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Resumen

La corona solar estd formada por un plasma de alta temperatura cuya dindmica da lugar a una
rica variedad de eventos de disipacién de energia. Por un lado, las fulguraciones, capaces de liberar
cantidades enormes de energia (hasta 1032 erg) en tiempos del orden de minutos. Por el otro, el
calentamiento. estacionario de las regiones activas, con una tasa de 10% — 107 erg cm~=2s!, que las
mantiene a una temperatura dos érdenes de magnitud mayor que la de la capa atmosférica inmedi-
atamente inferior (la fotésfera). Estos fenémenos pueden ser descriptos, al menos parcialmente, en
la marco de la magnetohidrodindmica. El problema principal al que se enfrenta esta descripcién es
que los coeficientes moleculares de disipacién en la corona son lo suficientemente pequefios como
para que los fenémenos disipativos solo puedan ser explicados en presencia de estructuras de escala
pequeiia. En ese sentido, la turbulencia magnetohidrodindmica y la reconexién magnética resultan
tal vez los candidatos naturales a describir, respectivamente, el calentamiento estacionario de la
corona y la disipacién impulsiva en fulguraciones. Un estudio teérico-numérico de intermitencia
magnetohidrodindmica nos permite relacionar las propiedades estadisticas de la turbulencia con
la geometria (asintoticamente fractal) de las zonas de disipacién, y afirmar que la disipaci6n esta-
cionaria en la corona solar se encuentra sumamente concentrada en zonas distribuidas en forma
aleatoria. La aplicacién de una teoria de clausura turbulenta a dos puntos indica que los arcos
magnéticos son esencialmente calentados por corrientes eléctricas cuasi-estacionarias, inyectadas
por el campo de velocidades fotosférico. Estudiamos, tanto en forma numérica como tedrica,
un caso de reconexién magnética turbulenta entre dos tubos de flujo dentro de un arco coronal,
obteniendo una tasa de disipacién acorde a la de las microfulguraciones. Por ultimo, una serie de
estudios observacionales de la dindmica de las estructuras coronales en la linea espectral Ha nos
permite conjeturar que el aumento de la vorticidad de esas estructuras, presuntamente ligado a

la evolucidén de los campos dindmicos, puede constituir una herramienta 1til para la prediccién de

fulgyuraciones.

PALABRAS CLAVE: TURBULENCIA - MAGNETOHIDRODINAMICA - RECONEXION
MAGNETICA - DISIPACION - CORONA SOLAR - FULGURACIONES



Steady and Impulsive Mechanisms For Energy Release
in the Solar Corona

Abstract

The hot plasma in the solar corona shows a very rich variety of energy dissipation events.
On one hand, the solar flares release enormous amounts of energy (up to 1032 erg) in typical
times of the order of minutes. On the other hand, the steady heating in active regions, with rates
within 105 — 107 erg cm~25~! maintain these regions at a temperature two orders of magnitude
higher than that of the photosphere. These phenomena can be described, at least partially, within
the framework of magnetohydrodynamics. The main problem faced by this description is that
the molecular dissipation coefficients in the corona are so small that the previously described
dissipation phenomena can only be explained if small scale structures are present. It is in this
sense that magnetohydrodynamic turbulence and magnetic reconnection seem to be the natural
candidates to describe, respectively, the steady heating of the corona and the impulsive energy
release in flares. A numerical-theoretical study of magnetohydrodynamic intermittence allows
us to relate the statistical properties of the turbulence to the geometry of the (asymptotically
fractal) geometry of the dissipation regions, and state that the steady dissipation in the solar
corona is highly concentrated in randomly distributed zones. Application of a two-point turbulent
closure theory indicates that coronal loops are primarily heated by quasi-steady electrical currents
pumped by the photospheric velocity field. We study, both by theoretical and numerical means,
the turbulent magnetic reconnection between two flux tubes inside a coronal loop, obtaining a
dissipation rate consistent with those observed for microflares. Finally, a series of observational
studies in the Hoa spectral line leads us to argue that the enhancement of the vorticity of these
structures, presumably linked to the evolution of the dynamical fields, might be a useful tool for

flare prediction.

KEYWORDS: TURBULENCE - MAGNETOHYDRODYNAMICS - MAGNETIC RECON-
NECTION - DISSIPATION - SOLAR CORONA - FLARES
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Capitulo 1

Introduccién

En la corona solar tiene lugar una rica variedad de eventos de disipacién de energia. Por un lado,
las fulguraciones, capaces de liberar cantidades enormes de energia (hasta 1032 erg) en tiempos
del orden de minutos. Por el otro, el calentamiento estacionario de las regiones activas, que
las mantiene a una temperatura dos érdenes de magnitud mayor que la de la capa atmosférica

inmediatamente inferior (la fot6sfera).

En ambos casos, existe consenso en que la fuente de energia es el campo magnético coronal.
La evolucién lenta y macroscépica del plasma de la corona solar puede ser estudiada en el marco
de la magnetohidrodindmica (MHD). En el limite incompresible, la energia del sistema tiene
un aporte magnético y uno cinético. La energia magnética en la corona es varios 6rdenes de
magnitud mayor que la cinética, y domina la dindmica del magnetofluido. Asimismo, la energia
magnética disponible en regiones activas, es la suficiente como para proveer la energia liberada
en fulguraciones. Por otra parte, en ausencia de fulguraciones, el trabajo que realiza el campo
de velocidades fotosférico sobre las lineas de campo magnético alcanza para compensar la tasa de

enfriamiento de la corona y proveer entonces la energia necesaria para el calentamiento de este

plasma.

En resumen, la descripcién MHD del campo magnético coronal es esencialmente la apropiada
para estudiar los fenémenos de disipacién impulsiva y estacionaria de la corona solar, objetivo

de esta Tesis. Sin embargo, a pesar que la fuente de energia se encuentra bien identificada
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en ambos casos, los mecanismos de disipacion no resultan evidentes, y son motivo de debate e
investigacién. El problema principal es que los coeficientes moleculares de disipacién (la viscosidad
v y la resistividad 7) son lo suficientemente pequefios como para que los tiempos de disipacién

sean extremadamente largos, comparados con los tiempos tipicos de evolucién de las estructuras

coronales.

Los tiempos de disipacién se estiman como: 12/ en el caso cinético, y I2/n en el caso magnético.
En estas expresiones, [ es la escala caracteristica del flujo, 0 m4s precisamente, la distancia tipica de
variacién de los campos de velocidades y magnético (respectivamente). Cualquier mecanismo que
intente explicar la disipacién de energia en la corona debe dar cuenta de la creacién de pequeiias
escalas en el flujo, capaces de disipar eficientemente. En ese sentido, la turbulencia es un gran
candidato para explicar el calentamiento estacionario, y la reconexién magnética es el candidato

a describir el calentamiento impulsivo en fulguraciones, como veremos a continuacién.

Para nimeros de Reynolds grandes, como es el caso de la corona solar, la disipacién resulta
despreciable a escalas grandes, pero la dindmica turbulenta resultante termina por crear una cas-
cada de energia que la transfiere hacia las escalas pequenas, donde es eficientemente disipada. En
este sentido, podria decirse que la turbulencia es un “catalizador de la disipacién de energia”.
Modelos basados en este concepto (Heyvaerts & Priest 1984, G6mez & Ferro Fontan 1988), han
dado resultados satisfactorios, obteniéndose tasas de calentamiento consistentes con los requer-
imientos observacionales. Estos resultados permiten ser optimistas en cuanto a la factibilidad de
modelar el calentamiento coronal desde el marco teérico de la turbulencia. Por lo dem4s, resul-
taria un hecho mas que sorprendente si la corona solar, con nimeros de Reynolds del orden de
10'%, y lineas magnéticas sumergidas en la regién convectiva donde son arrastradas por el flujo

turbulento propio de la regién, no desarrollase turbulencia.

Otro proceso de formacién de escalas pequeiias en MHD es el de reconexién magnética. Los
procesos de reconexién suelen estar asociados a la formacién de hojas de corriente, que son delgadas
ldminas a través de las cuales el campo magnético varia abruptamente, y por lo tanto se disipa
eficientemente. Si la reconexién es rapida (es decir, si ocurre en un tiempo del orden del tiempo

de Alfvén local), el proceso es marcadamente impulsivo.



En sintesis, en la presente Tesis Doctoral creemos haber aportado nuevos elementos que per-
mitieron profundizar y expandir el conocimiento actual sobre los procesos de disipacién MHD en
la corona solar. Los Capitulos 2, 3 y 4 son eminentemente monograficos. Describen, respectiva-
mente, el escenario fisico donde se desarrollan los fenémenos estudiados (el Sol), las ecuaciones
MHD y algunas de sus propiedades (incluyendo la reconexién magnética), y los elementos basicos
de la teoria de turbulencia MHD. Los Capitulos 5 al 8 contienen el nicleo de la Tesis, ya que en
ellos se reportan los trabajos de investigacién realizados. Los dos primeros (5 y 6) se refieren al
calentamiento estacionario de regiones activas, y los otros dos (7 y 8) al calentamiento impulsivo.

Los resultados obtenidos son resumidos y comentados en el Capitulo 9, donde se exponen también

las conclusiones generales de la presente Tesis.



Capitulo 2

Escenario

En este capitulo realizamos una breve descripcién del sol, escenario en el que tienen lugar los
fenémenos investigados en esta Tesis. El énfasis estd puesto en la descripcién de la regién convec-
tiva, fot6sfera y corona (secciones §2.2 §2.3), que son las capas del sol directamente comprometidas
en los procesos de disipacién que nos proponemos estudiar. Dichos procesos son presentados en

forma cualitativa en las secciones §2.4 y §2.5.

2.1 Estructura del sol

El sol es una esfera gaseosa (90% de H y 10% de He aproximadamente), mantenida en un estado
estacionario gracias a un equilibrio de fuerzas entre la presién de gas que tiende a expandirlo y la
auto-gravitacién que tiende a hacerlo colapsar. También se encuentra en un equilibrio energético:
la temperatura y presién en su centro proveen una tasa de produccién de energia nuclear que

balancea exactamente la tasa de emisién de energia por radiacién en su superficie.

La Fig.2.1 muestra la estructura bdsica del sol. El centro contiene aproximadamente la mitad
de su masa en una fraccién del 1% de su volumen total, y su temperatura llega a los 15 millones
de grados. Su presién es 10° veces mayor a la de la atmdsfera terrestre. Su densidad unas 10
veces mayor que la del plomo. Estas condiciones extremas provocan la fusién de los nicleos de H

para producir He. La energia liberada como producto de estos procesos de fusién nuclear viaja

8



2.1. Estructura del sol

hacia el exterior, atravesando la zona radiativa. Esta se entiende desde un radio de 0.25 R hasta
un radio de 0.75 R, siendo R el radio solar. El nombre de esta capa solar obedece, precisamente,
al hecho de que la energia producida en el centro se transfiere hacia las capas externas en forma
de radiacién electromagnética. La alta densidad dispersa a los fotones de tal modo que un fotén
tipico demora un millén de afios en atravesarla. En la zona radiativa, la densidad decae 3 érdenes

de magnitud, y la temperatura a la mitad de su valor en el centro.

Por encima de la zona radiativa se encuentra la zona convectiva, denominada asf{ debido
a que el transporte de energia en esta capa es esencialmente por conveccién del plasma. Esto
se debe a que la temperatura en su base es lo suficientemente baja como para que los iones mas
pesados (carb6n, nitrégeno, oxigeno, etc.) tengan electrones en estados ligados, lo cual aumenta la
opacidad del gas (el cual ahora puede absorber fotones en procesos moleculares). Por otro lado, el
gradiente de temperaturas es lo suficientemente fuerte como para generar movimientos convectivos
por inestabilidad del fluido. Estos movimientos no involucran un transporte neto de materia, pero
si hay un transporte neto de calor hacia el exterior del sol. La apariencia “granular” del sol
cuando es visto en luz blanca provee evidencia observacional de tales movimientos convectivos en

sus capas mas externas ( ver Fig.2.2 ).

Justo por encima de la zona de conveccién hay una delgada capa de donde provienen la gran
mayoria de los fotones emitidos: la fotdsfera. De modo que la fotésfera es lo que aparece a simple
vista como la “superficie” del sol y define el radio solar R = 696.000 km. El espesor de la fotésfera

es de un milésimo del radio solar.

Finalmente, las capas mds externas y tenues de la atmdsfera solar son sucesivamente la
cromdsfera, la regidn de transicién y la corona. Parte de este plasma se encuentra confinado
por campos magnéticos cerrados (zonas mds brillantes en la imagen coronal del SOHO, en la
Fig.2.1 ), y el resto se escapa a través de lineas de campo abiertas, conformando el denominado
viento solar. En la regién de transicién, la temperatura crece abruptamente de 104K a 105K en
solo 300km, como muestra la la Fig.2.3 . Este salto abrupto de la temperatura, indica la presencia
de una eficiente fuente de energia térmica en las capas mds externas de la corona solar (fenémeno

conocido como calentamiento coronal).
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2.2 Region convectiva y fotésfera

En filmaciones en luz blanca de alta resolucién espacial, la fotésfera aparece cubierta de grdnulos,
que son estructuras brillantes compuestas de plasma caliente en continuo movimiento ( ver Fig.2.2
). Estos grdnulos no son otra cosa que la manifestacién del transporte convectivo de energia que
tiene lugar justo debajo de la fotésfera. Los elementos de fluido son calentados en la base de la
zona convectiva, ascienden tipicamente por el centro de los grdnulos, se enfrian al alcanzar alturas
fotosféricas y descienden por los bordes de los mismos. La vida media de estos granulos es de unos
8 min, su didmetro de unos 1000 km, su velocidad de 1 km s~! y su periodo de rotacién de 30 min.
En realidad, estos nimeros son solamente indicativos, ya que estudios observacionales recientes
(Chou et al. 1991) muestran que el espectro de energia cinética sigue una ley de potencias, lo que

senala que hay estructuras relevantes a la dindmica en un amplio rango de escalas espaciales.

Superpuestos a estos movimientos granulares a pequefas escalas, existen movimientos a grandes
escalas conocidos con los nombres de mesogranulacién y supergranulacion, segin se trate de es-
tructuras de 7000 km o 30000 km de didmetro aproximadamente. Las velocidades a grandes

escalas (tipicamente oscilaciones verticales m4ds desplazamientos) aparecen descorrelacionadas de

las granulares.

