(Ü) se vuelve insensible a la elección de Pib.

Una Vez analizado el efecto de las condiciones de contorno, Antiochos

et al. (1985) calcularon tasas de crecimiento de inestabilidades y

autofunciones del problema en forma numérica. Encuentran que si las bases

del loop son ubicadas a suficiente profundidad en la cromósfera, cualquier

condición dc contorno es adecuada. Sin embargo, las condiciones

lub : O = nib impuestas en ambas bases tienen la ventaja de que aún cuando

solo se incluya una delgada capa cromosférica en el modelo, se obtiene 1a

tasa de crecimiento y autofunciones correctas. Contrariamente a las

conclusiones de otros autores (Habbal y Rosner 1979, Chiuderi, Einaudí y

Torricelli-Ciamponi 1981, Craig y McClymont1981), la mera presencia de

material radiativamente estable en la base del loop no estabiliza los

modelosestáticos. Si se utilizan condiciones de contorno incorrectas,

entonces la base puede tanto estabilizar como desestabilizar los

equilibrios estáticos. En cambio, si se emplean condiciones de contorno
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adecuadas, el material de la base no cumple un papel decisivo en 1a

estabilidad (Antiochos et al. 1985). Estos autores hallan numericamente

que, para las suposiciones que ellos realizaron, los equilibrios estáticos

de loops coronales son termicamente inestables.

McClymonty Craig (1985a-b), para poder avanzar analiticamente en el

cálculo de estabilidad, desprecian efectos gravitatorios en 1a corona y

región de transición asi como tambien 1a conductividad térmica en la

cromósfera. El empalmede las soluciones entre estas regiones resulta

posible porque existe una región de la alta cromósfera donde tanto la

gravedad como la conductividad pueden despreciarse en primera aproximación.

Dado que la escala en la cual los efectos gravitatorios resultan

apreciables (H(Tb) 2 300 km) es muchomayor que el rango de influencia de

la conductividad en la cromósfera (2 1 kmsegún estos autores, ver tambien

Gómez, Sicardi Schifíno y Ferro Fontán 1988a), la base puede ubicarse en

cualquier punto de la alta cromósfera, situado a una profundidad intermedia

entre 1kmy 300 km. Los estudios numéricos de McClymont y Craig (1985a)

indican que las tasas de crecimiento y autofunciones alcanzan expresiones

asintóticas a una profundidad de 2 10 km, en este punto el cociente entre

el flujo conductivo y las pérdidas radiativas es de alrededor de 10-4

Estos autores tambien encuentran que si las bases se sitúan a esta

profundidad, la condición de pared rígida resulta bastante adecuada.

Encuentranademássituaciones en las cuales el equilibrio estático resulta

estable, aunque para una tasa de calentamiento proporcional a la densidad

(es decir calentamiento por partícula constante). Afirman tambien, a

diferencia de Antiochos et al. (1985), que la inclusión de material

termicamenteestable en las bases resulta trascendente en el estudio de

estabilidad coronal. Parte de la diferencia en las predicciones de ambos

autores, es seguramente motivada por las distintas expresiones de tasa de
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calentamiento y de pérdidas radiativas empleadas. Pero fundamentalmente, si

bien ambos analizan la importancia del material cromosférico en la

estabilidad de la corona, sus requerimientos acerca de la profundidad de

las bases de los loops son cuantitativamente diferentes.

3.2. ANALISIS N0 LINEALES

Varios autores desarrollaron simulaciones numéricas de loops de la

corona solar (Craig, Robby Rollo 1982, Feres et al. 1982, Oran, Mariska y

Boris 1982, Klimchuk, Antiochos y Mariska 1987), las cuales no muestran

sintomas evidentes de inestabilidades térmicas. Probablemente se debe a que

el tratamiento de las condiciones de contorno en todos 'estos modelos

resulta muysimplificatorio.

Klimchuk, Antiochos y Mariska (1987) investigan la estabilidad frente a

perturbaciones de amplitud finita de loops de distintos tamaños. Encuentran

que para loops grandes (L > 8000 km). la temperatura de equilibrio es de

106Ky resultan estables frente a todas las perturbaciones razonables

incluyendo aquellas de gran ampliLud y longitud de onda larga. En cambio,

para loops pequeños (L < 2000 km). aún las perturbaciones de baja. amplitud

crecen en el tiempo sin saturación. Asi un loop de baja altura,

inicialmente caliente y compacto, evoluciona hacia un estado que puede

describirse comode cromósfera extendida (con T < 105K). Este último

resultado coincide con recientes predicciones acerca de la existencia de

una solución fria de las ecuaciones de equilibrio estático (Antiochos y

Noci 1988, Hartens y Kuin 1982. Hood y Priest 1979). Ambas soluciones

coexisten para un dado valor de la tasa de calentamiento, pero mientras que

en 1a solución fria el enfriamiento radiativo se balancea con el
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calentamiento punto a punto, en la solución caliente buena parte de 1a

energia es transportada conductivamentehacia la región de transición donde

se escapa eficientemente por radiación.

El código numérico empleadopor estos autores (descripto en Hariska et

al. 1982) integra consistentemente las ecuaciones HHDde un plasma

confinado en un tubo magnético (ver ecuaciones (3.5.1)), con resolución

espacial variable y creciente hacia la región de transición. Supusieron

simetría respecto del vértice del loop y condiciones de contorno de pared

rígida (uh: 0) y temperatura constante (Tb(t) = Tob). La base está ubicada

a una profundidad de más de tres escalas de altura cromosféricas, razón por

la cual tambien otras condiciones de contorno resultan igualmente

aceptables (Antiochos et al. 1985). Consideran además una tasa de

calentamiento espacialmente uniforme y la función de pérdidas radiativas de

Craig y McClymont(1986) que tiene en cuenta efectos de plasma cromosférico

opticamente grueso (McClymont y Canfield 1983a-b). La condición de

temperatura cromosférica constante (fuente térmica) puede simularse

provocando un abrupto decrecímiento (cut-off) de la función de pérdidas

radiativas a una temperatura de 2.104K. Para evitar efectos espurios, en

lugar de suponer que las pérdidas radiativas sufren una discontinuidad,

hacen decrecer dicha función linealmente a cero en un rango de 500 K

alrededor de 2.104K. Comoveremos más adelante (sección 3 5.), la pendiente

de la función de pérdidas radiativas a temperaturas cromosféricas tiene una

fuerte incidencia sobre 1a estabilidad en modelosglobales de la corona.

Debe mencionarse que las hipótesis formuladas por Klimchuk, Antiochos y

Mariska (1987) son cada una de ellas estabilizantes, de manera que si bien

el modelopuede hacer predicciones suficientes sobre inestabilidades, no es

capaz en cambiode asegurar la estabilidad en situaciones más realistas que

se aparten parcialmente de dichas hipótesis. Los autores no tienen una
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respuesta satisfactoria a la aparente contradicción entre la predicción de

inestabilidad lineal de Antiochos et al. (1985) y la de estabilidad no

lineal que ellos obtienen para loops grandes (ver discusión en Klimchuk,

Antiochos y Mariska 1988).

Otros modelosnuméricos desarrollados anteriormente (Feres et al. 1982,

Craig, Robby Rollo 1982), tambien predicen que los loops de longitudes

mayores que 8000 kmson estables. Craig, Robby Rollo (1982) utilizan una

formulación lagrangiana e investigan el comportamientotransitorio de loops

inicialmente sobrecalentados por un pulso de calor. Peres et al. (1982)

utilizan en cambiola formulación euleriana para analizar la estabilidad no

lineal de equilibrios coronales estáticos acoplados con modelos

semiempiricos de equilibrio cromosférico desarrollados por Vernazza, Avrett

y Loeser (1980). La función de pérdidas radiativas que utilizan es, por lo

tanto, el ajuste por leyes de potencias elaborado por Rosner, Tucker y

Vaiana (1978) para T > 2.10‘K, acoplado con un ajuste de las mismas

caracteristicas a resultados de uno de los modelosde Vernazza, Avrett y

Loeser (1980).

Comopuede advertirse, si bien el estudio no lineal de estabilidad de

loops coronales es un área de investigación muy activa (ver tambien en

Oran, Hariska y Boris 1982, Dahlburg et al. 1987 otro tipo de

inestabilidades que conducena la formación de estructuras frias dentro del

plasma caliente), los resultados obtenidos hasta el presente son aún muy

preliminares. Las limitaciones de tiempo computacional obligan a hacer

suposiciones que siguen resultando excesivas teniendo en cuenta la alta

complejidad del problema a describir. Por tal motivo, una serie de modelos

globales (es decir donde se promedia espacialmente el problema real) se han

desarrollado recientemente (Kuin y Martens 1982, Martens y Kuperus 1982,

Hartens y Kuin 1983), en los cuales a cambio de la fuerte simplificación
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introducida en la dependencia espacial, es posible profundizar en el efecto

de las no linealidades en forma practicamente analítica. Detallamos algunos

de estos modelosen la siguiente sección y en las secciones (3.4. y 3.5.)

desarrollamos un modelo propio (Gómez, Sicardi Schifino y Ferro Fontán

1988a—b)que predice la aparición, en ciertas circunstancias, de ciclos

limites estables en el diagrama densidad-temperatura de loops coronales.

3.3. ESTUDIOS GLOBALES DE ESTABILIDAD

En un excelente trabajo de revisión, Martens (1984) reseña algunos

aspectos de métodos no lineales tales comola teoria de QnLaSLIQfes, las

bifurcaciones de soluciones de equilibrio o el desarrollo de caos o de

turbulencia, con particular énfasis en aplicaciones a problemas

astrofisicos. Se trata asi brevementela aparición de catástrofes (es decir

el cambio abrupto de las variables del problema como respuesta a cambios

suaves en los parámetros) en fulguraciones solares (van Tend y Kuperus

1978), en loops coronales de escasa altura (Martens y Kuin 1982) y de gran

altura (Martens y Kuperus 1982, Martens y Kuin 1983) y en la evolución

dinámica de un sistema estelar doble (Hut 1980). Asimismo, existen

aplicaciones de teoria de bifurcaciones a la evolución dinámica de fluidos

autogravitantes en rotación (Lebovitz 1977y referencias alli citadas),

y de bifurcaciones de Hopf tanto en estrellas pulsantes (Cox 1974) como en

loops coronales (Kuin y Martens 1982). Tambien se menciona como ejemplo

tipico del desarrollo de caos en sistemas conservativos. el atractor de

Henón—Heylcs(1984) vinculado a la dinámica de galaxias, o el problema del

dlnamo solar (Zeldovich y Ruzmaikin 1984) comoejemplo de atractor extraño

en sistemas disipativos.
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Restringiéndonos nuevamente al problema del calentamiento de arcos

magnéticos coronales, Hartens y Kuin (1982) elaboraron un modelo que

predice la transición catastnófica de loops de un estado frio a un estado

caliente cuando la altura de los mismossupera cierto valor critico. Puesto

que es el campomagnético el que define 1a geometria del loop, es la

evolución de este la que decide el disparo de la mencionada catástrofe

térmica. El equilibrio estático de loops frios es determinadopor

_z
E —Po ¿(T0) (3.3.1a)

aP——P° (331b)ho' H(To) "

donde hemos empleado la mismanotación que en la sección 3.1., excepto por

la introduccion de la coordenada espacial h = L - z, que mide la altura a

]o largo del loop y respecto de la base del mismo. La función de pérdidas

radiativas d(T) es la calculada por Raymond,Cox y Smith (1976).

La ecuación (3.3.1a) expresa una relación entre la presión y la

temperatura de equilibrio, la cual ha sido representada en la Figura 13a.

Esta curva contiene un punto de retorno correspondiente a1 máximo de 1a

función de pérdidas radiativas a alrededor de 2.104K. La ecuación (3.3.1b)

en cambio representa el bien conocido decrecimiento de la presión con la

altura en un fluido isotérmico. Existe entonces un valor minimode presión

(indicado en la Figura 13a), tal que cuando la altura del loop supera el

valor critico correspondiente a dicha presión, el equilibrio frio ya no

resulta posible porque las ecuaciones (3.3 1) no pueden satisfacerse

simultaneamente. El plasma en el tope del loop se calentará pues la tasa de

calentamiento superará al enfriamiento radiativo, lo cual reduce a su vez

dicho enfriamiento favoreciendo aún más el sobrecalentamiento. A1 no haber
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otros equilibrios entre calentamiento y pérdidas radiativas a temperaturas

mayores, el incremento térmico continuará hasta que nuevos términos entren

en juego en el balance de energia tales como el flujo conductivo. Esta

nueva configuración de equilibrio es la descripta por las leyes de escala

(3.1.11) y se muestra en 1a Figura 13a. La descripta en esta Figura es

entonces una catástrofe imperfecta, puesto que si bien se predice la

pérdida de equilibrio, el nuevoequilibrio a1 cual se arriba no está

contenido en el mismosistema de ecuaciones.

Los cambios de longitud (L) o de intensidad magnética (Bo) de un loop

coronal, tambienpuedenoriginar transiciones catastróficas entre distintos

estados calientes del plasma. Basandoseen las ideas de Ionson descriptas

en la sección 1.2. (tambien en Ionson 1985) acerca de una analogia entre el

b

N _ ...

6 — I 1 Ia 'Ï’

F- o Jcn S
o - .— caluente > .. ..

CD

4 _ o

4 1 1 1

'1 O 1

log LB”? (1oacm.G'2)

"U 3 S
(C 13

¡YGURA13: (a)Diagïuma 1ogïF9-lqg(T) correspondiente a tasa de

calentamiento E = 4.10_4erg. ¿wn-3.5-l obtenido por flartens y Kuin
(198.2). (b,)Frecuencia de resonancia en función del parámetro de
control L/ïBz. Las flechas indican catástrofes bérmicas (Martens y
Kuperus (1982) .



calentamiento de loops y circuitos RLC, Hartens y Kuperus (1982)

desarrollan un modeloque predice ciertas catástrofes que puedenvincularse

a eventos impulsivos observados.

De acuerdo al mojelo de Ionson (1985), de toda la energia disponible en

la convección subfotosférica, el loop solo absorbe una delgada banda de

frecuencias alrededor del valor de resonancia vo z Bo/4L. La tasa de

calentamiento coronal resulta (Ionson 1982)

E(u) 2: 1rJ‘35(»)/1.z (3.3.2)

donde S(u) es el espectro de potencias de la turbulencia subfotosférica y

las cantidades estan expresadas en unidades c.g.s. En virtud de esta

proporcionalidad entre tasa de calentamiento y espectro de potencias de la

región convectiva, se espera que aquellos loops que resuenen con los

máximosde la función S(V) serán más claramente visibles en rayos X. A

partir de las escasas observaciones de movimientos convectivos, Ionson

infirió 1a existencia dc dos picos en S(v), uno vinculado a las

oscilaciones solares de cinco minutos y otro relacionado con la escala de

granulaciún (Tp x HUÍs).

Por otra parte, Hartens y Kuperus (1982) usando las leyes de escala

(3.1.11), la ecuación de estado del gas y la definición de 1a frecuencia de

resonancia del loop, consiguen expresar 1a función de pérdidas rmdiativas

en la corona en términos de la frecuencia de resonancia

. _ 2 _ ,, 7/2 —15/4 -7/z
hR(v) - P0 ¿(10) ¡JO 30 .L .v (3.3.3)

En los equilibrios de loops termicamente aislados, es decir de

conductividad nula hacia las bases, el efecto del flujo conductivo se



reduce a redistribuir la energía dentro del loop. Por lo tanto, en modelos

globales, la ecuacrvn de balance energético resulta

E(u) : En(v) (3.3 4)

En 1a Figura 13b se muestra la dependencia de la frecuencia de resonancia

con quien cumple e] papel de panámetro de control, que es 1a combinación

L/Bz. Para poder analizar cualitativamente la estabilidad de este

equilibrio es necesario razonar en terminos de procesos de evaporación y

condensación de material cromosferico comoconsecuencia de perturbaciones

térmicas en la corona. De acuerdo a este escenario, un crecimiento de

temperatura coronal es seguido de un exceso de flujo conductivo hacia 1a

region de transición. Este flujo alcanza la base del loop, pero no penetra

en la cromósfera debido a 1a baja conductividad alli. Unadelgada capa de

la alta cromósfera es entonces calentado y se expande aumentando 1a

densidad del loop (evaporación). Este aumentode densidad incrementa las

perdidas radiativas, devolviendo a1 sistema al equilibrio por enfriamiento

radiativo. E1 proceso opuesto a1 descripto corresponde a condensación de

material coronal en las bases del loop. Estos razonamientos pueden

resumirse en las siguientes relaciones de signos

sgn(á“1) = sgn<E —ER) (3.3.5a)

sgn(6tv) = sgn(ER —E) (3.3.5b)

las cuales definen el sentido de la evolución comoindican las flechas en

la Figura 13b. Tanto las catástrofes que implican abrillantamiento de loops

como las que corresponden a un debilitamiento en su intensidad en rayos X
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pueden asociarse a eventos observados y descriptos en la literatura (Howard

y Svestka 1977, Levíne y Withbroe 1977), dado que el tiempo característico

de los mismos (2 20 minutos) es comparable a la escala temporal térmica en

la cual las citadas catástrofes se producen.