Debido a que la presién de plasma supera a la presién magnética en la zona convectiva, el
campo de velocidades arrastra a las lineas magnéticas en forma (casi) pasiva, concentridndolas
predominantemente en los bordes de las células supergranulares. A su vez, el campo de veloci-
dades estira, retuerce y termina incrementado la magnitud del campo magnético, en lo que se
conoce como efecto dinamo (ver el préximo capitulo). Ahora bien; una estructura magnética con
un campo suficientemente intenso (y por consiguiente baja densidad) tiende a fiotar en la regién
de conveccién, emergiendo hacia la superficie. De este modo, la fotésfera expulsa a aquellas estruc-
turas magnéticas que superan (en intensidad) cierto umbral, manteniendo siempre un predominio
de la presién de plasma. El campo magnético emergido se suele agrupar en arcos magnéticos que
se insertan en la fotésfera dando lugar a las manchas solares ( ver Fig.2.2 ). Las manchas solares
son regiones que aparecen oscuras en luz blanca, debido a que su temperatura es menor a la de

sus alrededores, ya que el intenso campo magnético inhibe las velocidades de plasma perpendicu-
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lares al mismo, haciendo menos eficiente el transporte térmico. Las manchas solares suelen estar

agrupadas en regiones de gran actividad electromagnética conocidas como regiones activas.

2.3 Corona

La geometria y la dindmica de la corona son dominadas por el campo magnético. Al contrario que
en la fotésfera, aqui la presién magnética supera a la cinética. La corona no puede ser vista en luz
blanca, debido a la gran intensidad de la radiacién visible emitida por la fotésfera. Sin embargo,
la corona emite térmicamente en rayos X ( ver Fig.2.4 ) y puede asf ser visualizada directamente,
ya que la contribucién de las capas atmosféricas inferiores es despreciable en este rango espectral.
Las imégenes en rayos X permiten inferir la estructura del campo magnético, del cual aiin hoy no
se pueden hacer mediciones directas debido a la muy baja densidad de plasma. En muchos casos
se lo calcula extrapolando los valores fotosféricos (que si se miden), bajo alguna aproximacién
(equilibrio potencial, equilibrio libre de fuerzas, etc.). El campo magnético, confinado en la
fotosfera a distribuirse intermitentemente en delgados tubos de flujo entre celdas supergranulares,
se expande en el plasma tenue de la corona estructurdndose en forma muy complicada. Debido a
la alta conductividad de la corona, el plasma permanece congelado al campo magnético. De este
modo, las imdgenes de la corona solar (tales como la Fig.2.4 ) que muestran la distribucién del

plasma a distintas temperaturas, son una indicacién de la topologia del campo magnético.

Las estructuras magnéticas observadas en la corona se suelen clasificar en abiertas o cerradas.
Las regiones donde se originan las lineas magnéticas abiertas son llamadas agujeros coronales, y
aparecen como zonas oscuras en las imégenes en rayos X ( ver Fig.2.4 ). En ellas, el plasma solar
escapa en forma aproximadamente radial conformando el denominado viento solar. Este fenémeno
ocurre debido a que el campo gravitatorio solar no puede compensar los fuertes gradientes de
presién existentes. Se produce asi un flujo de un flujo saliente de plasma solar, guiado por el

remanente del campo magnético solar que inunda el espacio interestelar.

En la corona solar también se observan estructuras magnéticas cerradas. En ellas, el campo
magnético, dispuesto en forma de miriadas de arcos magnéticos, confina al plasma impidiéndole

expandirse por gradiente de presiones. La distribucién espacial de estos arcos magnéticos sobre
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la superficie solar, es sumamente compleja ( ver Fig.2.4 ). Sus longitudes varian entre 101 km
y 10% km, siendo los m4s cortos los que aparecen mds brillantes en rayos X. Suelen permanecer

varios dias sin cambiar, basicamente, ni su forma ni su brillo.

Cada linea magnética de una regién activa tiene ambos extremos sumergidos en la regién
convectiva, debajo de la fotésfera. Debido a la alta conductividad del plasma, las lineas magnéticas
y el fluido se encuentran indisolublemente unidos, tanto en la corona como en la fotosfera (ver
seccién § 3.1.2). En consecuencia, resulta razonable suponer que los movimientos turbulentos de la
regién convectiva inducen en las lineas magnéticas una topologia y una dindmica extremadamente

complejas.

2.4 Calentamiento estacionario de la corona

El problema del calentamiento coronal (ver revisiones sobre el tema en Parker 1987, Gémez 1990),
consiste en identificar una fuente de energia capaz de mantener al plasma a una temperatura dos
érdenes de magnitud por encima de la fotosférica. Virtualmente todos los modelos actuales de
calentamiento coronal (ver por ejemplo Parker 1972, Gémez & Fontdn 1992, Heyvaerts & Priest
1992), proponen que la fuente de energia reside en la regién convectiva, siendo luego transportada
hacia la corona por el campo magnético. El campo de velocidades fotosférico fuerza las lineas
magnéticas, realizando un trabajo positivo sobre ellas. De este modo, una fraccién de la energia
cinética fotosférica es transferida a la estructura magnética coronal. Esta energia es disipada en

la corona por efecto Joule, y transformada de esta manera en energia térmica.

La corona solar se enfria a razén de 10% erg cm=2 s~!, debido a la emisién de fotones y a la
conduccién de calor hacia la base de la regién activa. En rigor, la tasa de enfriamiento varia de
2

10% erg cm~? s~! en regiones tranquilas, a 107 erg cm~2 s~! en regiones activas (Withbroe &

Noyes 1977).

Cabe destacar que el tiempo que tardaria en enfriarse la corona solamente por radiacién es de
unos 10 minutos. Dicha tasa de enfriamiento debe ser compensada por el ingreso de energia antes
mencionado. La potencia entregada por la fotésfera al campo magnético coronal se puede estimar

facilmente y en efecto resulta del orden de magnitud correcto.
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Pero el problema de la disipacién Joule de la energia magnética contenida en el arco no esta
ain plenamente resuelto. El tiempo tipico de disipacién de energia magnética en una estruc-
tura de tamafio ! es 74 ~ {2/n, siendo 7 la resistividad molecular del plasma. En la corona es
n ~ 104 em? s~L. Si la disipaci6n est4 asociada a las estructuras macroscépicas, inducidas por los
movimientos fotosféricos (I ~ 1000 km), entonces 74 ~ 5 x 104 afios. Este tiempo de disipacién
resulta claramente insatisfactorio, comparado con los 10 minutos que tardaria la corona en enfri-
arse. Por lo tanto, los distintos modelos de calentamiento coronal proponen, de un modo u otro,

la formacién de pequefias escalas en el fluido.

2.5 Calentamiento impulsivo de la corona

Superpuestos a la disipacién constante de energia mencionada en la seccién anterior, ocurren en
la corona solar fenémenos de liberacién impulsiva de energia llamados fulguraciones. Las mismas
liberan una cantidad enorme de energfa (102 — 1032 erg) en tiempos relativamente cortos (del
orden de minutos). Ocurren en forma esporddica e irregular. Es importante destacar que la tasa
de emisién de energia del sol, o constante solar, es de 3.83 x 1033 erg s~!, lo cual implica que
las fulguraciones no alteran el balance global de energia en el sol. Sin embargo, son el fenémeno

impulsivo mds significativo en la atmdsfera solar y su estudio es ciertamente relevante.

El proceso comienza con una répida liberacién de una parte de la energia libre almacenada
en el campo magnético de una regién activa. Esta energia calienta el plasma a temperaturas de
decenas de millones de grados Kelvin. Esto provoca a su vez la aceleracién de protones y electrones
que son despedidos con altas energias, un aumento de la radiacién electromagnética emitida por
la regién activa y a menudo la expulsién de una importante cantidad de plasma, el cual se aleja
del sol conformando una onda de choque en el espacio interestelar. En las fulguraciones més

importantes, la energfa liberada se reparte aproximadamente de la siguiente forma (Somov 1992):

a) Flujo hidrodindmico de plasma (eyecciones de masa coronal, etc.): (1 — 3) x 1032 erg
b) Radiacién (Rayos X blandos, Ha, continuo en el visible, etc): (6 - 8) x 10%! erg

c) Particulas aceleradas (electrones > 20KeV, protones > 20MeV): (2-6) x 103! erg
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El aumento de la emisién de radiacién electromagnética durante las fulguraciones hace que estas
se manifiesten como abrillantamientos en las distintas lineas espectrales, tales como la linea del
hidrégeno Har (ver Capitulo 8), generada en la cromdsfera, y los rayos X blandos ( ver Fig.2.5 ),
generados en la corona. Las dos formas més utilizadas para la clasificacién de las fulguraciones
son: (i) segin el 4rea que abarca la fulguracién en las imdgenes He; (ii) segiin el mdximo de

emisién en rayos X blandos, como se muestra a continuacién:

Clase | Flujo méximo (watts m~2)
C1-C9 (1-9)x10-6
M1-M9 (1-9) %105
X1-X9 (1-9)x104

X9+ >1073

Tabla 2.1. Clasificacién de las fulguraciones segin el flujo mdximo en rayos X.

También se las clasifica segiin su morfologia, en (i) fulguraciones de dos bandas y (ii) fulguraciones

compactas (o de una banda). El criterio se basa simplemente en la geometria de las zonas brillantes

en las imdgenes Ha.

La evolucién temporal de una fulguracién presenta diversas etapas, como muestra la Fig.2.6 .
La fase de pre-fulguracién es la que involucra presuntamente los procesos precursores de liberacién
de energia libre magnética mencionados anteriormente. Es importante destacar que los tiempos
tipicos para las distintas fases varian de fulguracién en fulguracién. Otro aspecto a considerar es
el hecho de que, si bien no se conocen fulguraciones que hayan superado los 5 x 1032 erg, no existe
un limite inferior para la magnitud de las mismas. Es usual denominar fulguraciones (a secas)
a los eventos de alrededor de 10%2 erg, sub-fulguraciones a los de 10%° erg, micro-fulguraciones
a los de 10! erg y nano-fulguraciones a los (nunca observados pero predichos por la teoria, ver
Parker 1988) de 10! erg. El niimero de eventos impulsivos en un determinado periodo decrece
fuertemente con la energia de los mismos, siguiendo una ley de potencias N(E) ~ E~%, con
a = 1.5. Esto significa que las microfulguraciones ocurren a una tasa continua, lo cual las hace

candidatas a dar cuenta del calentamiento estacionario de las regiones activas (Parker 1988).
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Hemos completado una apretada descripcién del escenario y de los fendmenos que son objeto
de estudio de esta Tesis. En los préximos dos capitulos presentamos las herramientas matemadticas

y el marco teérico que vamos a utilizar para abordar dichos fenémenos.
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Fig. 2.1: Esquema sencillo de la estructura del sol (Jouni Jussila, 1998) La parte coronal es una
imagen de SOHO/LASCO, que muestra los agujeros coronales (zonas oscuras) y las estructuras

cerradas (zonas brillantes).

Fig. 2.2: Fotografia en luz blanca de la fotésfera (Brandt, Simon, Scharmer & Shine, 14 de Junio

de 1994). La imagen muestra una mancha solar y la granulacién como fondo.
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Fig. 2.3: Variacion de la densidad y la temperatura en la atmdsfera solar, Biskamp 1993. Notar

el salto en la temperatura que se produce en la regién de transicién (representada por una linea

vertical a rayas).

Fig. 2.4: La corona solar vista en Rayos X blandos (imagen del satélite SOHO). Las zonas oscuras
son los agujeros coronales. las brillantes muestran la forma de arco que toman las estructuras

magnéticas de las regiones activas.
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Fig. 2.5: Fulguracién solar del 4 de Julio de 1993, vista en rayos X blandos (imagen del satélite

Yohkoh). Notar la variacién del brillo en la regién activa con respecto a la imagen del 3 de Julio.
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Fig. 2.6: Esquema del perfil temporal tipico para una fulguracién en las distintas longitudes de

onda (Priest 1981). Los tiempos tipicos para las distintas fases son: pre-fulguracién, 10 min;

impulsiva, 1 min; explosiva, 5 min; principal, 1 A.




Capitulo 3

Descripcién MHD

En este capitulo describimos sinteticamente las ecuaciones de la magnetohidrodindmica (MHD),
y las aproximaciones que a ellas conducen. Luego estudiamos algunos aspectos de sus solu-
ciones que resultan relevantes para la dindmica coronal. Hacemos también una presentacién de
la fenomenologia bésica de la reconexién magnética, la cual constituye un elemento esencial para
entender la liberacién impulsiva de energia MHD. Finalmente, mostramos las ecuaciones de la
aproximacién RMHD y la geometria simplificada utilizada en esta Tesis para describir a los arcos

coronales.

3.1 Ecuaciones MHD

Un plasma es un gas de particulas cargadas eléctricamente. El plasma mds simple es el formado por
protones y electrones libres. Esa es precisamente la composicién bdsica del plasma de hidrégeno
en el sol. Estas particulas cargadas producen al desplazarse campos electromagnéticos, los cuales
a su vez afectan sus trayectorias. Por lo tanto, una descripcién de plasma debe dar cuenta en

forma autoconsistente de la evolucién de las particulas y de los campos producidos por ellas.

La aproximacién MHD propone tratar al plasma como un medio continuo. La misma resulta
apropiada al estudiar la evolucién lenta de un plasma. Por lenta queremos decir que los tiempos

tipicos son mucho mayores que el tiempo entre colisiones, y entonces es plausible que el plasma

19
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este cerca del equilibrio termodindmico local. En ese limite, resulta razonable proponer una
descripcién fluidistica del plasma. Combinando las ecuaciones de Maxwell, la de Navier-Stokes y
la ley de Ohm, se llega a un sistema autoconsistente de ecuaciones, como veremos a continuacién
(ver también Priest 1984, o Biskamp 1993. Comencemos por escribir las ecuaciones de Mazwell

en el sistema de unidades Gaussiano:

V-B=0 (3.1)
V- E = 4rp. (3.2)
1
VxE= —-c-6¢B (33)
4 1
VxB= ?ﬂj +-8E (3.4)

donde E, B, p. y jc son, respectivamente, el campo eléctrico, el campo magnético, la densidad de
carga y la densidad de corriente eléctrica. La Ec.(3.3) es conocida como la Ley de Faraday, y la

Ec.(3.4) como la Ley de Ampére. Un diferencial de volumen de plasma esta sujeto a una fuerza

de Lorentz por unidad de volumen:
fi = pE + % x B (3.5)

Mostramos a continuacién las aproximaciones y suposiciones que se hacen para llegar a las ecua-

ciones MHD:

e Evolucién lenta. Esta suposicién permite despreciar la corriente de desplazamiento c !6,E
en la ley de Ampére:
VxB= - J (3.6)

De hecho, la ley de Faraday permite estimar una relacién entre las magnitudes de E y B en

un flujo con una velocidad caracteristica u:

(3.7)

Wl
e

ol

Esta expresién permite ver facilmente que la relacién entre la corriente de desplazamiento y

el rotor de B en la ley de Ampere es de orden (u/c)?.
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Equilibrio termodindmico local (en cada elemento de fluido). Esto permite escribir una

ecuacién de Navier-Stokes para el plasma:
p[Gev+ (v-V)v]=-Vp+pE + % x B + pvV2v (3.8)

donde p es la presidn de plasma, p la densidad de masa, v la viscosidad cinemdtica. Cualquier

otra fuerza de volumen, como la de la gravedad, debe ser agregada al lado derecho de la

Ec.(3.8) .

Cuasi-neutralidad. Debido al apantallamiento de Debye, un plasma es, para movimientos
suficientemente lentos, cuasi-neutro. Esto es, la densidad de iones n; y la de electrones
n. difieren en una cantidad despreciable. Llamamos n a cualquiera de ellas dos: n, =
n; = n. Las densidades de carga y de corriente se escriben en esta aproximacién como
pe = e(ni — ne), y j = en(v; — ve), donde v; y v, son las velocidades medias de iones y
electrones respectivamente, y e es la carga eléctrica del electrén. Con la ayuda de la Ec.(3.7)

se puede estimar facilmente:

E R
locBl  Ini-nd uw ., (3.9)
I% x B n [vi = Vel

Por lo tanto, el término p.E de la fuerza de Lorentz es despreciado en la ecuacién de Navier-

Stokes.

Ezistencia de una ley de Ohm. Para eliminar el campo eléctrico y asf simplificar el sistema

de ecuaciones, se supone vilida una ley de Ohm de la forma:
v 1
E4+—-—xB=-j .
+ S X . (3.10)

La Ec.(3.10) es un caso particular de la ley de Ohm generalizada que se obtiene al deducir

las ecuaciones MHD a partir de las ecuaciones de plasma (ver Nicholson 1983)

Incompresibilidad. La densidad de masa p = n(m; + m,) =~ nm; satisface una ecuacién de

continuidad de la forma
Op+V-(pv)=0 (3.11)

que expresa la conservacién de la masa. En esta Tesis trabajamos en el limite incompresible:
p=cte = V-.-v =0. De hecho, la forma del término disipativo escrito en la ecuacién de

Navier-Stokes solo es vilida en el limite incompresible.
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Finalmente: combinando la ley de Ampére aproximada, Ec.(3.6) , la ley de Ohm, la ecuacién de

Navier-Stokes y la ley de Faraday, obtenemos las ecuaciones de la MHD:

Ov+(v-V)v=—-p"'Vp+ (VxB)xB+vV2v  Navier-Stokes

8B =V x (v x B) +V?B Induccién
V.-v=0=V-B (3.12)

Jj=VxB Ley de Ampére

E+vxB=nj Ley de Ohm

donde hemos supuesto constante a la resistividad

2

y hemos realizado, por conveniencia, el cambio de variables

B—)ﬁB, E—)ﬁE, j—)\/%j. (3.14)
Este conjunto de ecuaciones constituye la descripcién mds sencilla de la evolucién “lenta” de un
plasma cuasi-neutro visto como un fluido, y de los campos electromagnéticos generados por dicho
plasma. Tomando el rotor de la ecuacién de Navier-Stokes, se elimina a la presién y se puede
resolver el sistema formado por las primeras cuatro ecuaciones en (3.12), para obtener como
solucién los campos v y B. Luego, la ley de Ohm permite calcular el campo eléctrico, y la presién
puede obtenerse de la divergencia de la ecuacién de Navier-Stokes. Las nuevas magnitudes B, E

y j definidas en la Ec.(3.14) tienen respectivamente unidades de velocidad, velocidad al cuadrado

y frecuencia.

3.1.1 Energia

Combinando las ecuaciones (3.12) se puede escribir una expresién para la energia de los campos
MHD. Conviene multiplicar la ecuacién de Navier-Stokes por v, y la de induccién, escrita en la
forma §,B = -V x E, por B. Operando algebraicamente se obtiene la siguiente expresién:
%/%(vz + B?) d3%z = —}{(%vzv+ §v+E xB)-7 dS—n/j"2 dz +V/VV2V d*z, (3.15)
El lado izquierdo de la igualdad es la derivada temporal de la energia MHD del sistema (cinética

méas magnética). La integral de superficie representa el intercambio de energia a través del contorno
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que encierra al fluido: el primer término en la integral corresponde al flujo de energia cinética,
el segundo al trabajo realizado por la presién y el tercero al flujo de Poynting. En el caso ideal
(n = 0 = v), la integral de superficie se desvanece si se cumple alguna de las siguientes condiciones:
(i) v-A=0=B-7n en el contorno; (ii) v= 0 en el contorno; (iii) las condiciones de contorno
son periédicas. En cualquiera de los casos, decimos que el sistema es aislado (no intercambia
energia con el exterior) y vemos que la energia se conserva. Es en virtud de esto dltimo que se
dice que la energia es un invariante ideal. Los invariantes ideales tienen un rol fundamental para

la turbulencia MHD, como veremos en los capftulos posteriores.

El primer término de volumen en el lado derecho de la Ec.(3.15) representa la disipacién Joule,

y tiene signo definido negativo. El otro término de volumen se puede reescribir como:
u/szvd3z= —u/w2 d3$+u/(vxw)-ﬁ.d5= —u/ed3x+W., (3.16)

donde w = V x v es la vorticidad, £(x) = %u Y;(8ivy+85vi)? el campo de disipacién, y W, es un
término de superficie que representa el trabajo realizado por las fuerzas viscosas sobre el contorno
que rodea al fluido. Si las velocidades son nulas en el contorno, o las condiciones de contorno son

periodicas, los términos de superficie se desvanecen y la disipacién se escribe de cualquiera de las

siguientes formas:

u/szv d’z = —u/w2 d’z = —u/e d’z (3.17)

Si bien es razonable pensar que dondequiera que la vorticidad es importante el campo de disipacién
lo es y viceversa, es necesario destacar que ambas magnitudes no tienen por que coincidir punto

a punto. La verdadera densidad de disipacién viene dada por e.

Reemplazando la ley de Ohm en la Ec.(3.15) , vemos que la resistividad aporta también un

término de superficie. Los términos proporcionales a dicho coeficiente son:
—n/j2 Pzt [(Bxj)-ndS (3.18)

en analogia con el caso de la disipacién viscosa.

Hacemos notar que para obtener unidades de energfa, hay que multiplicar la Ec.(3.15) por la

constante p.
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3.1.2 Presién y tensién magnéticas

La fuerza de Lorentz se puede reescribir de la siguiente manera:

B2
(VxB)xB=(B-V)B-V(5) (3.19)

El primer término es el de tensidn magnética, el cual tiende a reducir la curvatura de las lineas de
campo. Esta fuerza restitutiva permite la propagacién de ondas de Alfvén, similares a las de una
cuerda vibrante (ver la préxima seccién, también la analogia entre cuerdas vibrantes y campos

magnéticos coronales en el Capitulo 6).

El segundo término es formalmente idéntico al de la presién hidrodindmica. Por lo tanto,
%sz recibe el nombre de presidn magnética, y se define un pardmetro que mide la importancia

relativa de ambas presiones:

<2p>
g= ;?722_;‘ (3.20)

Puesto que Puesto que para flujos subsénicos es < p >> p < u? >, el coeficiente 8 es una cota
superior para el cociente entre las energias cinética y magnética: EY/EM < B. En la corona solar
B < 1. Esto significa que la dindmica coronal esta fuertemente dominada por el campo magnético.

En la fotésfera, en cambio, es 8 > 1, y la dindmica se asemeja mds a la del caso hidrodindmico.

3.1.3 Ondas de Alfvén

Vamos a estudiar la propagacién de pequenas perturbaciones v y b en un campo magnético
uniforme By = Byz. Esto es, estudiamos soluciones de la forma
b
B = Byi +b(x,t),  v=v(xt), L~ =ek], (3.21)
Bo By
con b L Bg. En ese caso, las ecuaciones MHD son, a primer orden en e,
dyv = Byd,b, (3.22)
agb = Boazv, (323)

donde hemos despreciado el gradiente de presién y los términos disipativos. Se pueden combinar

estas dos tltimas ecuaciones facilmente en una sola ecuacién de ondas de segundo orden:

anb = Bgazzv. (324)
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Reemplazando una solucién de prueba b = by (z,y)e'k2=vt) en la Ec.(3.24) se obtiene la relacién
de dispersion:
w= :l:kBo, (3'25)

la cual indica que la onda se propaga en la direccién Z con una velocidad v, = By, conocida como
la velocidad de Alfvén. Finalmente, reemplazando b = bo(z,y)e!**=%9 y v = vo(z, y)eilkz—ut) o

la Ec.(3.22) , obtenemos la relacién
v = +b. (3.26)

En resumen: las ondas de Alfvén son modos transversales de las ecuaciones MHD, en los que
los campos perturbados v = b 1 By se propagan en la direccién del campo principal By, a la

velocidad de Alfvén v, = By.

3.1.4 Limite ideal

En el limite 7 = 0 las lineas de campo estdn congeladas al fluido. Dada una superficie S, se
define el flujo de B a través de Scomo & = [ [ B ds. Supongamos que la superficie S se mueve
solidariamente al fluido. La variacién temporal del flujo dependerd entonces no solo de la variacién

del campo sino también de las variaciones de S:
d_q)=//6¢B-dS+)t(B-vxdl (3.27)
dt S c

Utilizando el teorema de Stokes y la ecuacién de induccién en el limite ideal, resulta ser: d®/dt =0
Esto muestra, entonces, que las lineas de B acompanan al fluido en sus movimientos (estdn “con-
geladas”). En la atmésfera solar, donde la hipétesis n ~ 0 resulta una muy buena aproximacién
para las grandes escalas, el congelamiento del plasma al campo magnético lo confina dentro de los

arcos magnéticos coronales, como fue descripto en el capitulo anterior.

En MHD ideal, existen entidades bien definidas denominadas tubos de flujo. Los tubos de
flujo son volimenes simplemente conexos (por ejemplo, toroidales) delimitados por una superficie
paralela al campo magnético (donde B - 4 = 0). La condicién V - B = 0 implica que el flujo
® del campo magnético es el mismo en cualquier superficie transversal, y en consecuencia el

campo magnético es mas intenso en las zonas donde el tubo es mds angosto. Estos tubos estdn
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caracterizados por la masa que transportan (confinada al tubo) y su flujo magnético. Los arcos
magnéticos coronales pueden ser visualizados como la parte visible de tubos de flujo que se cierran
en la regién convectiva. Como veremos en la Seccién §3.3, estos tubos de flujo se pueden reconectar

y perder su identidad en fenémenos de disipacién impulsiva de energia.

3.1.5 Limite disipativo

Consideremos ahora el limite opuesto: aquel en que la resistividad es dominante, de modo que en

la ecuacion de induccién podemos aproximar:
3B =1nV’B (3.28)

Esta es una ecuacién difusiva: una concentracién inicial del campo B en una regién de tamano I,
se va a difundir progresivamente invadiendo el resto del espacio, a la vez que su energia disminuye
monotonamente hasta llegar a un equilibrio sin campo magnético. Estimando el tamaifio de los
términos en la Ec.(3.28) vemos que el tiempo tipico en que se disipa el campo magnético es
ta ~ [2/n. Lo mismo ocurre con el campo de velocidades, que se difunde en un tiempo del orden
de I?/v. Es interesante senalar que en el limite de alta difusividad y resistividad, los dos campos

estan descorrelacionados. Por lo tanto, no hay congelamiento posible del uno al otro.

La importancia relativa de los términos disipativos en las ecuaciones MHD depende de la

dindmica de los campos, y viene dada por los nimeros de Reynolds, definidos en el préximo

capitulo.

3.1.6 Equilibrios libres de fuerzas

Para equilibrios estdticos (v = 0) la ecuacién de Navier-Stokes resulta
1 .
;Vp =jxB (3.29)

donde j = V x B. Si ademds § <« 1, como es el caso de la corona solar, se obtiene la conocida

ecuacién de los equilibrios libres de fuerzas: j x B = 0, o bien

j=n(x,t) B, (3.30)
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Es decir, j y B son paralelos en todo punto del espacio. Existen dos casos particulares de interés:

e 1 = cte # 0: en ese caso, la Ec.(3.30) se linealiza y el equilibrio es denominado libre de

fuerzas lineal

o 4 = cte = 0: la Ec.(3.30) se reduce a una ecuacién de Poisson, y el equilibrio se llama
potencial. Esto es facil de ver, ya que j = V x B = 0 significa que B = V¢ para algin
potencial ¢, y entonces V-B = V2¢ =0

El plasma coronal no se encuentra en equilibrio estdtico. Muy por el contrario, presenta una
dindmica muy activa como consecuencia de su interaccién con el campo de velocidades sub-
fotosférico. Sin embargo, puesto que en la corona resulta u <« B y, ademds, los movimien-
, tos fotosféricos son suficientemente lentos comparados con los tiempos de respuesta del campo
magnético, en muchos modelos se supone que la estructura magnética se encuentra en todo mo-
mento suficientemente cerca de un equilibrio libre de fuerzas. El tiempo de respuesta en este caso
es cl llamado tiempo de Alfvén, que se define como el tiempo que le insume a una onda de Alfvén

atravesar el arco magnético.

3.1.7 Flotacién magnética e inestabilidad convectiva

Repasemos brevemente dos fenémenos que solo pueden ser descriptos relajando la hipétesis de

incompresibilidad, y considerando a la fuerza de gravedad.