Kuin y Martens (1982), a partir de un modeloglobal para describir la

evolución de un loop coronal y consideraciones fenomenológicas acerca del

proceso de evaporación-condensación, encuentran que es teoricamente posible

que se desarrollen soluciones cíclicas estables o ciclos limites en el

diagrama densidad-temperatura de dicho loop. Aproximan la función de

pérdidas radiativas por una ley de potencias, válida a temperaturas

coronales (w z T_i/2). Consideran loops simétricos y las condiciones de

contorno del equilibrio corresponden a la de loop termicamente aislado (es

decir Q (zzL) = O). Bajo estas hipótesis obtienen una solución estática

T0(z) integrando analiticamente las ecuaciones de equilibrio. A fin de
elaborar un modelo que describa adecuadamente las situaciones de no

equilibrio, efectúan un análisis de tiempos característicos que

detallaremus en la sección 3.5. (ecuaciones (3 5 10-12)). Comoconsecuencia

de dicho análisis concluyen que el loop puede considerarse con presión

uniforme y con todas sus partes fuertemente ligadas por un eficiente flujo

conductivo, a la vez que mantiene con las bases un débil intercambio de

calor y materia. La ecuación global de energia resulta

3 dE _ _ _ 2
2 dt —E P @(T) (3.3.6)

El citado intercambio de materia y calor con la cromÓsfera, es tenido en

cuenta a partir de una relación fenomenológica, a través de la cual se

intenta modelar el proceso de evaporación-condensación



(3.3.7)

El miembroizquierdo de (3.3.7) es esencialmente el flujo conductivo hacia

las bases, mientras que el miembroderecho representa el flujo de energia

transportado por el material que se evapora. El coeficiente f (definido

entre cero y uno) es un parámetro libre del modelo que mide la fracción de

flujo conduetivo que vuelve a1 sistema en forma de material evaporado. El

juego de ecuaciones (3.3.8-7) rigen entonces la evolución global de loops

coronales. Adimensionalizándolas convenientemente se obtiene

_ ÓT
aTón - fC‘KMTÓT (3.3.83)

aTóp = 1 - (1+óp)z<1+óT)7 (3.3.8b)

donde para las variables hemos adoptado la notación P = P°(1+óp) (idem n y

T), el tiempo adimensional resulta T = 2Et/3P0 y 7 es el exponente de la

función ¿(T) a temperaturas coronales. El coeficiente 0K“ resulta

o, z °_°_ (3.3.9)

Del análisis linea] de estabilidad resulta el siguiente par de

autovalores

¿ALz : (¡v-ram) -s:/()’—faKM)z— BfaKM (3.3.10)

de donde se deduce inmediatamente que la condición necesaria y suficiente
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de estabilidad es

faKM 2 y (3.3.11)

En el caso critico faKM= 7, los autovalores (3.3.10) constituyen un par de

complejos conjugados con parte real nula y parte imaginaria, wb:(8faku)‘/z,

lo cual indica la aparición de ciclos limites de frecuencia ab. Para
corroborar la existencia y estabilidad de estos equilibrios dinámicos, Kuin

y Hartens (1982) integran numericamente las ecuaciones (3.3.8) usando 1a

función de pérdidas radiativas de Hildner (1974). En la Figura 14a se

muestra un ciclo limite de gran amplitud obtenido por estos autores para el

caso f:1 y aKM:0.2. En la Figura 14b se muestra la evolución temporal de la

temperatura para 1a mismaelección de parámetros.

Craig y Schulkes (1985) estiman bajo ciertas hipótesis un valor para el

coeficiente f, que es un parámetro libre en el modelo de Kuin y Hartens

(1982). Encuentran que en condiciones tipicas de 1a corona solar, f es

suficientemente grande comopara garantizar que se cumpla (3.3.11) y por lo

tanto el loop resulte estable. Deesta manera, si bien los ciclos limites

resultan teoricamente posibles. no describirian un comportamientofrecuente

en la corona solar. Sin embargo, veremos a continuación (secciones 3.4. y

3.5.) comoa partir de un modelomás riguroso, derivado a partir de las

ecuaciones hidrodinámicas adecuadamente promediadas espacialmente, es

posible recuperar a los ciclos limites como equilibrios estables y

realizables en arcos magnéticos coronales (Gómez,Sicardi Schifino y Ferro

Fontán 1988a-b).
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3.4. ESTABILIDAD DE CICLOS LIMITES

Describimos a continuación la técnica perturbativa empleada para

obtener la solución asintótica de un conjunto de ecuaciones no lineales

acopladas, en las proximidades de un punto de bifurcación. Si bien este

método está basado fundamentalmente en el desarrollado en Iooss y Joseph

(1960), lo hemosgeneralizado de manera de obtener no solo las ramas de

equilibrio sino ademásla relajación no lineal hacia aquellas que resulten

estables.

Dadoun problema que puede ser descripto por un vector bidimensional y

que evoluciona en el tiempo de acuerdo con

atv.L: 31(LE) (3.4.1)

donde E es un parámetro de control. los equilibrios estáticos son aquellos

!°(E) que satisfacen

51(yD(E),E)=0 (3.4.2)

Linealizando (3.4.1) alrededor de 1°(E), es posible hallar la estabilidad
de estos equilibrios para cada valor de E. Toda vez que el signo de la

parte real de uno de los autovalores de la matriz 0¡71(10(E),E) resulte

positivo, el equilibrio 1°(E) será inestable. Si los autovalores resultan
uno el complejo conjugado del otro, una bifurcación de Hopf tendrá lugar

para cada E* donde la parte real de dichos autovalores cambie de signo. De

aqui en más nos limitaremos a estudiar este tipo de bifurcaciones. Comoes

usual, escribimos la ecuación (3 4.1) en forma local
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¿twL = Sigan) (3.4.321)

donde el nuevo campovectorial es

Ï = y - !°(E) (3.4.3b)

y el parámetro de control E es reemplazado por

u = (E* —E)/E* (3.4.30)

Puesto que estamos interesados en la búsqueda de nuevos equilibrios

cercanos a 1°(E), podemos trabajar con los primeros términos de 1a

expansión de Taylor de la función ¿”t alrededor de vïzü (i=1,2). Entonces

(O_ l (n)
ÜlV'.‘_ En!aj1’...,jny¿((ïo(E).E)Wj1-o#3“

donde ha sido aplicada la convención de suma para jk=1,2. Comoveremos más

adelante (sección 3.5.), en las ecuaciones (3.5.22) de nuestro modelo

debemos retener términos hasta de quinto orden para obtener un nuevo

equilibrio estable en aquellos casos en que 1°(E) resulta linealmente
inestable.

Comohemos supuesto, los autovalores de la matriz LU=0j31 son un par
de complejos conjugados

L +L _' L +L
_ . _ 11 zz . _ _ ( 11 zz)A- ¿un- ——2 +1./L“LzzleLu —4 (3.4.5)

En el punto de bifurcación (E=E*), la traza de L cambia de signo (para E<E.
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la traza resulta positiva indicando inestabilidad) mientras que el

determinante se mantiene positivo. El conjunto de autovectores es

L.C : A.E (3.4.8)

LT. A‘ (3.4.7)
¡ñ

II

I-N

A

donde LT es el operador adjunto de L y € es el autovector del problema

adjunto. Estos autovectores satisfacen las siguientes relaciones de

ortonormalidad

A'- 348
(k (k - 1 ( . . a)

(k (k = 0 (3.4.8b)

y pueden expresarse en términos de las componentes de L (evaluadas en el

punto critico) como

í 1 ”

í: :ÏTÏT bli“ (3.4.921)
(_L12Lz1)1/2h Liz J

- í 1 lE: :Ïíï- ML“ (3.4.9b)
( L12L21)1/z_ Lz1 J
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i
Dado que C y C son autovectores independientes, cualquier vector w puede

descomponerse como

Il ‘I

WL= a(t).C.L + a (t).Ct (3.4.10)

En forma completamente general, podemosreemplazar (3.4.10) en (3.4.4) y

usar las relaciones de ortonormalidad (3.4.8), a fin de obtener una

ecuación de evolución para la amplitud a(t)

m n

ó a = I: I: (,':)o,:“’a””‘(a'")k (3.4.11)
n=1 k=o

donde

(n)_ 1 (n) un q II
ok —n!áj1.___,jn31.EL.Cjí...Ejk.Cjk+1...Ejn (3.4.12)

Buscaremosahora soluciones de pequeña amplitud de tipo ciclo limite, en

las proximidades del punto de bifurcación. Entonces expandimos tanto la

variable comoel parámetro u, en potencias de un pequeño parámetro 5

Ü)

a(t): A(t)2 ayms" , = u<s>t (3.4.13a)
k=1

_ a) 2k
a(s)_o: +2 wzks (3.4.13b)°k=1

aA ÉA' 52" (3 4 13c)t _ 2k ' 'k=1

(o 2
u(¿:)= E yzks (3.4.13d)

k=1
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y definimos s comola amplitud del ciclo limite

2T! _.
r ds e ‘sa = [a] (3.4.14)
O

€=211A

Nótese que A(t) es una función lentamente variable con t (átA a:5z) y en

consecuencia la integral en (3.4.14) puede efectuarse suponiendo

A=constante. Más aún, A es definida de manera que A + 1 para t + am

recuperandose en dicho limite las expresiones de Iooss y Joseph (1980).