Ya hemos afirmado que los campos magnéticos tienden a emerger desde la fotdsfera hacia la
corona. Veamos esto. Si en una cierta regién del espacio hay una gran concentracién de energia
magnética, se tiene que cumplir un equilibrio entre las presiones interna y externa a la regién:
B?/2 + pint = po, donde pg es la presién ambiente (y hemos despreciado el campo magnético
ambientc por ser B > 1). Si el plasma sigue una ecuacién de estado de gas ideal, p = (R/u)pT,
y ademds la temperatura es la misma adentro y afuera, esto crea un desbalance de densidades
B%/2 = (R/u)(po — pin)T- Por lo tanto, esa regién dec campo B intenso tiende a emerger empujada

por una fuerza de flotacién hidrodindmica

[ =9(po = pin) = %Bz. (3.31)
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Esta fuerza de flotacién también da cuenta de la inestabilidad convectiva, origen de la dindmica
fotosférica (ver, por ejemplo, Biskamp 1993). Supongamos que un elemento de fluido inicialmente
ubicado a una distancia r del centro solar se aleja en forma radial una distancia dr. Si su nueva
densidad p(r) + dp es menor que la ambiente p(r + dr) = p(r) + (dp/dr)dr, la fuerza de flotacién
va a empujar al elemento fluido atin mds lejos: el flujo se vuelve inestable. Es posible encontrar
un criterio de inestabilidad. Supongamos que el proceso es adiabético: dp/p = ¥dp/p, con v =
¢p/cy > 1. Supongamos también que la presién del elemento de fluido desplazado est4 en equilibrio
con la ambiente: p(r)+dJp = p(r+dr). Entonces la condicién de inestabilidad, p(r) +dp < p(r+dr),

se escribe (ﬁsa.ndo la ecuacién de estado del gas ideal)

IVT_T| > Vel (3.32)

Cuando el gradiente de temperaturas cruza un cierto umbral, el plasma se vuelve inestable y fluye

convectivamente hacia la superficie.

3.2 Reconexién magnética

Virtualmente todos los modelos de fulguraciones solares, y algunos modelos del calentamiento de

la corona, recurren al mecanismo de reconexién magnética como ingrediente fundamental.

La descripcién bésica de la reconexién es la de dos tubos de flujo que evolucionan en forma ideal,
hasta que se encuentran tan cerca el uno del otro, que la variacién especial del campo magnético
entre los dos tubos, y por lo tanto la disipacién Joule, resultan no despreciables. A partir de ese
momento, deja de valer la ley de congelamiento del plasma, y el fluido puede desplazarse localmente

respecto del campo magnético, cambiando la forma en que los tubos estaban conectados, es decir,

reconectdndolos.

Los mayor parte de los modelos de reconexién fueron formulados para el caso bidimensional.
En esa geometria, un caso tipico es el de reconexién en un punto-X. Se le dice asi a un punto
del espacio en el cual el campo magnético vale cero, y alrededor del cual las lineas de campo son
hiperbélicas, como se muestra en la Fig.3.1 . Es facil ver que la corriente eléctrica (en realidad su
componente en el eje perpendicular al plano del dibujo) es opuesta entre cuadrantes contiguos; los

cuadrantes opuestos contienen entonces corrientes paralelas que tienden a atraerse. Si la atraccién
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entre dos de ellos (digamos los que est4n dispuestos en forma vertical) es predominante, estos
tenderén a colapsar en el punto-X, desplazando a los otros (hacia los costados), como muestra la
‘Fig.3.2 Entre ellos, se forma una hoja de corriente, es decir, una delgada ldmina donde la corriente
eléctrica (j = V x B) toma valores muy altos, ya que el campo magnético cambia su orientacion

(Boj = —Bo7) en una distancia muy corta (24).

Vamos a revisar el modelo de Sweet-Parker (ver Biskamp 1993 por ejemplo), ¢l cual ilustra los
aspectos més salientes del proceso de reconexién. Las lineas de campo son arrastradas por una
velocidad +upZ ( ver la Fig.3.2 ) hacia la hoja de corriente donde se difunden por disipacién Joule.
Lo que resta de ellas reaparece reconectado por los ccstados. Estas nuevas lineas reconectadas
son expulsadas por el campo de velocidades saliente vg y se integran a los manojos de lineas que

estaban previamente a los costados ( ver Fig.3.1).

Suponiendo un flujo estacionario e incompresible, se pueden deducir varias relaciones utiles
entre las magnitudes. La conservacién de la masa, V - v = 0, integrada en el volumen ocupado

por la hoja de corriente, implica:

uoA = vgé (3.33)
Por otro lado, la ley de Ohm, E = —v x B + 7nj, da un campo eléctrico orientado en 2. La
estacionareidad supuesta, implica que E, = cte en el plano (z,y), ya que B = -V x E. Si

consideramos la ley de Ohm sobre el eje z, vemos que (i) fuera de la hoja de la hoja de corriente,
donde la disipacién es despreciable, E, = ugBg = ugv,; (ii) en z = 0, donde no hay campo
magnético, E, = nj = nv,/J. Nétese que hemos definido la velocidad de Alfvén v, = By. La

constancia de E, resulta en
up = g (3.34)

Consideremos ahora la ecuaciéon de Navier-Stokes sobre el eje x. Suponiendo ug < v,, y notando

que el término de tensién magnética es nulo en la fuerza de Lorentz, obtenemos 8;(p + v2/2) = 0,

o bien:
v?, +po = p, (3.35)

donde pg es la presién en los alrededores de la hoja de corriente, y p es la presién en el origen.

Finalmente, la ecuacién de Navier-Stokes toma la forma v, d,v, = —d,p sobre el eje y, donde una
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simple integracién entre y = 0 e y = A da como resultado:
v3 +po = p. (3.36)

Es sencillo combinar las ecuaciones (3.33)-(3.36) para obtener:

Vo

a = 1) (3.37)

) _ n \1/2 — o-1/2
X = (UA—A) =512, (3.38)
=M, =512 (3.39)

Va
donde hemos definido el nimero de Mach M, y el nimero de Reynolds Magnético S. Vemos
inmediatamente que las lineas reconectadas son expulsadas a la velocidad de Alfvén (vp = v,), y
que el aspecto de la hoja de corriente, §/A, tiende a cero cuando el nimero de Reynolds tiende a

infinito.

El nimero de Mach es importante porque determina la tasa de disipacién dE/dt del proceso,
como veremos a continuacién. En un intervalo de tiempo At, las lineas magnéticas se desplazan
sobre el eje z una distancia updt, y entonces la energia magnética arrastrada a la hoja de corriente
(donde es disipada) es AE = pv2ugdtL,A, donde L, es la extensién en la direccién z de la hoja

de corriente. Por lo tanto, la tasa de disipacién es:

Eid—f = ,D'UiLzAMa (340)

Para dar un valor de referencia, digamos que esta férmula implica un tasa de energia de 102 M, erg s~!

para valores tipicos coronales (n = 101 em=3, By = 50 Gauss, | = 1000 km, I, L, 10° cm). Lo
cual es compatible con las energias tipicas liberadas en fulguraciones, siempre y cuando el niimero
de Mach M, sea de orden uno. El problema es que el nimero de Mach dado por la Ec.(3.39) es
muy pequefio, ya que escala como S!/2, y el nimero de Reynolds de estos problemas suele ser

muy alto (S ~ 10'0 en la corona).

En ese sentido, la reconexién de Sweet-Parker es denominada reconexién lenta. Por oposicién,
se denomina reconexién rapida a la dada en procesos en los que M, ~ 1, independientemente
del niimero de Reynolds. Existen numerosos estudios que muestran la posibilidad de reconexién

rapida en MHD, pero casi en su totalidad se refieren al caso bidimensional. Desafortunadamente,
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los resultados de los modelos 2D no se pueden extrapolar trivialmente al caso 3D. Por lo tanto,
casi todos los esfuerzos actuales en cuanto a investigacién de procesos de reconexién estan puestos
en el atin parcialmente comprendido caso tridimensional. En el Capitulo 7 presentamos un estudio
numérico de un caso de reconexién magnética tfidimensional, basado en las ecuaciones RMHD

presentadas a continuacién.

3.3 Ecuaciones RMHD

En presencia de un campo magnético dominante y aproximadamente constante, las ecuaciones
MHD se pucden simplificar notablemente, dando paso a las ecuaciones de la magnetohidrodindmica
reducida (RMHD, Strauss 1976). Si bien estas ecuaciones pueden ser obtenidas a través de un

desarrollo perturbativo de las ecuaciones MHD, las presentamos aqui desde un enfoque heuristico

(Biskamp 1993).

Supongamos que el plasma estd fuertemente magnetizado. Con esto queremos decir que existe
un campo magnético esencialmente constante en la direccién 2, B, = v,4, que cumple: vi > p > u?
es decir, la energia magnética es mucho mayor que la cinética y que la térmica. Entonces la
dindmica del plasma es fuertemente anisotrépica: las variaciones en la direccién z son muy suaves,
mientras que en el plano perpendicular aparccen escalas pequeiias asociadas a fuertes gradientes.
Las lineas de campo se mueven perpendicularmente a si mismas; por lo tanto, si el plasma estd

congelado, el campo de velocidades es también perpendicular.

Podemos hacer esta aproximacién al estudiar la corona. Consideramos un arco coronal de
longitud L y seccién transversal ! x l. Suponemos L > [, y “endcrezamos” el arco despreciando
efectos toroidales ( ver Fig.3.3 ). Las tapas del arco representan a la fotésfera. El campo magnético
tendrd esencialmente la direccién de z, pero el campo de velocidades fotosférico (z =0y z = L) vaa
perturbar a las lineas magnéticas produciendo una pequena componente transversal b. Suponemos

que el campo de velocidades u es perpendicular a z:
B =v, 2+ b(x,t), b-2=0, (3.41)

v = v(x,t), v-2=0, (3.42)
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Los campos b y v tienen divergencia nula, y entonces los podemos escribir términos del potencial

vector a(x,t)Z y de la funcién corriente ¢(x, t):
b=V x(az)=Vax2z, v=Vx(pz)=Vepx 2, (3.43)

para obtener a partir de las ecuaciones MHD las siguientes:

da =v4 8:9 + [p,a) + V%
Ow = v4 8:5 + [p,w] — [a,7) + vV (3.44)

donde w=-V3p=3.Vxv, j=-V%a=3-VxB

y [A,B] = 0;:A 8yB — 0yA 0:B es el corchete de Poisson entre A y B; w es la componente z
de la vorticidad y j la componente z de la corriente eléctrica. El operador de Laplace es aqui el

transversal: V2 = 8,5 + 0y.

En nuestro modelo de arco coronal, elegimos condiciones de contorno periédicas en los planos
(z,y), y prescribimos las velocidades en las tapas del arco, proveiendo ¢(z,v,0,t) y ¢(z,y, L, t),
que simulan a la funcién corriente de la fotdsfera. Los términos v,0, representan el acople dindmico
entre los distintos planos (z,y). El rol de esos términos es esencial para transferir la energia
entregada por el campo de velocidades fotosférico hacia el interior del arco. Los términos no-
lineales estin representados por los corchetes de Poisson, y se responsables del acoplamiento y
redistribucién de la energia (y los demds invariantes ideales) entre los distintos modos de Fourier

(ver el préximo capitulo, también Gémez, DeLuca & Mc Clymont 1995).
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Fig. 3.1: Geometria del campo magnético en dos dimensiones, conocida como punto-X. Estas
configuraciones son propensas a la reconexién magnética. En un proceso de reconexién como
el ilustrado en la Fig.3.2 , las lineas pasan de conectar los extremos (a)-(b) y (c)-(d), como se

muestra aqui , a conectar (a)-(c) y (b)—(d).

Fig. 3.2: Modelo de reconexién de Sweet-Parker, Biskamp 1993. EIl campo magnético se di-
funde en la zona disipativa (sombreada en la figura) denominada hoja de corriente. Las lineas

reconectadas son expulsadas por los costados con velocidad vy.
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Z=L / ///

Fig. 3.3: Modelo RMHD de arco coronal. El arco magnético es enderezado, de modo que las
tapas (z = 0 y z = L), representan a la fotésfera. El campo magnético es aproximadamente

vertical: B =~ v,z. Los movimientos fotosféricos (esquematizados por Up) fuerzan a las lineas de

campo, creando una pequena componente b.




Capitulo 4

Turbulencia MHD

Repasamos en este capitulo aquellos aspectos de la teoria de turbulencia MHD que son relevantes
al desarrollo de esta Tesis. Introducimos el importante concepto de transferencia espectral de los
invariantes ideales, y las teorias de cascada de Kolmogorov y Kraichnan. Discutimos el efecto de
un campo magnético macroscdpico sobre la turbulencia, el efecto dinamo turbulento y los procesos

de relajaciéon turbulenta. Finalmente, hacemos una breve introduccién a la clausura EDQNM.

4.1 Introduccion

Los fluidos ordinarios desarrollan turbulencia cuando sus nimeros de Reynolds son lo suficien-
temente altos. Un comportamiento similar ocurre en los magnetofiuidos, si bien la evidencia

experimental y numérica en este iiltimo caso es mucho menos abundante.

Un flujo turbulento se caracteriza por su cardcter desordenado e impredecible. Un trazador
pasivo inmerso en un fluido turbulento es arrastrado caéticamente, difundiéndose a una velocidad
mucho mayor que la supuesta por los coeficientes de difusién molecular. Matem4ticamente, esto
se traduce en la importancia de los términos no-lincales en las ecuaciones de evolucién del fluido.
Para cuantificar este efecto, se definen en las ecuaciones MHD los numeros de Reynolds cinético

R y magnético S segun :
| (v -V)v| L
| vV2v | 7

R (4.1)

35
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| Vx(vxB)| wupL
| nV?B | v

S (4.2)

Los estudios de turbulencia proponen una descripcién estadistica del problema. La extrema
sensibilidad a las condiciones iniciales y de contorno para nimeros de Reynolds altos hace que
los detalles de una realizacién particular de un experimento de turbulencia sean irrelevantes. Sin
embargo, es de utilidad conocer los valores estadisticos de las magnitudes fisicas. Normalmente,
se considera a los campos magnético y de velocidades como variables aleatorias, y se estudian
sus distintos momentos < u" >, donde u es cualquier componente de dichos campos, y < - -
- > representa un promedio sobre un ensamble de realizaciones del experimento preparado en
condiciones similares. En sistemas con suficiente grado de ergodicidad, estos promedios pueden

ser reemplazados por integrales en el tiempo o en el espacio.

Se puede clasificar a los estudios sobre turbulencia en: (i) teorias de clausura (ii) teorias
fenomenoldgicas, (iii) simulaciones numéricas directas. Las teorias de clausura estudian sis-
temdticamente la evolucién de los momentos de los campos dindmicos. La no-linealidad de las
ecuaciones MHD hace que la evolucién de los momentos de orden N dependa de la de los de
orden N+1, lo cual origina una jerarquia infinita de momentos. Los modelos de clausura hacen
alguna hipétesis que permita escribir los momentos de cierto orden (digamos Np) en términos de
los momentos de ordenes menores. De esta manera se logra “clausurar” la jerarquia y obtener un
sistema de ecuaciones cerrado (para los momentos de orden menor a Np). En el segundo grupo
podemos incluir aquellos estudios que intentan captar los ingredientes esenciales de la dindmica
turbulenta con argumentos fisicos y desarrollos teéricos medianamente sencillos. Ejemplos de este
tipo de teorias son las de cascadas, por ejemplo la de Kolmogorov y la de Kraichnan, introducidas
en este capitulo y analizadas en forma exten;iva en el Capitulo 5. Por ultimo, las simulaciones
directas de turbulencia suelen suponer condiciones de contorno periédicas, lo cual permite realizar

una descomposicién de Galerkin (tipicamente de Fourier), cuyas ventajas veremos a lo largo de

este capitulo.