Deseamosaclarar que en el caso de bifurcaciones de Hopf, tanto w comou y

01Ason funciones pares de e (ver (3.4.13b-d)) comoha sido rigurosamente

probado por Hassard, Kazarinoff y Wan(1981).

La ecuación (3.4.11) se convierte en una igualdad entre polinomios en e

y por lo tanto debe valer para todo orden en e. A primer orden

u a a = in a (3.4.15)051 “¡1

donde de aquí en adelante emplearemos el sublndice * para indicar que 1a

función esta evaluada en el punto de bifurcación. Elegimos w6=nu y

obtenemos entonces

a =a eLS (3.4.16)

De acuerdo a 1a condición (3.4.14), se tiene que [a1]=a10=1. A segundo
orden

_ al I

m°A(ósa2-1a2) = oLZ’AzaÏ + 20:2)|A|2 + o;2’(A al >z (3.4.17)

La condición (3.4.14) es automaticamente satisfecha por (3.4.17). Nótese
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que Para todo k>1, dicha condición resulta [ak]=0, de lo cual se deduce que

las ecuaciones del tipo de (3.4.17) tienen solución toda vez que su miembro

derecho no contenga términos proporcionales a eis. Esta condición de

resolubilidad, tambien llamada alternativa de Eredhglm, al ser aplicada a

los sucesivos órdenes en .s, proveerá ecuaciones de las cuales pueden

obtenerse expresiones para «ak, Aáky ka. Siguiendo a órdenes superiores

k/z (k) a. ztjs
(¿Masa-13k) Z AZJ(A,A)e (3.4.18)J:-k/2

donde 1a condición de Fredholm implica Aibzü. Las expresiones de los A?”

figuran en el Apéndice B. La ecuación (3.4.18) es inmediatamente

integrable, obteniéndose

k/z (k) e2i.js
al<s) = No] 33k A2j(A.A >2J._1 (3.4.19)J- /2

. . k .

Para valores pares de k, 1a condición Ai):0 se cumple automaticamente.

mientras que para valores impares, dicha condición de resolubilidad puede

formalmente escribirse como

Ask (2k) k (2k) zj

.7ï_: r -151rzj IAI (3.4.20a)

donde

(2k) k (2k)
r : z r'2J (3.4.20b)

como consecuencia de haber definido A de modo que A + 1 para t 4 GL La

expresión explicita de los coeficientes Y?” and F?" tambien figura en el
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Apéndice B.

La ecuación de evolución para la amplitud lentamente variable A.

resulta entonces

0° (2k) 2k a) k (2k) z‘ 2k
a gr 5 A - z gr |A| Ja A (3.4.21)ZJk=1 kz! 1:1

y se puede verificar que

uf­

2r(2k)62k= A_ í.“ : E + i477_ a.)
l1=1

Es asimismosencillo construir una función que nos permita analizar la

estabilidad de la solución de ciclo limite. Descomponiendolos coeficientes

F y la variable A como

(2k)_ (2k) . .(zk)
sz —er + 1.72J (3.4.23a)

A = |A|.e“’ (3.4.23b)

y considerando la parte real de la ecuación (3.4.21) obtenemos

oo k

atlAl = lÍIAI 2 222/;2")|A'&|z’"szk (3.4.24)
k=1 J-‘l J

Podemosreescribir esta ecuación en 1a forma

_ OS
all/ll - - m-I- (3.4.25)

donde
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oo k zj+z

sdAi) = - ÉWZ + E 2:”‘Ï'k’L 52k (3-4-25)

es un potencial generalizado o funcion de Lynpungy puesto que los

equilibrios del sistema corresponden a los extremos de esta función y

además los minimos representan los equilibrios estables (Haken 1983). Esto

se debe a que (3.4.25) implica ats S 0 para cualquier valor de |A|.

En la sección 3.5. expondremosuna aplicación del método recientemente

descripto, destinada a1 estudio de la estabilidad de ciclos limites en la

corona solar.

3.5. BIFURCACIONES DE HOPF EN LA CORONA SOLAR

Desarrollamos a continuación un modelode estabilidad global para el

plasma confinado en los loops coronales (ver Gómez, Sicardi Schifino y

Ferro Fontán 1988a-b). Dicho modelo es derivado a partir de las ecuaciones

hidrodinámicas promediadas espacialmente, con un adecuado tratamiento de

los flujos que atraviesan la región de transición.

En virtud de que el campomagnético coronal es suficientemente intenso,

parece razonable proponer una descripción hidrodinámica unidimensional a lo

largo de cada linea magnética. Consideremos un loop coronal de semilongitud

L, a lo largo del cual definimos una coordenada z comoindica la Figura 11.

Las ecuaciones hidrodinámicas resultan

atn : —üz(nv) (3.5.1a)

E z
at(nv) = -az(m-+ nv ) + ng (3.5.1b)

I.
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¿al? = az(KOT5’zazT —39v) + vózP - P24(T) + E (3.5.10)

y la ecuación de estado que relaciona presión (P), densidad de particulas

(ne: nt: n) y temperatura (T)

P = anBT (3.5.2)

donde kn es la constante de Boltzmann y uk la masa iónica. La cantidad v

es la velocidad del fluido, g es 1a aceleración gravitatoria a lo largo del

loop, Q es el flujo de calor clásico

Q : —K0T‘ azT (3.5.3)

Ko: 10-6erg.l(_?/2cm-ls-1 es el coeficiente de conductividad térmica
(Spitzer 1982), G(T) es la función de pérdidas radiativas a presión

constante (ver Hartens y Kuin 1982) y E es la tasa de calentamiento por

unidad de volumen que supondremos constante. Empleamos unidades cgs para

todas las magnitudes excepto la temperatura. la cual está expresada en

Kelvin.

Hemosutilizado la siguiente función de pérdidas radiativas (Tó es la

temperatura en Megakelvin)

19 , 9.7 -3
2,295.10 .(ró) To<8.10

4<T) = 1.313.10‘ .(Tó) 8.10’3<T6<10" (3.5.4)
-3—3 -1

1.313.10 .(Tó) 10 <Tó

donde acoplamos la curva de Peres et al. (1982) para T < 8.109K con la

función de Craig y Ho Clymont (1988). Tambien utilizamos
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19 9.7 -S
2.295.10 .(Tó) Tó<8.10

4<T> = 5.290.107 .(T6)"15 8.10-3<T6<2.10_2 (3.5.5)

2.209.10".<T6)'°'77 2.10'2<T6<1o"

1.313.10'3.(T )’3 10"<T6 Ó

a fin de chequear la influencia de las pérdidas por Lya en nuestros

resultados.

Consideramos tanto 1a parte cromosférica comocoronal del loop. con

tamaños muyinferiores a las respectivas escalas de altura (H=2knT/rkg).De

este modo,podemosdespreciar efectos gravitatorios, y en consecuencia

equilibrio de presion se reduce a P=cte. a lo largo del loop. Las

ecuaciones de equilibrio estático correspondientes a (3.5.1-3) son

v = o = ózPo (3.5.6)

_ _ z
azQ _ E Poc(T°) (3.5.7a)

Q = —KTS/zó T (3.5.7b)OO ZO

donde G(T) es la funcion detallada en (3.5.4). Debido a la simetría

supuesta para los loops, consideramos Q(z=0)=0. La otra condición de

contorno necesaria para resolver (3.5.7) es Q(2=L)=0. Este tipo de

equilibrio es habitualmente llamado de loop aislado, y se ha mostrado

(Antiochos 1979) que resulta inestable en el caso en que las mismas

condiciones de contorno sean impuestas a 1a perturbación. Extendemos este

equilibrio coronal a la cromósfera a temperatura constante ITob, 1a cual
debe satisfacer
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_ 2
E —POG(T°b) (3.5.8)

Este equilibrio involucra entonces a la corona, región de transición y

cromósfera, sin necesidad de suponer una tasa de calentamiento

espacialmente discontinua. Estos equilibrios son equivalentes a los modelos

ï.+0 descriptos por McClymont y Craig (1985a).