Se pueden distinguir dos casos limite en turbulencia: (i) las situaciones forzadas y (ii) los
decaimientos. Dado que las ecuaciones magnetohidrodindmicas son disipativas, cualquier sistema
aislado gobernado por ellas termina por decaer a un equilibrio trivial sin campos (o con campos

uniformes). Sin embargo, en algunos casos el sistema puede permanecer un cierto tiempo en lo que
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se denomina un equilibrio meta-estable, cuyas propiedades son determinadas por las condiciones
iniciales. Las situaciones forzadas, en cambio, permiten en principio alcanzar estados estacionarios
.no triviales. Para esto se requiere una fuente de excitacién que equilibre las pérdidas de energia
debidas a la disipacién. La naturaleza de esta excitacién es generalmente modelada por una fuerza
estocdstica. Tanto en procesos de relajacién como estacionarios, las propiedades de los sistemas

turbulentos son fuertemente determinadas por el comportamiento de sus invariantes ideales.

4.2 Invariantes ideales

Los invariantes ideales robustos (o “invariantes ideales” a secas) son magnitudes cuadraticas que
se conservan en sistemas aislados, en el limite ideal. En MHD 3D son la energia total E, la

helicidad cruzada K y la helicidad magnética HM:

E= %/%(u2+32) dr = EV + EM (4.3)
K—l/v-BdT (4.4)
-2 ,
" =L (1A B4r (4.5)
-5/ .

donde d7 denota un diferencial de volumen o de superficie, dependiendo de la dimensionalidad del
problema, V es el volumen (o superficie) de integracién y A es el potencial vector (B = V x A),
usualmente en la medida de Coulomb. En el caso bidimensional, se puede tomar en general

A(z,y) = a(z,y)2. E y K siguen siendo invariantes, y

_1 /1,
=v | 3¢ dr (4.6)

Ha.
conocido como potencial cuadrado, toma el lugar de la helicidad magnética. Por completitud,
agreguemos que en el caso puramente hidrodindmico solo la energia (cinética) sigue siendo invari-

ante ideal. Para flujos tridimensionales, se agrega la helicidad cinética

1 11
v
H" = v/3vv dr (4.7)
y para flujos bidimensionales la enstrofia
1 71 ,
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donde w = V x v es la vorticidad. Las cantidades que hemos definido son los tnicos invariantes
“robustos” (en el sentido de que ain se conservan en un espacio de Fourier truncado) que se

conocen.

Analicemos su aspecto en el espacio de Fourier. Suponiendo condiciones de contorno periédicas

en una caja de volumen finito V, las cantidades fisicas se expanden en la forma
flx,t) = Zk: fu(t)e™ (4.9)
con la relacién de ortogonalidad
%/e"‘" dr = 6§ . (4.10)

Si la funcién expandida f toma valores reales, entonces la relacién trivial f(x,t) = f*(x,t) aplicada

a la Ec.(4.9) , implica
f-x(t) = fi(t) - (4.11)

Utilizando estas 1dltimas tres relaciones, es facil de ver que la energia se puede escribir en la forma
E=) Ex=) Ei,
k k

Ex = =(juk|* + |Bx]?)

Exr= ) B (4.12)
k<|k|<2k

DO =

Ey es denominado espectro modal de la energia, mientras que Ej es el espectro de potencias de la
energia. El indice k en el espectro de energia toma los valores k, = 2"kq, donde n = 0,1,2,- - -,

ko = 2m/L es el minimo nimero de onda y L es el tamafio de la caja.

La evolucién temporal de los invariantes ideales se calcula manipulando convenientemente las
ecuaciones MHD. En la seccién §3.1.1 encontramos una ecuacién para la energia, Ec.(3.15) . En
ella se ve claramente que las no linealidades de las ecuaciones MHD aportan términos de superficie,
que se desvanecen por ejemplo si las condiciones de contorno son periédicas. Esto significa que los
términos no-lineales no alteran el balance global de energia en un sistema aislado. Sin embargo,

la redistribuyen entre las distintas escalas del flujo, como veremos a continuacién.

Las no-linealidades de las ecuaciones MHD aportan a la ecuacién de evolucién de la energia

términos cubicos de la forma [ uvwdr, donde u, v y w representan cada cual a alguna componente
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de los campos v o B. Debido a la relacién de ortogonalidad Ec.(4.10) , solo aportan las ternas de

modos de Fourier definidas por la relacién:
k+p+q=0 (4.13)

Estas ternas tienen el rol de redistribuir la energia entre los distintos modos de Fourier (y por con-
siguiente entre las distintas escalas del flujo), mecanismo conocido como transferencia espectral. Se
puede escribir una ecuacién de evolucién para el espectro modal F), de la forma Ey = T(k,p,q),
donde T'(k, p, q) es la funcidn de transferencia no-lineal de energia. T(k,p,q) es una suma (de
cantidades cibicas) sobre los indices p y q, sujeta a la condicién k + p + q = 0. Dada una terna

definida por la Ec.(4.13) , se verifica
Ex + Ep + Eq = T(k,p,q) + T(p,q,k) + T(q,k,p) =0 (4.14)

Esta relacién, conocida como balance detallado de energia, exprcsa el hecho de que la misma
se conserva para cada terna de modos dc Fourier. Una de sus consecuencias es la conservacion
de la energia en un espacio de Fourier truncado (ec.g., en el cual solo se describen los modos

kmin <k< kmaz)

Los demas invariantes ideales también pueden ser escritos en términos de sus espectros modales
y espectros de potencias, y satisfacen relaciones del tipo Ec.(4.14) . Tal como en el caso de la
energia, las interacciones entre ternas redistribuyen a los invariantes ideales entre las distintas
escalas. Esta transferencia espectral es quizés la propiedad fundamental de la turbulencia. Como
veremos a continuacidn, las teorias de cascada permiten estimar la forma del espectro de potencias

del invariante, haciendo ciertas hipétesis sobre la transferencia espectral del mismo.

4.3 Turbulencia forzada: teorias de cascada

Las teorias de cascada suponen que la transferencia espectral de los invariantes ideales ocurre
localmente (entre ternas (k,p,q) tales que kK ~ p ~ q), y siempre en un mismo sentido: o bien
desde los niimeros de onda pequeitos hacia los grandes (lo que se conoce como cascada directa del

invariante), o bien en el sentido inverso (o cascada inversa del invariante).
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Consideremos el caso clasico de modelo de cascada: la fenomenologia de Kolmogorov 1941 para
turbulencia isétropa hidrodindmica. Pensemos en un fluido excitado a través de una fuerza externa
[, cuya escala espacial caracteristica es lo = kg !. Kolmogorov supone que la energia entregada por
la fuerza externa al fluido es transferida gracias a la cascada directa hacia las escalas pequenas,
donde es disipada. En estado estacionario, la energia que reciben las estructuras de tamafio
| = k7!, proveniente de las escalas de tamaiio 21, es entregada a las de tamano //2 en forma ideal.
Esto ocurre hasta que la energia llega a una escala denominada “de disipacién” lg = kJ 1 enla
cual los términos difusivos pasan a ser importantes. El rango de niimeros de onda kg < k < kg
es conocido como rango inercial. Suponiendo que la transferencia de energia de las escalas k se
realiza en un tiempo ¢, = (kux)~!, la constancia de la transferencia espectral (o conservacién) de
la energia, junto con argumentos dimensionales lleva a la siguiente expresién para el espectro de

potencias de la energia en el rango inercial (Kolmogorov 1941):

EY = C &3 k513 (4.15)

donde C es una constante universal (C' ~ 1), y € es la tasa de inyeccién de energia (energia
por unidad de tiempo por unidad de masa que ingresa al sistema a través del forzado). Esta
expresién para el espectro de energia ha sido verificada en numerosos experimentos y simulaciones

numéricas. En el Capitulo 5 analizamos esta fenomenologia y en general las teorias de cascada

con mayor detalle.

La informacién sobre la direccién de las cascadas para los invariantes ideales se obtiene por
distintos métodos: observando la forma de la funcién de transferencia no lineal, recurriendo a los
ensambles de equilibrio (ver Biskamp 1993) o a través de simulaciones numéricas directas. La

Tabla 4.1 presenta un resumen de lo que se conoce actualmente al respecto:

3D 2D

MHD E), directa | Ey directa
K, directa | K, directa

Hy inversa | Hf inversa

HD EY directa | EY inversa

(Navier-Stokes) | HY directa | Q) directa

Tabla 4.1. Direccién de las cascadas de los invariantes ideales
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La cascada directa de energfa en el caso MHD hace pensar en la existencia de un rango inercial
con caracteristicas similares al de Kolmogorov en el caso 2D. Kraichnan (1965) presenté un modelo
fenomenolégico similar al de Kolmogorov, que ademds incluye el llamado efecto Alfvén, esto es, la
capacidad de propagar perturbaciones a lo largo de las lineas de un campo magnético v, = |Bj
aproximadamente uniforme. Esto modifica el tiempo de transferencia de energia t; y da como

resultado un espectro un poco menos empinado, que tiende asintéticamente a la equiparticién:

EM =EY =C (ev,)V/? k™32 (4.16)

donde C ~ 1. En el préximo capitulo analizamos la fenomenologia de Kraichnan en detalle.

Es importante aclarar el rol de la disipacién de energia, motivo principal de estudio de esta
Tesis, en la turbulencia. Para escalas macroscépicas, del orden de lg, la disipacién resulta despre-
ciable, puesto que la turbulencia se produce en prescncia de niimeros de Reynolds macroscdpicos
(R = uplo/v) grandes. Sin embargo, el nimero de Reynolds local R(k) = uxk~!/v decrece con k.
Lo cual equivale a decir que la importancia de los términos disipativos crece con k. La longitud
de disipacién, justamente, se define por la rclacién R(kq = 1/l4) = 1. Es facil de ver, a partir del
espectro de Kraichnan, que la longitud de disipacién escala como

!
4 ~ R, (4.17)
lo

Esto implica que el nimero minimo de grados de libertad necesario para resolver todas las escalas
significativas del problema (e.g. el rango inercial), es aproximadamente (kq/ko)® ~ R2. Lo
cual resulta prohibitivamente grande para nimeros de Reynolds del orden de 10°, como los que

caracterizan a la corona.

4.4 Isotropia

Las teorfas de turbulencia hidrodindmica suelen suponer homogeneidad e isotropia. Por homo-
geneidad se entiende que los promedios de ensamble no dependen del punto del espacio donde
se los compute. Por ejemplo, los funciones de correlacién de dos puntos, o0 momentos de orden

dos, < vi(x + r)vj(x) > solo dependen de r. Por isotropia, se entiende que no hay direccién
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privilegiada en el espacio, y por ejemplo < v >= 0. La hipétesis de isotropia se cumple, en los

fluidos ordinarios, en un marco de referencia inercial solidario a la velocidad media del fluido.

La situacién de los magnetofluidos es muy distinta. La cascada inversa de los invariantes
magnéticos suele generar campos magnéticos macroscépicos. Ahora bien, un campo magnético
de gran escala aproximadamente uniforme no puede ser eliminado por una transformacién de
Galileo, y tiene consecuencias fundamentales en la evolucién del plasma. Este punto es funda-
mental a esta Tesis, y en general a la fisica de la corona solar. Un campo global cuasi-uniforme
genera una dindmica como la descripta en relacién a las ecuaciones RMHD en el capitulo anterior.
La evolucién en la direccién del campo es esencialmente suave y corresponde a la propagacién de
ondas de Alfvén. Mientras que la evolucién en los planos transversales genera, para nimeros de
Reynolds altos, estados de turbulencia cuasi-bidimensional. Este tipo de turbulencia es fuerte-

mente anisotrépica. Sin embargo, se puede suponer isotropia en los planos transversales.

Es importante notar que la fenomenologia de Kraichnan supone isotropia. El efecto Alfvén
consiste en la propagacién de perturbaciones de escala pequefia a lo largo del campo magnético
de escala grande, el cual puede ser considerado (a tal efecto) localmente uniforme, pero cuyo

promedio de ensamble (e.g. espacial, o temporal) es nulo.

4.5 Auto-organizacién. Efecto dinamo turbulento.

Segiin los resultados expuestos en la Tabla 4.1, se espera una mayor similitud entre los casos 2D
y 3D para la turbulencia MHD que para la HD. De hecho, mientras la turbulencia de Navier-
Stokes tridimensional no parece exhibir auto-organizacidn (evolucién de un estado muy complejo
e impredecible hacia un estado relativamente ordenado, dominado por las longitudes de onda del
tamafio del sistema), la bidimensional si lo hace. El desarrollo espontdneo de vértices coherentes
debido a la coalescencia de vértices mas pequefios es un fenémeno dominante en este ltimo caso.
La razén de esta fundamental diferencia est4 en que sélo en el caso 2D existe una cascada inversa

de energia (es decir, transferencia de energia de las estructuras mas pequefas a las més grandes).

En el caso MHD, en cambio, los invariantes ideales que involucran tanto a v como a b verifican

cascadas directas, mientras que los invariantes puramente magnéticos tienen cascada inversa. Esto
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estd intimamente relacionado con el efecto dinamo turbulento: esto es, la posibilidad de que el

campo de velocidades fluctuante genere campos magnéticos globales.

Existe consenso ¢n que los campos magnéticos del sol se originan por efecto dinamo. La energia
liberada en los procesos de fusién nuclear en el centro, luego de atravesar la zona radiativa, acelera
grandes masas de plasma por inestabilidad convectiva, y se transforma de esc modo en energia
cinética turbulenta del plasma de la regién convectiva. Finalmente, una parte de esa energia
cinética se transforma en energia magnética de gran escala. Los modelos cldsicos sobre el efecto
dinamo en la regién convectiva (ver Foukal 1990 por ejemplo) dan una descripcién cualitativa del
fenémeno, pero no son vilidos en el limite de nimeros de Reynolds altos (Biskamnp 1993). Por
otro lado, el efecto dinamo turbulento (Pouquet, Frisch & Léorat 1976) provee una descripcién
apropiada para la generacién de campos magnéticos en la regién convectiva. En el modelo de
Pouquet y colaboradores, la energia cinética del campo de velocidades turbulento de la pequena
escala se equiparte con la cnergia magnética de la pequeiia escala por efecto Alfvén, y luego la
cascada inversa de helicidad magnética se encarga de transferir ese invariante hacia las escalas

grandes, construyendo asi un campo magnético de gran escala.