Las consideraciones que hemoshecho, definen una familia de equilibrios

con solamente dos parámetros libres (E y L). Por esta razón, de aqui en

adelante consideraremos a E comoel parámetro de control para un dado loop

de longitud L. De acuerdo a nuestro modelo, el equilibrio estático y su

estabilidad pueden obtenerse univocamente una vez fijado un valor para E.

Integrando, comoes habitual (Rosner, Tucker y Vaiana 1978, Hithbroe

1981), las ecuaciones (3.5.7), obtenemos leyes de escala comparables a las

obtenidas por Rosner, Tucker y Vaiana (1978, ver tambien eos. (3.1.11)) o

Craig, McClymont y Underwood(1978). Nuestras leyes de escala (ver Figura

15) son

POL .—.Cp(ELz)fip = 0.029 erg.cm'3(ELz)°'911 (3.5.93)

'l‘o = CT(ELz)fiT = 0.575.10" K (EL2)0'296 (3.5.9b)

'l'ob = cbmffb = 13.21.10ElK (EL2)_0'085 (3.5.90)

donde E está expresado en unidades de (1/9000)erg.cm-E'.s-1 y L en unidades

de 3.1090m. Chequeamosque el exceso de pérdidas radiativas debido a la

transición Lya no altera apreciablemente nuestros equilibrios (el

apartamiento relativo se mantiene debajo del 5%). Tambien observamos que
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aún cuando el perfil de temperaturas se torna muyabrupto hacia la región

de transición, el flujo conductivo nunca excede el 1%del valor de flujo

saturado correspondiente al valor local de 1a temperatura

(Qsat

una conclusion similar de Somov(1978) en relación con las fulguraciones

zinme(kBT/me)3/z, me: masa del electrón). Este resultado coincide con

solares, y muestra que la fórmula de conductividad de Spitzer sigue siendo

aproximadamenteválida.

fl97'llnl I I IIIII” I I Iïllllq l II 100
I

Iyiïo/
’-"::::>- . p

HK) — g (crg.cm '3)
I

105 1

/ ———————————" ¡l// r-_.__ _ obTb.———72‘í————\//
103 lllll l ¡1111111 1 1111111] l l 0.01

Í 10 El 100

El. 2

FIGURA15: Leyes de escala derivadas de nuestro modelo de equilibrio

estático. Las cantidades 7;, YLby'FLL son graficadas en füncibn ab
E12. La linea punteada indica equilibrios estáticos inestables.
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De 1a misma forma que Kuín y Martens (1982), definimos tres escalas

temporales asociadas al problema. Unaescala dinámica

Td = ¿2/05 (3.5.10)

(donde o5 es la velocidad del sonido y A2 una longitud caracteristica)
durante la cual relajan las inhomogeneidadesen la presión, una escala

temporal radiativa

T z _:1_... (3.5.11)

en la cual se alcanza el equilibrio termico debido al efecto de pérdidas

radiativas, y una escala temporal conductiva

, z
= _JELAZ) (3.5.12)

C ,_ 7/2¿K T
CI

T

a lo largo de la cual se suavizan las inhomogeneidades térmicas. Para
. . COT COr COT .

condiCiones coronales rd <<-rC (<1r , mientras que en la cromósfera estas
. . . .. . chr chr chr

relaCiones se alteran Significativamente, resultando Tr <<Td <<T y
chrN cor . . . .

rd :1“ Entonces, Sl estamos interesados en 1a evoluCión del Sistema en
. cor . . . .

tiempos del orden de rr , pulemos suponer eqUilibrio de preSiones
cor . . . . chr cor

(Td<<'rr ) y además equilibrio térmico en la cromósfera (Tr <<Tr ). En

virtud de su rayada relajación, el balance térmico cromosférico

inmediatamente se adapta a los cambios producidos en 1a corona. Podemos

decir que la temperatura cromosférica se encuentra esglayizada a las

perturbaciones coronnles.

Debido a las consideraciones que hemos hecho, creemos que es posible



construir un modelo sencillo que no obstante retiene algunas de las

caracteristicas relevantes del problemaverdadero. Dicho modeloconsiste en

una corona espacialmente uniforme en contacto con una delgada región

(tambien uniforme) de la alta cromósfera, a la que llamaremos base. Las

ecuaciones de evolución para las cantidades hidrodinámicas de cada una de

estas regiones, se obtienen a través de promedios espaciales de las

ecuaciones hidrodinámicas exactas modelandoadecuadamente los flujos entre

dichas regiones. Consideramosque las variables hidrodinámicas resultan de

la forma

f(z,t) = f°(z)(1 + óf(t)) (3.5.13)

siendo fo(z) el equilibrio estático y ¿f(t) el apartamientono lineal del
valor de equilibrio. Reemplazandoesta forma funcional en las ecuaciones

(3.5.1) y promediando espacialmente a lo largo de la corona

noóón = —¿(1+á1b)nova (3.5.14a)

o z a P (3.5.14b)

OgPoátóp = —EL —g? (1+Óp)ÏL + E(1—<1+óp)2(1+ó'r)7) (3.5.140)

donde el subindice b significa base y QLy vL son respectivamente el flujo

de calor y la velocidad a través de la interfase cromósfera-corona (z=L).

El exponente y es la potencia de la función d(T) a temperatura coronal

(yz-3 según la ecuación (3.5.4)). Hemosempleado la notación
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L.

r = f°(z) (3.5.15)o s
o

Puesto que los equilibrios que vamosa considerar son aquellos cuyo

flujo conductivo hacia las bases del loop es nulo, QLsolo será diferente

de cero si hay perturbaciones presentes. Comoconsideramos la posición z:L

ubicada justo debajo de la región de transición de estos equilibrios,

proponemos la siguiente expresión para QL

QL = Í KOTÏCZTOÓ’P (3.5.16)

donde Lb es el tamaño de la base. Definimos base como aquella región de la

alta cromósfera que reacciona frente a perturbaciones térmicas en 1a

corona. Si desarrollamos perturbativamente nuestra solución de equilibrio

To(z) alrededor de z:L (ver Apéndice C), encontramos (usando las ecuaciones

(3.5.7)) que en la baja región de transición la temperatura se aproxima

exponencialmente al valor Tob en una longitud caracteristica que

identificaremos con Lb

“7/2
K I 1/2_ oob

Lb — 1.38(——Ïï———) (3.5.17)

Consideremosahora consistentemente la evolución temporal del material

contenido en la base y el que constituye la corona. Debido a la larga

escala temporal conductiva de la cromósfera, vamosa suponer que la base se

encuentra energeticamente balanceada a cada instante. En virtud de la corta

escala temporal dinamica, supondremosque la cromósfera instantaneamente

alimenta o evacúa la base de material en función de los requerimientos (del

proceso de evaporación-condensación. De esta manera, la base es mantenida a
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densidad constante a lo largo de su evolución (ónb=0). Esta condición es en

realidad satisfecha solo si el fluido que atraviesa esta región se comporta

en forma incompresible. En el Apéndice A mostramos que 1a condición de

incompresibilidad se cumple satisfactoriamente en la baja región de

transición (T < 4.105K).

Promediandoespacialmente la ecuación (3.5.10) a lo largo de la base

L 20 : QL+ 5Po(l+óp)á (VL-vb) + E(l-(1+óp)2(1+óTb)ïb) (3.5.18)
b b

La ecuación de continuidad en 1a cromósfera implica nobvb=nLvL, y dado que

Lb fue definida como la longitud a lo largo de 1a cual 1a temperatura se

incrementa e (9:2.718...) veces, obtenemos

v s 1 v (3.5.19)

Reemplazandoesta relación en (3.5.18), derivamos una expresión para vL en

términos de las perturbaciones

“5/2, Y +2__2_e_K°I°Lïl+ïïíïï (3520)
‘ {Se-1 PoLb 1+óp Po 1+óP "

Las perturbaciones en 1a temperatura pueden calcularse con ayuda de la

ecuación de estado (3.5.2)

óT : (6p - ón)/(1 + ón) (3.5.21a)

¿Tb = ¿p (3.5.21b)
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Usando las ecuaciones (3.5.16-21) y reemplazando en (3.5.14), obtenemos

aTón ïí‘ó-pflnóT + fig(1-(1+óp)7b+2)) (3.5.22a)

órép ; 1--(1+óp)z(1.oó'r)’ + grah(1-(1+óp)7b+2) + 5318.6? (3.5.22b)

, .3/2 z
Lorlob To _ 3 _fi_ NCi2fi-—2——, fi —5 e_1=

EL h

y TIÉE t es aproximadamente el tiempo en unidades de Tïor, hztb y 6:%ob son
OO

funciones adimensionales de E de orden mucho menor que 1a unidad. Las

relaciones (3.5.21-22) conformanel conjunto completo de ecuaciones que

describen 1a evolución no lineal de nuestro sencillo modelo de

cromhsfera-corona.

De acuerdo a lo enunciado en la sección 3.4., comenzamos linealizando

las ecuaciones (3.5.22) con respecto a las perturbaciones ón y óp

¿TW= L.» (3.5.23)

donde

ón
W: (3.5.24)

¿Ip

Y

"a a_rh
__ >9(rb+2)

L — c 5 _fi (3.5.25)na) r l
med-6 -r-¿-afih<rb+2>+sea.6
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Comoes bien sabido. 1a estabilidad o inestabilidad de los equilibrios

considerados está vinculada con el signo de 1a parte real de los

autovalores de la matriz L

A -ÏJLLzz+/MZ_QZ_L L L LLZ- 2 - 4 ( 11 22- 12 21) ( " )

Calculamos numericamente estos autovalores para E variando en el rango

10-1-10_5erg.cm_3.s_1 y hallamos que siempre satisfacen Azzkï. Como ya

dijeramos en la sección anterior (tambien Iooss y Joseph 1980), cada vez

que la parte real de un par de autovalores complejos conjugados cambia su

signo de negativo a positivo. se produce una bifurcación de ngfi. Mirando

atentamente 1a expresión (3.5.26) se concluye que solo se producirá una

bifurcación de Hopf si 1a traza de L se anula mientras el determinante

permanecepositivo. A partir de (3.5.25), encontramos que 1a traza de L

resulta positiva si y solo si

a < 1 (3.5.27)

Reemplazandolas leyes de escala (3.5.9) en 1a expresión de a (3.5.220). la

condición (3.5.27) resulta

EL2 < 12.46 (3.5.28)

mientras que para a 2 1, el determinante de L es

det(L) z 2 (3.5.29)

De manera pues, que se satisfacen las condiciones para que una bifurcación
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de Hopf tenga lugar. Para un loop tipico (L z 3.109cm), el equilibrio

estático descripto por las leyes de escala (3.5.9) se vuelve inestable para

valores de la tasa de calentamiento inferiores a 1.38.10_9erg.om_a.s_1.

Para tasas de calentamiento menores pero cercanas a esta, el sistema

comienzaa 2391:3131 en el plano (ón,óp) alejándose del equilibrio (0,0)

con un periodo

-1/2
T : 2n.gEo.det (L) E 25 minutos (3.5.30)o ¿.E

El sistema es entonces atraído hacia un ciclo límite estable como muestra

esquematicamente la Figura 18. La amplitud de este ciclo es función de la

tasa de calentamiento. Los valores de las magnitudes hidrodinámicas

ón

PYGURA18: Diagrama esquemático mostrando los equilibrios estático J/
de ciclo limite. La linea punteadh indica equilibrios inestables.
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correspondientes al punto critico son

T. = 1.2.106 K (3.5.31a)

Tb. = 6.8.103 K (3.5.31b)

P'L = 0.3 erg.cm-3 (3.5.310)

Lb. = 1.8 km (3 5.31d)

E = 1.38.10'3 erg.cm‘3.s" (3.5.31e)

A partir de (3.5.20) podemosestablecer el orden de magnitud del campo

de velocidades que atraviesa las bases del loop cuando el sistema se

encuentra proximo al punto cri tico. De esta manera obtenemos una cota

inferior para VL, ya que la misma es una función decreciente de ELZ.

Conservando solo terminos lineales en ón y óp, hallamos que el segundo

término en (3.5.20) resulta despreciable en comparación con el primero,

luego

= —o.54km.s".óp (3.5.32)

Como se muestra en el Apéndice A, este flujo puede considerarse

incompresible (nv=cte.). Puesto que la presión es constante a lo largo del

loop, encontramos que la velocidad crece linealmente con la temperatura.

Entonces, si imaginamos al loop como un manojo de tubos de flujo

termicamenteindependientes describiendo ciclos limites con fases iniciales

distribuidas aleatoriamente, podemosestimar el ensanchamiento Doppler de
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una linea que se forma en una región de temperatura T como

_ -t T

Av(T) —1.08km.s .Tbá'pmox (3.5.33)

donde hemosaplicado un factor 2 a (3.5.32) para tener en cuenta los flujos

ascendentes y descendentes y ¿mex es la amplitud de óp(t). Veremos más

adelante como se compara este ancho Doppler teórico con mediciones

efectuadas sobre lineas del rango espectral ultravioleta (Cheng, Doschek y

Feldman 1978, Feldman y Doschek 1977), pero previamente debemos realizar el

análisis no lineal de estabilidad para poder obtener (entre otras cosas) un

valor de ópmax.

Nosproponemosahora aplicar el análisis no lineal descripto en la

sección 3.4. a las ecuaciones de nuestro modelo. Para ello definimos el

nuevo parámetro de control

p = (E, - E)/E. (3.5.34)

de manera tal que el equilibrio estático resulta inestable para u > Ü. A

fin de encontrar nuevas soluciones estables de las ecuaciones (3.5.22), fue

necesario cxpandir e] cálculo perturbativo de las mismashasta el quinto
3orden. La primera condición de Fredholm no trivial aparece a orden s ,

donde la expresión (3.4.20a) resulta

A.
2 <2) <2) 2

¡_ = r - r2 ¡AI (3.5.35)

donde

(z>_ _._
F _ péüuk luz (3.5.36)
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(z) (2) (z) z (2) z
20 o -4|o | —2|o l(2) o 1 1 3 2 (3)F : . -30

2 1a ao
(3.5.37)

comotambien figura en el Apéndice B. Imponiendo la condición (3.4.20b),

obtenemos valores numéricos para uz y az

y; = -5.1 , a; = —174 (3.5.38)

y tambien

,J” = 7;” = -o.29 (3.5.39)

Por un lado, uz < O significa que existe una nueva rama de equilibrio
2 .

p=pE€ para valores negativos del parámetro de control. Por otro lado, de

(3.4.28) obtenemos la expresión del potencial generalizado a orden 83

(2)

¿2|A|2(1 —ÉIA|2) (3.5.40)

Esta función presenta dos extremos, un minimo en |A|=0 indicando que el

equilibrio estático es estable, y un máximoen |A|=1 lo cual implica que la

nueva rama de uquilibrio es inestable. Este comportamiento es

característico de las bifurcaciones subcriticas (ver Figura 17b), a

diferencia de las hifurcaciones supercriticas (Figura 17a) en las cuales

una nueva rama estable aparece justo cuando el equilibrio estático se

vuelve inestable.
5 . . (5) .A orden s la COfldlClÓnA :0 se escribe
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FIGURA17: (a) Bifurcación de Hopf super-ari tica. (b) Bifurcación de
Hop!“suben tica derivada pez'tuz‘bativamente de nuestras ecuaciones. La
11nea punteada representa equilibrios inestables.
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IZ _ r.(4)lA
4

4 I
(3.5.41)

(4) (4)
donde la expresión para F0“, F2 y F4 puede hallarse en el Apéndice B.

La función S a quinto orden es

S(|A|) : _ ¿(y(z>sz+y<4)s4)lAlz+ ¿(7;2>62+7;4>64)|A|4 + ¿714)64IAI6

(3.5.42)

donde

7;" = - 7.9 ri" = 131.7 (3.5.43)

La nueva rama de equilibrio/es descripta ahora por u=pzsz+p4s4, donde

pd : 2197.6 (3.5.44)

por aplicación de 1a condición (3.4.20b). ComoS(|A|) es función de e y a

su vez a : ¿(u), 1a estabilidad del nuevo equilibrio puede cambiar a medida

que varia el parámetro de control. Los resultados del análisis de

estabilidad se muestran en la Figura 17b, donde 1a linea punteada indica

que el equilibrio es inestable. La trayectoria del sistema en el plano

(ón.óp) puede ser construida utilizando las definiciones (3.4.10) y

(3.4.133) y las soluciones (3.4.19) para k S 4. Hemosverificado que estas

trayectorias comparanmuybien con nuestras trayectorias numéricas (comola

que se muestra en la Figura 18) siempre que el parámetro u se encuentre

suficientemente próximo a su valor crítico (y = O). Para u > 0.2 las

trayectorias perturbativas comienzana resultar pequeñas en comparación con
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FIGURA1B.' Ciulus 11¡nlLes (Sá’íalando e] correspondiente valor de u)

obtenidos por integración numé1'1'ca de nuestras ecuaciones.



las obtenidas numericamente.

Podemostambien investigar de que manera el tiempo de relajación al

ciclo limite depende del parámetro y, integrando analiticamente la ecuación

(3.4.24) para k S 4. En la Figura 19 mostramos |A(t)| para diferentes

valores de u, normalizando en cada caso con el correspondiente valor de

ópm0xa fin de poder establecer una comparación con nuestros resultados

numéricos (lineas de puntos en la Figura 19).