4.6 Relajacién turbulenta. Decaimientos selectivos

Un sistema disipativo aislado finalmente decae al equilibrio trivial v = cte, B = cte, en un tiempo
tipico t¢ = (12/n +12/v) , donde [ es el tamafio del sistema. Sin embargo, en algunos casos el

sistema puede permanecer un cierto tiempo (¢t < t4) en un equilibrio meta-estable.

Los invariantes ideales tienen distintos tiempos de decaimicnto. Un decaimiento selectivo es
un proceso de relajacién en el cudl un invariante ideal decae méis rapidamente que otro. En
turbulencia MHD-3D, la energia decae mucho mds rapidamente que las helicidades cruzada y
magnética. Esto se puede argumentar a partir de las expresiones para sus tasas de disipacidn, las

cuales con condiciones de contorno periédicas toman la forma:

dE 1 .
a7 (n3® + vw?) dr (4.18)

dK 1 .
E=_V (7]+U)/J-WdT (4.19)



44 Turbulencia MHD

—=——n/j.BdT (4.20)

Mientras la derivada temporal de la energia tiene signo definido negativo, no ocurre lo mismo con
la evolucién de las helicidades. Los integrandos en los lados derechos de las ecuaciones (4.19) y
(4.20) tienen signo indefinido. Por lo tanto, parece razonable suponer que la energia decae mucho

més rdpido.

Esto sugiere buscar dos tipos de equilibrio: el de minima E para un dado valor de K, y el
de minima E para un dado valor de H™. Matematicamente, esto se logra mediante un sencillo

cdlculo variacional. Por ejemplo, si planteamos
6[E—2AK]=0=%6/(v-v+B-B—2,\v-B)d1‘, (4.21)

una pequeita variacién arbitraria de los campos v =& v + §v, B =5 B + 6B implica

v = AB, (4.22)

B =)v, (4.23)
conlocual A ==1y:

v = xB, (4.24)

lo cual debe satisfacerse en todo punto. El estado relajado es en este caso lo que se denomina un
estado Alfvénico, correspondiente a la propagacién de ondas de Alfvén linealmente polarizadas. Al
proceso que lleva a este equilibrio se lo denomina alineamiento dindmico. Desde el punto de vista
de las observaciones del viento solar, esta es una posibilidad atractiva, ya que las observaciones

muestran que el campo de velocidades y el campo magnético estdn alineados o son antiparalelos.

Un cdlculo variacional similar muestra que el estado de minima energia para un valor dado de
la helicidad magnética y del campo magnético normal en el contorno, B - 7i|ss, es un equilibrio

libre de fuerzas lineal:

v=0, V x B = uB. (4.25)

El valor de p para un dado equilibrio viene determinado por el valor de la helicidad magnética y del
campo magnético normal en la superficie. Esta segunda posibilidad de decaimiento (conocida como

relajacién de Taylor) parece estar mds de la mano con las condiciones de las regiones cerradas
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de la baja corona, donde B < 1 y entonces se espera que una descripcién libre de fuerzas sea

adecuada, al menos como primera aproximacién.

Matemiaticamente, la Ec.(4.25) se obtiene haciendo §[E — uHM) = 0 a través de una variacién
arbitraria de los campos: v = v+ dv, A =& A + §A. La condicién de que el campo magnético
normal B - 7i|ss es dato se asegura haciendo dAlgs = 0. Notar que el caso u = 0 corresponde a
minimizar la energia con el tinico vinculo de que el campo magnético en la superficie sca dato.
En ese caso, la Ec.(4.25) rcfleja un equilibrio potencial. Esto nos permite enunciar el importante
resultado: el estado de minima energia dado un cierto campo magnético normal en el contorno

del sistema es un equilibrio potencial.

Este resultado tiene importantes implicaciones para la fisica solar. Los campos coronales no
pueden ser medidos, y son obtenidos extrapolando los valores de los campos magnéticos que se
miden en la fotésfera. Hacer esto con las ecuaciones MHD completas es muy complejo. Una
simplificacién usual consiste en calcular el equilibrio potencial consistente con las condiciones de
contorno medidas. Sin embargo, eso nos da el estado de minima energia posible, como acabamos
de ver. Suponiendo que los campos magnéticos coronales evolucionan sin afectar su valor en la
fotésfera, es evidente que la energia libre de una configuracién magnética dada es la diferencia
entre su energia y la del equilibrio potencial consistente con sus condiciones de contorno. Esa
energia libre es necesariamente importante, como resulta evidente debido a la ocurrencia de las
fulguraciones solares. Por lo tanto, es de esperarse que, si los campos magnéticos coronales se

encuentran cerca de un estado de equilibrio macroscépico, dicho equilibrio no sea potencial.

4.7 La clausura EDQNM

La EDQNM es una teoria de clausura a dos puntos. Las clausuras a dos puntos estudian las
correlaciones entre dos posiciones, de la forma < v;(x + r)u;(x) > (donde v y u representan a

cualquiera de los campos dindmicos), y en particular la de los invariantes ideales.

Escribamos a las ecuaciones MHD en la forma simbélica 8,u = uu, solo para entender el
proceso de clausura. Aqui uu representa a los términos no lineales. Las ecuaciones de evolucién

para los momentos de orden dos se obticnen multiplicando las ecuaciones MHD por los campos
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dindmicos y promediando: < udu >= §; < %uu >=< uuu >. Vemos que la evolucién de los
momentos de orden dos depende de los de orden tres, los que a su vez satisfacen una ecuacién de
evolucién del tipo 0; < uuu >=< uuuu > en términos de los de orden cuatro, y asi sucesivamente.
Queda definida de este modo una jerarquia infinita de momentos, que se debe cerrar con alguna

hipétesis de clausura.

La aproximacién EDQNM clausura la jerarquia suponiendo que los momentos de orden 4 son
Gaussianos, lo cual permite escribirlos en términos de los de orden dos utilizando un resultado
exacto para distribuciones de Gauss. Esto permite calcular los momentos de orden tres integrando
< uuu >= [ < uuuu > dt, y finalmente los de orden dos tras una nueva integracién. El nombre,
“Eddy Damped Quasi Normal Markovian”, refleja los detalles del cdlculo, en los cuales no vamos
a profundizar. Por un lado, la markovianizacién que se debe realizar luego de la integracién
temporal, y por otro lado la introduccién de un factor fenomenolégico, la tasa de amortiguamiento
por torbellinos, que modela el tiempo de relajacién de las ternas de Fourier. Es importante notar
que esta teoria de clausura, en principio més formal que las fenomenolégicas, termina recurriendo
a ellas para modelar este coeficiente ad-hoc. El resultado més importante de la clausura EDQNM
es el de proveer una serie de ecuaciones de evolucién para los espectros de los invariantes ideales

que son facilmente integrables en forma numérica.

En el Capitulo 6, utilizamos esta clausura para modelar en forma autoconsistente la disipacién

turbulenta en un modelo macroscédpico de un arco magnético coronal.



Capitulo 5

Mecanismos estacionarios. Parte I:

intermitencia MHD

Uno de los mecanismos més promisorios para explicar la eficiente liberacién de energia y cl con-
secuente calentamiento estacionario de la corona solar es el de cascada de energia. Esta cascada
es capaz de transferir una importante cantidad de energia desde las escalas grandes (del orden del
tamafio de una regién activa) hasta escalas varios 6rdenes de magnitud mas pequeiias (dependi-
endo de los ntimeros de Reynolds). En el capitulo anterior vimos una primera aproximacién a las
teorias de cascadas. Aqui (ver también Milano et al 1999-b) profundizamos sobre el tema, intro-
duciendo el concepto de cascada desde un modelo dindmico. En especial, estudiamos la geometria

de las zonas de disipacién en turbulencia MHD plenamente desarrollada.

El ingrediente esencial para entender la distribucién espacial (y temporal) de los eventos de
disipacién en turbulencia desarrollada es el concepto de intermitencia, para cuya descripcion
matematica hacemos uso de la nocién de dimensién fractal. Mostramos aqui un novedoso resultado
que vincula las dimensiones fractales generalizadas del campo de disipacién ccn los momentos
estadisticos de los campos dinamicos. Dicha relacion es contrastada con una simulacién numérica
bidimensional, con un resultado altamente satisfactorio. La simulacién muestra que el campo de
disipacion esta asintéticamente concentrado en una regién de dimensiéon D; =~ 1.81, lo cual es

consistente con la estructura filamentaria de las estructuras disipativas en turbulencia MHD-2D.

47
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5.1 Introduccidn.

La teoria de cascada de Kolmogorov 1941 para turbulencia HD supone autosimilaridad del campo
de velocidades fluctuante, en escalas contenidas en el rango inercial. Es decir, dos subsistemas
de un flujo turbulento, re-escalados al mismo tamafio, deberian tener las mismas propiedades
estadisticas. Sin embargo, las simulaciones numéricas y experimentos muestran que el campo de
velocidades en turbulencia plenamente desarrollada no es autosimilar, sino intermitente. Esto es:
las fluctuaciones ocupan menos proporcién del volumen total cuanto menor es su escala. Este
fenémeno no tiene un efecto significativo sobre el espectro de energia (asociado a los momentos
de orden 2 del campo de velocidades), pero si sobre los momentos de orden superior (< v® >,
con n > 2). Los modelos de intermitencia son, en general, un refinamiento de los modelos de
cascada. La intermitencia en turbulencia HD fue mucho mds estudiada que en el caso MHD.
Algunos modelos de intermitencia MHD fueron presentados, sin embargo (ver Carbone 1993 ,

también Biskamp 1993).

Repasamos aqui los modelos de cascada y las correcciones de intermitencia primeramente
para el caso HD, con el objeto de introducir conceptos y notacién. Luego hacemos un repaso de
los conocimientos actuales en cuanto a modelos de cascada e intermitencia para el caso MHD.
Finalmente, presentamos un estudio de intermitencia MHD cuyos principales resultados ya fueron

resumidos mas arriba.

5.2 Modelos de cascada para turbulencia HD

La evolucién de un fluido incompresible esta dada por la ecuaciones de Navier-Stokes. Podemos

recuperar estas ecuaciones haciendo B = 0 en las ecuaciones MHD incompresibles:
(B +v-V)v==Vp+f+vViy, V-v=0, (5.1)

Hemos incluido aqui una fuerza externa por unidad de volumen f. Vamos a suponer, como es
usual, condiciones de contorno periédicas en una caja de tamaino L. Como vimos en el capitulo

anterior, estas condiciones de contorno permiten trabajar con transformadas de Fourier de los
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campos. De ese modo, las cantidades cuadriticas como la energia y la enstrofia se pueden escribir

en términos de sus espectros de potencias: E = Y 5oo Ex y @ = Y520 S%-

Es facil escribir una ecuacién para la evolucién de la energia. Multiplicando la Ec.(5.1) por v
e integrando en el espacio, obtenemos:

dE
— =F- 5.2
7 F - 2vQ2 (5.2)

donde F =< v-f > es la potencia “inyectada” por la fuerza externa f. En la ausencia de forzado
externo y de disipacién, la energia se conserva. Es por eso que se le dice “invariante ideal”. Nétese
que la enstrofia cumple el rol de un sumidero en el balance de energia. Sin embargo, un estado
estacionario (dE/dt = 0) es posible a priori si la potencia F ejercida por la fuerza externa es

compensada por la disipacién viscosa 2v42.

Nétese, asimismo, que el término no-lineal de la ecuacién de Navier-Stokes no afecta el balance
global de energia. En cambio, su funcién es la de redistribuir la energia entre las distintas escalas
que caracterizan al flujo. El muy difundido modelo fenomenolégico de Kolmogorov 1941 para
turbulencia HD homogénea e isotrépica hace una prediccién acerca de cdmo se redistribuye esa
energia. Vamos a repasar sus ideas desde un enfoque moderno (Frisch 1995). La evolucién de la
energia contenida en estructuras de tamafio mas grande que K~! se calcula del siguiente modo.

Escribamos el desarrollo de Fourier de la velocidad:

v = ka(t)e“"x. (5.3)
vk
Vamos a definir el filtro pasa-bajo Py a través de la relacién
Pxv= Y wvi(t)e'*™, (5.4)
lkI<K
Solo las componentes de Fourier de niimeros de onda menores o iguales que K pasan a través del
filtro Px. Py se comporta matematicamente como un operador de proyeccién en el espacio de
funciones L-periédicas en R3. Multiplicando la ecuacién de Navier-Stokes por (Pxv) y prome-
diando en el espacio, se obtiene una versién detallada de la Ec.(5.2) . Es decir, una ecuacién de
balance para la energia de las estructuras de tamafio mayor que K~ !:

d K K
EEZEk=—HK+FK—2VZQk (5.5)
k=0 k=0
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donde Ilg =< (Pxv)-(v-V)v > es el flujo de energia no-lineal y Fx =< (Pxv)-f >. Supongamos
ahora que el forzado actia en una escala tipica lp = ko‘l (e.g. fx =0sik # ko). En ese caso,
Fy serd una funcién de Heaviside: Fx = 0si K < ko, y Fx = F = constante en cualquier otro
caso. Como la disipacién es despreciable a escalas grandes (por los altos Nuimeros de Reynolds
supuestos en cualquier teoria de turbulencia), la Gnica manera de mantener un estado estacionario
(lado izquierdo de la Ec.(5.5) igual a cero) es que la energia inyectada sea transferida a escalas
mas chicas a través de las interacciones no-lineales (descriptas por el término IIg). Nétese que
Q. = k?E) es una funcién creciente del nimero de onda, siempre y cuando Ej decaiga mas
lentamente que k=2 (lo cual se verifica consistentemente para el espectro Ex ~ k=53 que se
obtiene como resultado de esta teoria fenomenolégica). Esto, a su vez, implica la existencia de
una longitud de distpacion lg = ch_l para la cual la disipacién resulta apreciable. El llamado rango
inercial, es el que queda comprendido entre kg y k4. Para un nimero de onda K en el rango
inercial (kg < K < kq), la Ec.(5.5) resulta ser [Ix = F = const. Mientras que el limite K — oo
de la misma ecuacién resulta F = 2u). La interpretacién es simple: la energia F inyectada (por
unidad de tiempo) en el sistema a través de la fuerza externa es transferida a las estructuras mas
pequenas por medio de las no linealidades (con una tasa [Ix = F), y luego es disipada con un
tasa ¢ = 20 = F = [Ig. Para estimar Ej, se hace una hipétesis adicional: las interacciones
son locales en el espacio de Fourier. Esto es: solo interactian estructuras de tamaifio comparable.
Por lo tanto, es 1til agrupar los nimeros de onda en capas delimitadas por nimeros de onda
representativos k, = r"ko = I;!, con 0 < r < 1 (de aqui en m4s usamos el valor r=1/2). Esto
define una velocidad tipica de la capa, 1v2 = ::7:1.. Ey, e implica el escala sencillo: ITy, ~ knv3.
Finalmente, notando que vﬁ ~ knE},, la constancia de la transferencia espectral Il = € nos

permite obtener el muy famoso espectro de Kolmogorov: Ej = Ce?/3k=5/3,

La representacién de esta fenomenologia es la de una cascada de energia. Los torbellinos en
una n-capa (estructuras de tamafio ~ l,) reciben una cierta cantidad de energia ~ v?2 de parte de
los que est4n en la capa (n—1), y se la transfieren a los de la capa (n+1) en un tiempo t, = I /v,.
Por lo tanto, la tasa de transferencia es I, = v2/t, = v3/lp. El escala de Kolmogorov implica
que el campo de disipacién e(x) = %V iyGivy + 8;vi)? (la tasa de disipacién de la densidad de
energia) escala como: (Au(r)/r)? ~ r=4/3, En el limite (asintético) ideal, la escala de disipacién

tiende a cero y el campo de disipacién es singular (diverge) en cada punto del espacio.
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5.3 Intermitencia y dimensiones fractales generalizadas en HD

‘Sin embargo, y de acuerdo a lo dicho anteriormente, la disipacién en flujos turbulentos es inter-
mitente (ni uniforme ni constante en el tiempo). Mandelbrot 1993 sugirié que la intermitencia se
debe a singularidades en las ecuaciones de Navier-Stokes que se encuentran concentradas en un

conjunto fractal de dimension Dy.

5.3.1 Modelos fractales

Las dimensiones fractales fueron introducidas inicialmente en la teoria de sistemas dindmicos, y
son una caracterizacién de la geometria de los atractores extranos en sistemas cadticos (ver Ott
1993). Por ejemplo, un atractor que consta de superficies que se repiten autosimilarmente tiene
una dimensién fractal 2 < Dy < 3. Cuando hablamos de atractor, nos referimos al conjunto de
puntos del espacio de fases en los cuales cl sistema dindmico pasa la mayor cantidad del tiempo.
Mi4s precisamente. Se denomina medida natural de un subvolumen en el espacio de fascs a la
fraccién de tiempo que el sistema dindmico transcurre en ese subvolumen. El atractor extrafo
es el conjunto de puntos del espacio en el cual se tiende a concentrar la medida natural. Para
medir Dy, se divide el espacio de fases en “cubos” (en la dimensién que corresponda) de tamafo
I, = lp2™™, donde [y es el tamarfio total del sistema. Se cuenta el nimero de cubos N, cuya
medida natural es distinta de ccro (es decir, que contienen puntos del atractor). Si se verifica
para n suficientemente grande que N, ~ I;P° para algin ntimero real Dy, se dice que Dy es la
dimensién fractal del atractor. Cuando se aplican estas definiciones a los flujos turbulentos, el
campo de disipaciéon cumple el rol dc la densidad de medida natural. En general, los modclos
fractales de turbulencia mantienen la hipétesis de conservacién de energia durante la cascada,
pero agregan la siguiente variante: la tasa de volumen ocupada por las fluctuaciones es cada vez
menor cuanto menor es su escala. En el limite ideal, la tasa de disipacién tiende a cero en todos

lados, excepto en el conjunto de dimensién fractal Do donde diverge.

Veamos un cjemplo. El modelo 3 (fractal-uniforme) para turbulencia HD (Frisch, Sulem &
Nelkin 1978) sigue la cascada de energia cinética en pasos cuyo tiempo tipico es t, = I,/un,

donde I, = 1p27™" y u, son respectivamente el tamafo y la velocidad tipica del paso enésimo de
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la cascada. El pardmetro crucial del modelo es 8 = V;41/V,, < 1: el volumen fraccional ocupado
por las fluctuaciones turbulentas. Las cantidades promedio dependen ahora de 8. Por ejemplo;
en el paso enésimo, una fraccién 8" del volumen contiene fluctuaciones turbulentas, de modo
que I, = f"v3/l,. La transferencia de energia puede ser pensada como un mapeo de la medida
natural de un sistema dindmico disipativo subyacente. Cada paso de la cascada se corresponde
con una iteracién del sistema dindmico. Cada “vértice” tiene una medida p = v3/l,, y se divide
en “vértices hijos” de tamano [,4;, de modo que se conserve la medida. En otras palabras: la
conservacién de la medida se expresa en la constancia de II,. Los diferentes pasos de la cascada
pueden ser también pensados como las diferentes resoluciones espaciales a las cuales el atractor
extrano es visto al calculdrsele la dimensién fractal Dgy. Si Ny es el numero de cubos que incluyen
puntos del atractor (o equivalentemente, que contienen vértices activos de tamafio l,), entonces
N, ~ I7P°. Comparando esta relacién con la definicién de B, es ficil de ver que = 2P0-3,

Conservacién de la medida (I1, = € = constante), implica que el campo de velocidad escala como:

R R (5.6)

y por lo tanto Ej, ~ kqv2 ~ k=5/3+¢ con § = (3 ~ Dy)/3.

La dimensién fractal Dy puede ser calculada ajustando la Ec.(5.6) a valores experimentales de
los ezponentes de escala (,. Recordemos que los exponentes de escala se definen por la relacién
Sp ~ r¢», donde las S, son las funciones de estructura Sp =< [Av(r)]? >y Av(r) = |(v(x) - v(x+
r)) - f|. Los valores asi obtenidos son usualmente cercanos a Dy = 2.9. La correccién al espectro
de Kolmogorov (asociada a {2) debida a la intermitencia es entonces lo suficientemente chica
como para quedar enmascarada por el error experimental de cualquier experimento o simulacién
numérica realizable actualmente. Las correcciones por intermitencia son significativas en cambio
para funciones de estructura de érdenes superiores. Sin embargo, para p suficientemente grande, {p
se aleja del comportamiento lineal y es convexa ((,’,’ < 0) Esta convexidad de (, est4 intimamente
relacionada con la naturaleza multifractal de la cascada de energia turbulenta, como mostramos

a continuacidn.
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5.3.2 Modelos multifractales

TLos atractores que aparecen en sistemas dindmicos suelen tener la medida natural distribuida de
modo no-uniforme. Algo similar ocurre en los flujos turbulentos, donde el campo de disipacién (que
representa, como dijimos, a la densidad de medida del sistema dindmico asociado a la cascada)
es altamente inhomogéneo. Para cuantificar esa distribucién no uniforme de la medida se definen
las dimensiones fractales generalizadas D, (ver por ejemplo Ott 1993):

_ 1 . log(I(g,ln))
D = g-1 l.l‘"ano log(ln)

(5.7)

donde N
g ln) =>_u?, (5.8)
i=1

Un multifractal (ver McCauley 1990) por una revisién de multifractales en turbulencia) es un
conjunto en el cual D, decrece con g, mientras que en un conjunto fractal todos los D, coinciden
(Dg = DoV¥gq, Dy ¢ N). La dimensién del “nicleo” donde se concentra la medida natural es
D, en el sentido de que D; coincide con la dimensién de capacidad-8 Dg(6) (ver la definicién en
interpretacién de Dg(8) en Ott 1993). En nuestro caso, como ya dijimos, la medida de un cubo

B es la integral sobre el cubo del campo de disipacién pu(B) = [ ed’s.

Un modo sencillo de relacionar las dimensiones generalizadas con las funciones de estructura
es utilizar el formalismo del espectro de singularidades f(a). La hipdtesis multifractal se puede
expresar diciendo que el flujo turbulento tiene un rango de indices de escala I = (hmin, hmaz)-
Para cada h en ese rango existe un atractor extrano A, de dimensién fractal D(h), en el cual la
velocidad escala como vp ~ l,". Los modelos fractales corresponden al caso particular en que h
toma un unico valor. Por ejemplo, en el caso del modelo 3, es el valor dado por la Ec.(5.6) . En ese
caso, existe un solo atractor con inhomogéneo D(h) = Dg. Nétese que, para un dado vértice de
tamarnio [, e indice de escala h, la medida y; escala como y; ~ (v3/1,)13 ~ 12, donde @ = 3h+2. El
nimero de cubos con medida y; tal que p; ~ 12, escala como Ny(a) ~ I,~/(@) donde f(a) = D(h),
siempre que a = 3h + 2. Para distinguir f(a) de D(h), a este dltimo lo llamamos espectro de
singularidades de la velocidad. Suponiendo que el nimero de cajas es suficientemente grande, uno
puede pasar al continuo y escribir I(g,l,) = [ 1,297/ p(a)da, donde p(a) es una funcién suave

de . En el limite [, — 0, la contribucién principal a la integral proviene del valor de a para el
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cual la funcién ag — f(a) alcanza su minimo. Ante lo cual I(g, 1) ~ [,™lee-f(2)]

1 .
D, = -1 min [ag = f(a)] (5.9)
Del mismo niodo, los exponentes de escala pueden ser calculados mediante una suma sobre
“vértices”: Sp = L73 [|Au(ln)|Pd®z = T, uBI3N,(h) = [I"P+3-PMR)p(h)dh. Los mismos ra-
zonamientos que nos llevaron a la Ec.(5.9) nos conducen a:
Cp = n}lin [hp + 3 = D(h)] (5.10)

Finalmente, el cambio de variables @ = 3h + 2 = f(a) = D(h) nos permite eliminar el operador

de minimizacién entre la Ec.(5.9) y la Ec.(5.10) para obtener

D, =3-%u (5.11)

Este resultado aparece en una publicacién (Jensen 1991) sin demostracién ni discusién sobre el
mismo. Puede ser muy 1til para calcular dimensiones generalizadas a partir de valores experimen-
tales de (, (que son usualmente obtenidos a partir de series temporales utilizando la hipétesis de
Taylor). También puede ser usada para calcular funciones de estructura en siinulaciones numéricas

(donde muchas veces el calculo de las Dy por definicién es mucho mas sencillo que el cdlculo directo

de (p).

Es notable el hecho de que la Ec.(5.11) implica:

D, <0& (<0 (5.12)

Esta es una relacién de consistencia muy importante la cual, hasta donde llega nuestro conocimiento,
nunca ha sido discutida en la literatura. El hecho de que D, decrezca con g es un resultado exacto
de la teoria ergédica (Ott 1993), mientras que la convexidad de (, es un resultado exacto (y.un
dato experimental) en teoria de turbulencia (Frisch 1995). Para deducir la Ec.(5.12) alcanza con

derivar ambos lados de la Ec.(5.11) . Obtenemos:

;,<9;;—§3, sip<3;

(5.13)

D;<0¢¢C,’,(3—p)+(cp—1)>0¢>{

donde hemos usado el resultado exacto (3 = 1. Nétese que las dos desigualdades del lado derecho
de Ec.(5.13) son equivalentes a la condicién (" < 0. El Teoremna de Lagrange establece que
(¢p — ¢3)/(p — 3) = (p, con @ entre 3 y p. Ahora bien, si p > 3, (; es monotonamente decreciente

(¢y < 0) siy solo si (s < (p. Del mismo modo, para p < 3, ¢p < 0siy solosi(y > (p.
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5.4 Modelos de cascada e intermitencia en turbulencia MHD

Veamos ahora como se modifican los resultados previos para el caso MHD. Vamos a considerar

por separado los casos 2D y 3D.

54.1 MHD 3D

Como mencionamos en el capitulo anterior, el modelo de cascada més aceptado para el caso MHD
es el de Kraichnan 1965. Este modelo est4d basado en el efecto Alfvén; el cual, a su vez, estd
relacionado con la capacidad que tiene un campo magnético uniforme bg de propagar ondas a la
velocidad de Alfvén v, = |bg|. Para entender el efecto Alfvén, reescribamos las ccuaciones MHD

en términos de los campos de Elsasser z¥ = v + b:
(8, + zF - V)z* = —VP + f + vV2z?, V.2t =0 (5.14)

donde P es la presién total (plasma mis magnética) y suponemos 7 = v por simplicidad.

El efecto de agregar un campo magnético uniforme bg a ciertos campos preexistentes puede
ser tenido en cuenta reemplazando 8 — 8, £ bg - V en las Ecs.(5.14) Las fluctuaciones

(“vértices”) preexistentes en los campos z*

son propagadas en direcciones opuestas, con la ve-
locidad de Alfvén v, = by, y son llamadas fluctuaciones Alfvénicas. Los términos no-lineales
en las Ecs.(5.14) solo acoplan “vértices” z* con “vértices” 2. Suponiendo una cascada local,
la representacién del rango inercial es la de una coleccién de vértices zf de tamaios [ ~ 1/k,
viajando en direcciones opuestas y dispersindose. También se supone isotropia, lo cual es con-
tradictorio con la presencia de un campo b uniforme. En realidad, se supone que < b >= 0,
pero que el campo “macroscépico” actiia localmente como un campo uniforme por el cual se
propagan las fluctuaciones “microscépicas”. La velocidad de Alfvén tipica de esa propagacién
es entonces v, =< b? >= (2 [ Ebdk)'/2. El tiempo de interaccién de dos vértices opuestos es
tf = (kva)~! = l/va, que es el tiempo que tardan en recorrer una distancia del orden de su

propio tamafio. Mientras que el tiempo tipico para la distorsién no-lineal de un vértice z* es

tf = (/’cz,j:)'1 ~< |z¥ - V| >~1, como se puede ver ficilmente estimando la magnitud del termino

no-lineal en las Ecs.(5.14) .
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La distorsion de un vértice en cada encuentro es pequeiia: los dos términos en el lado izquierdo
de las Ecs.(5.14) comparan como 8z%/t! ~ z*/tf, resultando 62% /2% ~ tf/tf = 2% /v, «
1. Como consecuencia, los campos z¥ estdn asintéticamente decorrelacionados, lo cual implica
(tendencia asintética a la) equiparticién de energia E} = E}, ya que < z* -2~ >= 0 =< v? -
b*> >. La distorsién de un vértice en cada choque es considerada aleatoria, analogamente al
desplazamiento de una particula en una “caminata al azar”. Por lo tanto, y por analogia, se
necesitan N = (z%*/8z%)? choques para producir una distorsién apreciable Az* ~ z*. Como
resultado, el tiempo de transferencia de energia para los campos z* es TF = Nt = (¢£)?/tf, y
la tasa de transferencia de energia cs Hf = (zki)z/Tki. La suposicién adicional de que la helicidad
cruzada H =< u-b >=1/4 < 22— 2% > es despreciable implica la relacién z* ~ z~, y por
lo tanto u ~ b ~ z*. La conservacién de energia durante la cascada, Iy = kvj /v, = ¢, lleva al

conocido espectro de Kraichnan EY = E? = C(ev,)'/2k~%/2.