Resolvimos numericamente las ecuaciones (3.5.22) usando un método

Runge-Kuttade cuarto orden para distintos valores de u y diferentes

condiciones iniciales. En la Figura 18 graficamos las soluciones de tipo

ciclo limite, cada una de las cuales está etiquetada con el correspondiente

valor de u.

A fin de chequear la relajación hacia los ciclos limites expuestos en

la Figura [8, computamoscada cruce de la trayectoria con el semieje 6p > 0

tanto para condiciones iniciales internas comoexternas al atractor comose

puede ver en los trazos punteados de la Figura 19. La separación temporal

entre dos puntos consecutivos (Figura 19) se aproxima asintoticamente al

periodo del correspondiente ciclo limite.

Nótese que la relajación se vuelve terriblemente lenta a medidaque el

parámetro de control se aproxima al valor critico. En efecto, podemos

advertir en (3.4.24) que el tiempo de relajación es proporcional a 5-1 y

por lo tanto tiende a infinito al aproximarnos al punto de bifurcación. En

virtud de este resultado general, creemos que los dos ciclos limites

estables hallados por Craig y Schulkes (1985, ver su Fig. 3a) para las

ecuaciones de Kuin y Hartcns (1982) en el punto u = Ü, pueden no ser reales

sino una consecuencia dc 1a muylenta relajación.

En la Figura 20 graficamos la evolución temporal de la perturbación

térmica para el ciclo limite correspondiente a u = 0.5. Puede advertirse
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dífez'entes{faja/¿uril‘vnhacia ciclos 11mites estables para["1dll/¡“A 13 :

de control. Elvalores (convenio/1(«r-¡nvnteindican/05,) del pazámetro

trago uanLlnuo ¿nn-responde a la evolución anali tica de A(t.)
mientras que los puntos indican los sucesivosnormalizada con ¿5pInle

La separacióncruce: (¡le Ja t.¡'.'-¡ye(-I:ur1':¡con ¿+1sel/¡jeje óp posi ¿1'v0.

temporal entre puntos coincide con el perl odo del ciclo li mite.
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una Cierta preferencia del sistema a permanecer en el tramo caliente del

ciclo, lo cual habla ya sido notado por Kuin y Martens (1982). Hemos

calculado el valor medio temporal de fiT(t) y obtuvimos para este ciclo

limite un valor de 0.18. Esto significa que a1 mirar globalmente un loop,

al cual suponemos formado por un haz de tubos magnéticos cada uno de los

cuales sufre un ciclo Límite sin correlación de fase con el resto,

IWÁJlremOSuna temperatura de 1.16.T3 constante en el tiempo. Este

ÓT

O. 20. 40.

PYGUWMKU: Cbmportamiento tempoxal ¿ha la temperatuza para u = 0.5.
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incrementode temperatura con respecto al equilibrio estático (sin ciclo

limite) es imperceptiblc para las actuales técnicas de medición de

temperatura. Vemosademásque si bien los ciclos limites son equilibrios

eminentementedinámicos, el aspecto global (promediado espacialmente) de la

densidad y temperatura coronales permanecerá invariable en el tiempo.

Sin embargo, existe un indicador medible que pone de manifiesto la

presencia de ciclos limites en la corona solar: es el ensanchamiento

Dopplerde lineas ultravioleta que se formanen la región de transición.

Tal ensanchamiento (no explicable como ensanchamiento Doppler térmico)

podria ser producido por el campode velocidades asociado a 1a evolución

del mencionado ensemble de ciclos limites. En la Figura 21 comparamos la

correlación velocidad-temperatura hallada observacionalmente por Cheng,

Doschek y Feldman (1978) midiendo anchos de lineas que se forman a

diferentes alturas en la región de transición, con nuestra relación teórica

(3.5.33) evaluada en diferentes valores del parámetro de control y.

Otro resultado interesante que hemosobtenido, está vinculado con la

dependencia L_2de la tasa de calentamiento critico con la longitud del

loop (ver (3.5.28). Si sugerimos la expresión para la tasa de calentamiento

derivada en la se0uion 2.2. (tambien Gómezy Ferro Fontán 1988), es decir

2 z
u T 3

g 2 __11.EÉSD- (3.5.45)
4n L

donde up y 7p recordemos que son la velocidad y el tiempo tipicos de la

convección subfotosférica. Entonces, mirando simultaneamente las ecuaciones

(3.5.28) y (3.5.45) se advierte claramente que la estabilidad o

inestabilidad del sistema resulta independiente de la longitud del loop. La

condición de inestabilidad del equilibrio estático (o de existencia de

ciclo limite), resulta
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FIGURA2] : Los puntos con sus correspondientes barras de error son
¡”añejo/¡(.25 de ¿vw/¡os [huwler no Lérmicos hechas por Cheng, Doschek y

Fe14Iman (15/76) sobre 11neas que se forman a distintas temperaturas.
E1 trazo cana nuo corresponde a nuestra estimación teórica para
distintos valores de tasa de calentamiento. El númeroa la derecha de

cada una de estas curvas es EYE...
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, 2

“ps‘pa 2 < 1.5 (3.5.46)

es TP en unidades de 1035 y
. s -1

donde u 5 es up en unidades de 10 cm.s , Tpa

32 es el campo3° en unidades de 10z Gauss. Este resultado indica que los

ciclos limites existen preferentemente en regiones de relativamente escasa

actividad magnética, independientemente del tamaño de los loops que la

constituyen. Dicha conclusión concuerda magníficamente con la observada

reducción en el ensanchamientono térmico de lineas ultravioleta en ciertas

regiones magneticamente activas como prominencias quiescentes y manchas

solares (Feldman y Doschek 1977). En estas regiones de intenso campo

magnético, seguramente no se cumple la desigualdad (3.5.46) y en

consecuencia no hay ciclos limites que produzcan el citado ensanchamiento

Doppler anómalo.



4. COLCLUSIONES

A lo largo del presente trabajo de investigación, tres objetivos

fundamentales han orientado el desarrollo de nuestra tarea:

1- Unanálisis critico de revisión bibliográfica, no solo de los modelos

teóricos y resultados observacionales del tema concreto del calentamiento

de la corona solar, sino tambien de temas más generales que de una u otra

forma pudieran permitir el planteo del problema con un enfoque original. En

este sentido, se ha profundizado en el estudio de turbulencias tanto

cinéticas comode fluidos, en virtud de la importancia que ambas tienen al

incrementar la eficiencia de la disipación Joule de corrientes eléctricas

en plasmas. Tambiennos hemosinteresado en el análisis de estabilidad de

equilibrios de ecuaciones no lineales, a traves del desarrollo de métodos

perturbativos. A lo largo de nuestro relevamiento de la literatura

especifica del tema, hemosadvertido una desvinculación entre los modelos

de calentamiento y los estudios de estabilidad térmica. Intentamos en esta

tesis ofrecer una visión unificada entre el proceso dinámico que transforma

la energia mecánica en calor y su impacto en el balance energético del

plasma.

2- Debido al fuerte comportamiento no lineal del plasma coronal (Jï'n 2 1012)

y a la presencia de ia región convectiva comofuente de excitación de una

complejadistribución de corrientes eléctricas en la corona. el desarrollo

de turbulencia HHD resulta fuertemente probable. Suponiendo que dicha

turbulencia alcanza un regimen estacionario, podemospredecir una tasa de



calentamiento coronal que es del mismoorden que las tasas de enfriamiento

mas relevantes, es decir, el flujo conductivo hacia la cromósfera y las

perdidas por emisión de radiación. En nuestro modelo, el proceso completo

de generacion de energia.magnetica en la macroescala, eficente transporte

hacia la mieroescala por un mecanismode cascada y disipación por efecto

Joule en dicha región espectral es consistentemente descripto en el marco

de una teoria global de la turbulencia HHD.

3- El estudio analítico de la estabilidad térmica no lineal del plasma

coronal es posibilitado a partir de una fuerte reducción en los grados de

libertad del problema, la cual sc logra promediando espacialmente las

ecuaciones a lo largo de la corona. Conun modelode tales caracteristicas

hemoslogrado predecir la existencia de soluciones ciclicas estables en el

plano definido por la densidad y temperatura promedio de una linea

magnética. Suponiendo que un 100p coronal está formado por un manojo de

lineas magnéticas, en cada una de las cuales se desarrolla un ciclo limite

que no guarda relacion de fase con las demás, es posible estimar el

ensanchamientoDopplerde lineas espectrales del rango ultravioleta que se

forman en la region de transición. Dicha estimación coincide

apreciablemunte con los anchos no térmicos observados. Más aún, si

combinamos nuestro muielo de ciclos limites con un mecanismo de

calentamiento por disipación de esfuerzos magnéticos comoel descripto en

el punto 2, es posible explicar la reducción observada en estos anchos de

lineas espectrales en regiones de intensa actividad magnética. En tales

regiones. la tasa de calentamiento (que es proporcional al cuadrado de la

intensidad magnética) es suficientemente elevada comopara que el ciclo

limite, que es quien provee el ensanchamiento, ya no resulte estable.
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En síntesis, más allá de las fuertes simplificaciones que hemos

realizado para desarrollar nuestros modelos(secciones 2.3. y 3.5.), las

que de alguna manera se ven justificadas por la buena correspondencia con

algunos resultados observacionales, consideramos que nuestro aporte más

importante a la investigación del calentamiento coronal es haber

participado en 1a introduccion de conceptos nuevos en la literatura del

tema comoson 1a turbulencia magnetohidrodinámica y la existencia de ciclos

limites comoequilibrios estables alternativos.



APENDICES

A. CONDICIONES DE INCOMPBESIBILIDAD

De acuerdo con Landau (1959), consideraremos a un flujo como

incomprusible. toda vez que se satisfagan simultaneamente

k T

//ínï__ (A.1)

kB T
{/T << -mír«- (A.2)

donde T y Z son respectivamente el tiempo y 1a longitud caracteristica del

problema. Por ejemplo en nuestro caso (sección 3.5 ), T será el periodo del

ciclo limite y 5 será el espesor de la región de transición. Debido a

(3.5.33), resulta

n _ _Ï_"VL(II|)
o b

Para TM): ¡3.6.103K, vl mms". r = 1.5005y z = 3.1o7cm, la condición

(A.1) resulta

f3 2 4.105K (A.4)

Es sencillo verificar que (A.2) siempre se satisface. Entonces, tanto en la

hasw comoen la baja region de transición (T < 4.105K), el material que se
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evapora y condensa se comporta como incompresible.

B. EXPRESIONES DE LOS COEFICIENTES A Y F

(3) (3) 2 (2) (2) (Z)! (2)
A : [0 — . (0 0 +30 0-3 3 310: 1 z o 1o

>J<A')3

(3) (3) 2 (2) (2) (2)"i (2) (2) z (2)"í (2) z i‘: —'. o o + 0 0 + 0 — o
A-1 [302 31cc ( o 2 3 o 1 6(1 ) 601 z )JlAl A

O

(a) (3) '7 (2) z (2) (zw 3A : o + -f‘“ 3 o +0 0 A
3 [ o 31a ( ( o ) 2 )]

O

(4) (4) I (3) (2) (3) (2)”Í (2) (3) (2) (3)“rA = o -- . o 0 + 0 +30 A +60 A
-4 [ 4 Blu (2 2 z 1803 r 1 —3 2 3 )

O

O(2)
z (2) (2) . (2)”i z (z). (z) 4) 4- m 0 o +9 o oz ( o z .( o )+Í30o 1 )](A )

Qu0

a
<4) (2) 2 (2) # z (4) ] (z) (2) (3) (2)A :[uao ———o ](A)+[40 — . (20 I" +400 +
—2 z y 2 u 2 3 61u z z 1 z

O O

<3) (m (2* (3)(mi (2)(3> (2) (3) (mi
+120 (o +0 )-380 0 +30 A +60 (A +A ))+z 1 o 3 1 o -3 1 -1 3

| (zw (zw (z) (2) z (2) (z) (2) (2) (2)!) (z) z z 1' 2+ o 0 + o — o o o — 0 o
¿(son 1 z 4| 1 l 2 o 1 2 4 o ( 1 ) JIAI (A >

w
(4) (z) z (z) z (4) l (2) (2) (3) (2) (3) (2)”iA : ' a 0 ———-0 + 0 - . 0 F +0 o +0 o
¡a ¿[FE u 1 u 1 JIAI [6 z 1m (2 1 2 o z 1 o

O O

(3) (z) (3) (z) (3) (2M (3) (zw (2) (3) (2) (3)!l
+40 o -0 o —40 o — 7 +0 —0 A ) +

1 1 2 o 2 1 3 z o —1 2 —1

1 (2)z (m <2) (z)z (mi (m z (mi 2(z)
+ ((0 ) o —120 (0 ) +0 ha | —12(o ) o +z o z o 1 o ¿ 1 2

30g
(2) (2)

+801 ( IO0
z (2) z 1 (2) 2 4

I+4I01 I + 9'02 l >>JIA|
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(2) (3) (2).(x
(4) (2) 2 (2) 2 (4) ] (3) (2) (2)A: ao -—o +(o-. .*o—80F-oo —
z [uz ¡a o o: o JA [1 1 810? (3600 1 o 2 3 1 1O 0

(3) (2) (3) (2M (2) (3m (2) (3) (3)!- 1 (2) 2 (2)- 20 o - o o -'r.> A — J A +A + o o —11 o 22 2 ¿2- 8¡((3 -1 )) 2(8(o)1
3o:

O

(2M (2) z (2) 2 (2)“l (z) (2) z z z-0 _ ­
L 1 loz ¡((40)1 )o 12% lo! l )]¡M A

(4) (4) l (3) (2) (3) (z). (2) (3) (z) (añA : o + . o 4'70 o +80 A + A4 [o 81o: (1800 o “ 1 2 o 3 301 -3 )
O

] (z) 3 (7.) 7. (z)! (2) (2) (2)"l 4
- (9(o ) +|o | o +60 o o )]Az o 2 2 o 1 z

9m0

(2) 2 2 (2) z
I-3I0z I

(2) (z)
20 O -4I0

1 1. (3)
l : u 0 A I '. . - 30

2 1 2 loco 1

(4) (4) (5) 'li' (2) (4) (2) (4)! (4) 1 (z) (4)"i a (3)l" : -l"' - + . o A —o A +A - o A + o A
2 1002 1m" [ o o 1 ( o z ) 3 z —2 4( o -1ñ

(3)

(3), (3) (3))! (4) (2) (4) (2))!i (4) (2)
l + 2 o +20 o +120 o —

(3) (3)
_o (A3+2Au1 )_203 A-a )'3 o 02 1 o 1

(4) (2). (Z) (2) (3) (2) (3)
o o ]—"L[o (o A + l o A )+

2 o o -1 3 2 3
O

(2) 1 (zw (3) (2) (3)»l _J_ (2) (3m (3) (2) 1 (zw (3)+"o o A +0 A + o A + A + o o A —
l“ 1 (2 o 3 1 --1 12 z ( -3 2 -¡ )) 2 z (4 o -3

(zw (3)”l (3) (z) (2) (2) 2 (3) (2) 2 (2) z 1 (2) z—o A +0 o o — o — o + o + o +
1 —1 ) o ( o z 12< 1 ) ) 801 0 I 4| 1 I 9| 2 I

(z) 2 (2)!“ (2) (zw (z) i (3) (2)"l (2))­
) —203 o o ]

(Z) (2) (3) (Z) (2)10 o +o o o --12 o +40 o -1 o o
) 2 ( o z ( 1 ) 1 2 2 o 1

. . . (4)
Los coeflclentes A en la expremón de l':a están evaluados en A = 1. Todos

los coeficientes A y F están computadosen el punto cri tico (E = Eil).
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C. ESTIMACION DEL ANCHO DE LA BASE

Expresamosla temperatura de equilibrio en las proximidades de la base

(z 2 L) como

T(z) = Tob(1 + f(z)) (C.1)

donde f(z) debe satisfacer 1a ecuación de equilibrio

Y5/2 _ b _ ___E_
a¿((1+f) att) - (1+f) -1 E - z / K T7” (G.2)

O ob

y las condiciones de contorno

f(0) = O : 0¿f(0) (G.3)

Suponiendo f=€f1+azfz+... (¿«1) y conservando términos hasta primer orden

en e

aa!“1 : rhfi (G.4)

luego

b g) (G.5)f1 = A.exp(r¿/zt) + B.exp(-)'“z

Pero f1 no puede satisfacer las condiciones de contorno (G.3) y además

crece con E más abruptamente que nuestras integraciones numéricas.
2Calculamos entonces hasta orden s
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7 (r -1)
--5 2 _2__E___ 2

atffz —rbfz _ 4acffl + 2 f! (G.6)

La solución de (C.1-2) a segundo orden en c resulta

6(11-7 ) 6(2r -7)
Tai) =Tob[-5-ch<r‘”t> - ——°chz<r“zz> + 1- ——"——]c.7)y +4 b z b z

b (7b+4) <7b+4)

Esta función crece con E aproximadamente como

N 1/2
T(f) = TobeXPOb {/1.38) (0-8)

y se ajusta mejor a nuestros resultados numéricos. En consecuencia,

derivamos una longitud caracteristica de incremento exponencial para T(z)

K T 7/2
_ o ob

Lb — 1.38 /-———É——-—- (G.9)
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