Se pueden hacer correcciones fractales y multifractales a la fenomenologia de Kraichnan ex-
tendiendo las ideas expuestas para el caso HD. El modelo § MHD, por ejemplo, es muy similar
al del caso HD. Las dos principales diferencias son: (i) el campo fluctuante puede ser v, B, z* o
z7, ya que todos escalan igual; lamamos u a cualquiera de esos campos; (ii) el tiempo de trans-
ferencia ya no es mds [/u, sino T}, como discutimos anteriormente. La conservacién de la energia
(I, ~ B™ul /I = € = constante), implica que el campo fluctuante escala como:
202 Lt

1
Up ~ lp1t

(5.15)

donde hemos usado la relacién 8 = 2P°~3. Como resultado, el modelo-3 predice, al igual que en

el caso HD, un comportamiento lineal.

Consideremos ahora el caso multifractal. Es facil de ver que la Ec.(5.9) y la Ec.(5.10) son
aun validas. La diferencia es la relacién entre h y a. La medida de un vértice de tamano [, es

pi = (ud/1)13. Recordando que up ~ IR y p1; ~ I3, llegamos a la relacién:

a=4h+2 & f(a) = D(h) (5.16)
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Ahora, la Ec.(5.16) permite combinar la Ec.(5.10) con la Ec.(5.9) para escribir la andloga a la
Ec.(5.11) ,

Dy=3- L (5.17)

5.4.2 MHD 2D

Vamos a considerar, de aqui en mads, las ecuaciones MHD 2D. Es importante notar (ver el capitulo
anterior) que la turbulencia MHD 2D y la MHD 3D estdn intimamente relacionadas. En ambos
casos la helicidad cruzada y la energia total sufren una cascada directa, mientras que una cantidad
puramcnte magnética verifica cascada inversa. Las ccuaciones de Elsasser toman exactamente la
misma forma en dos o en tres dimensiones. El efecto Alfvén 2D conduce, como en el caso 3D, al

espectro k=32 de Kraichnan. La Ec.(5.18) toma, ahora, la forma:

D, =2- S (5.18)

La ligera diferencia entre la Ec.(5.17) y la Ec.(5.18) proviene del hecho de que la medida de un
cubo escala como (ud /l,)I3 en 3D y como (ul/l;)I2 en 2D. La relacién de consistencia Ec.(5.12)
puede ser también obtenida para el caso MHD, derivando la Ec.(5.17) o la Ec.(5.18) , y teniendo

en cuenta que en este caso (4 = 1.

En la préxima seccién mostramos los resultados que obtuvimos al poner a prueba la Ec.(5.18)

con una simulacién numérica MHD-2D.

5.5 Resultados numéricos

Las ecuaciones MHD-2D pueden ser obtenidas a partir de las RMHD (Capitulo 3), despreciando
los términos con derivadas en z. Eligiendo ! como la unidad de longitud, 9 como la unidad de

tiempo y ug = [/ty como la unidad de velocidad y campo magnético, escribimos:
12
Owa=f+[Y,a] + nga (5.19)

Bw = [,u] - [a, 5] + £ Viw (5.20)
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donde f es la fuerza externa que inyecta energia al sistema, como discutimos previamente, para
permitir llegar a un estado estacionario turbulento. S = ugl/n y R = ugl/v son los niimeros de

Reynolds. Las coordenadas espaciales expanden una caja de longitud 27, es decir 0 < z,y < 27.

Realizamos simulaciones de las Ecs.(5.19)-(5.20) suponiendo condiciones de contorno periédicas

en (z,y), con un forzado constante (en el tiempo) y angosto en el espacio de Fourier:

fo sid3<kl<4
fr=

0 otro caso

(5.21)

con fy = constante =~ 1.

El potencial vector a y la funcién corriente ¥ son expandidos en modos de Fourier. Las
ecuaciones para los coeficientes ¥y (t) y ai(t) son evolucionadas usando un método predictor-
corrector de segundo orden, y los términos no-lineales son evaluados siguiendo una técnica pseudo-
espectral totalmente de-aliaseada (ver Canuto et al. 1988; también Dmitruk, Gémez & DeLuca
1998). La caja en la cual hacemos la simulacién es de tamafio 512x512 y los nimeros de Reynolds

R =S = 20000.

Corremos el cédigo desde una condicién inicial turbulenta, obtenida a partir de una corrida
previa de baja resolucién (96x96). Hacemos esto para ahorrar tiempo de CPU: lleva un tiempo
excesivamente largo, con las computadoras a las que tenemos acceso, llegar a un estado esta-
cionario turbulento con alta resolucién espacial. A pesar de que los nimeros de onda grandes son
inicialmente forzados a valer cero, la cascada lleva rapidamente energia a esos modos. A t =5 (en
nuestras unidades adimensionales), los espectros de potencias E} y E,‘: muestran las caracteristicas

de un estado de turbulencia plenamente desarrollada (ver Fig.5.1 ).

En simulaciones de turbulencia, el rango inercial es mas una definicién de trabajo que una
determinacién precisa. El rango inercial deberia estar lo suficicntemente lejos del rango disipativo,
y del forzado. Esto tltimo es mas o menos facil de realizar, eligiendo un forzado angosto como el
nuestro. Pero lo segundo, solo se puede lograr: (i) con un numero de grados de libertad mucho
mayor al accesible hoy en dia (ii) usando términos disipativos que actien como un escalén en el
espacio de Fourier. Es decir, despreciables por debajo de un cierto numero de onda, y dominantes
por encima de él. Un término disipativo del tipo descripto en (ii) es denominado hiper-disipacion.

Usualmente, se usan operadores de la forma (V2)*, con n = 2,4, etc. Pero esto implica, por



5.5. Resultados numéricos 59

supuesto, trabajar con ecuaciones que ya no son las originales. Nosotros trabajamos con los
operadores de disipacién convencionales, y en la Fig.5.1 mostramos cual es nuestra definicién
de “rango inercial”. Nétese que, atin a pesar de que la energia magnética es dominante, las
fluctuaciones de pequefia escala estdn cerca de la equiparticién predicha por Kraichnan. En
realidad, hay un leve exceso de energia magnética en todas las escalas, lo cual no estd en desacuerdo
con la prediccion de tendencia asintdtica a la equiparticién. De aqui en mds, usamos los campos a
t = 5 para nuestros cdlculos, ya que son representativos del estado turbulento (estadisticamente)

estacionario que estamos estudiando.

Para determinar el grado de alineamiento de los campos magnético y de velocidades, calculamos
el espectro de potencias normalizado de la helicidad cruzada p, = Hy/E), como mostramos en la
Fig.5.2 . Como mencionamos antes, el escala de Kraichnan supone que no hay correlacién entre
los campos de velocidad y magnético (e.g. px = 0). La Fig.5.2 muestra que nuestra simulacién

alcanza valores moderados de px = 0.2 en el rango inercial.

El comportamiento espectral mostrado en la Fig.5.1 y en la Fig.5.2 nos parece lo suficiente-

mente satisfactorio como para realizar un estudio de intermitencia con nuestras simulaciones.

Una representacion en el espacio fisico de los campos de disipacién es mostrada en la Fig.5.3 .
Nétese que las disipaciones cinética y magnética se encuentran altamente correlacionadas. Esto no
deberia sorprender, puesto que las las fluctuaciones Alfvénicas satisfacen, idealmente, la relacién

u=+b.

En la Fig.5.4 mostramos las dimensiones fractales generalizadas, calculadas por definicién
(Ec.(5.7) y Ec.(5.8) ). La medida de cada caja es la integral sobre la misma del campo de disipacién
(cinético + magnético). Notar que, para valores positivos de g, las dimensiones gencralizadas estdn
bien por decbajo de D = 2. La dimensién de informacién toma el valor D; = 1.81, y los valores

asintdticos son D_o = 3.07 y D40 = 1.43.
La Ec.(5.9) puede ser ficilmente reescrita en la forma (Ott 1993):
fle) =q7'(q) - 7(q), a=1'(q), (5.22)

donde 7(q) = (g — 1)Dg. Ecs.(5.22) permite una construccién paramétrica del espectro de singu-

laridades f(a) con ¢ como pardmetro, siempre quc uno conozca D,. Calculamos el espectro de
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singularidades usando esta técnica, derivando 7(q) por diferencias finitas centradas. El resultado
es presentado en la Fig.5.5 , donde mostramos D(h) = f((a — 1)/4) (recordar que en caso 2D,
a = 4h + 1). El valor mas probable para el exponente h es (D), — 1)/4 = 0.20, sensiblemente

menor al valor de Kraichnan: 0.25.

Finalmente, testeamos la Ec.(5.18) usando los resultados de nuestra simulacién numérica.
Por un lado, calculamos los exponentes de escala partiendo de los valores de Dy, calculados por
definicién, e invirtiendo la Ec.(5.18) para obtener (, (estrellas en la Fig.5.6 ) Por otro lado,
calculamos los mismos exponentes de escala usando la técnica ESS (“Extended Self Similarity”,
Benzi et al. 1993). Como muestra la Fig.5.6 , el acuerdo es excelente, lo cual constituye un
importante respaldo para la teoria. El hecho de elegir el método ESS tiene que ver con el hecho de
que es apropiado para numeros de Reynolds modestos, que son los iinicos que se pueden utilizar en
simulaciones directas (donde el tamafio de la caja de la simulacién es siempre limitado). La versién
original del mnétodo ESS fue formnulada para el caso HD-3D, donde el resultado exacto S3 = — ‘éer,
junto con la relacién S, ~ r% sugiere que (, puede ser calculado a partir de la pendiente de un
grafico log-log de S, vs S3, en lugar del tipico S, vs 7. Carbone 1994 aplica este método para
estudiar las funciones de estructura en el marco de un modelo de capas para turbulencia MHD
tipo Kolmogorov (Ey ~ k~5%/3). Nosotros adaptamos aqui el método para el caso de turbulencia
de Kraichnan MHD, notando que ahora S ~ r, y entonces calculamos ({, a partir de un grafico

log-log de Sy, vs Sy.

5.6 Conclusiones y discusién

Los altisimos nimeros de Reynolds (~ 102°) presentes en la corona solar hacen que el desarrollo
de turbulencia resulte inevitable, al menos desde nuestro punto de vista. El hecho de que el campo
magnético tenga una componente axial (la que da forma a los arcos) medianamente ordenada y
estable, implica que esa turbulencia sea anisotrépica, como discutimos en detalle en el préximo
capitulo. Por lo tanto, es necesario comprender los procesos de transferencia espectral de energia
e intermitencia en las fluctuaciones para tener una idea fisica realista de como se lleva a cabo la

disipacién de energia.
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Los resultados presentados aqui contribuyen a comprender la intermitencia en el caso MHD,
tema que no fue atin debidamente explorado en la literatura. La relacién obtenida (Ec.(5.17) y
‘Ec.(5.18) ) entre las dimensiones generalizadas y los exponentes de escala puede resultar de suma
utilidad para posteriores estudios de intermitencia MHD. Su contrastacién, por medio de nuestras
simulaciones numeéricas (Fig.5.6 ), dio un resultado altamente satisfactorio. La demostracién de
que las relaciones obtenidas (Ec.(5.17) y Ec.(5.18) ) implican que los exponentes de escala son una

funcién convexa si y solo si las Dy decrecen con g, cs una importante y novedosa comprobacién

de consistencia para toda la teoria.
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Fig. 5.1: Espectros de potencia cinético y magnético. La inyeccién de energia debida al forzado
(en los modos 3 < k < 4), es indicada por una flecha. Las lineas verticales muestran el rango de

escalas que elegimos para calcular nuestros resultados (nuestro “rango inercial”).
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Fig. 5.2: Espectro normalizado de helicidad cruzada px. Para una cierta escala k™!, py = 1

indicaria alineacién perfecta (u = +b).
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Fig. 5.3: Campos de disipacién: (a) cinético (b) magnético. Los puntos negros son aquellos
donde la disipacién supera un cierto umbral ¢, = 1.7 < € >; un 75% de la disipacién total ocurre
en esos puntos. El factor de llenado es de un 13% en los dos casos. Un 53% de la disipacién es

magnética.
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generalized fractal dimensions D,

Fig. 5.4: Dimensiones fractales generalizadas D, calculadas directamente por definicién (Ec.(5.7)

y Ec.(5.8) ).
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Fig. 5.5: Espectro de singularidades de la velocidad D(h) = f(a = 4h + 1), calculado a partir de

los valores de D, mostrados en la figura anterior, por medio de la Ec.(5.22)
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Fig. 5.6: Puesta a prueba de la Ec.(5.18) . En linea sélida aparecen los exponentes de escala,
calculados segin la técnica ESS. En estrellas los mismos exponentes pero calculados usando la

Ec.(5.18) , con las D, calculadas por definicién. Las rayas representan el escaleo de Kraichnan

(¢ = p/4).



Capitulo 6

Mecanismos estacionarios. Parte 11:
calentamiento resonante y no

resonante

La cascada de energia total descripta en el capitulo anterior es un excelentc candidato para dar
cuenta del calentamiento estacionario requerido para mantener la corona a una temperatura de
2 -3 10° K. Sin embargo, se requiere u esfuerzo tedrico para aplicar las técnicas y resultados
en turbulencia isétropa, homogénea, estacionaria, y con condiciones de contorno periddicas, a los

regiones activas solares, donde no se cumple en sentido estricto ninguna de estas propiedades.

En este capitulo presentamos un modelo autoconsistente que simplifica el aspecto espacial de
la turbulencia para estudiar el temporal con mayor detalle. La energia disipada en la corona
solar (presuntamente) por la cascada directa de energia de los campos MHD, es inducida por
los movimientos fotosféricos que arrastran las lineas magnéticas aumentando constantemente la
energia libre de las regiones activas. Estos movimientos son turbulentos (ver Capitulo 2) y, como
tales, tienen toda una gama de frecuencias relevantes a la dindmica. La pregunta acerca de si
el calentamiento es debido a las frecuencias bajas (calentamiento DC, o no resonante) o altas
(calentamiento AC, o resonante) del campo de velocidades fotosférico sigue abierta, y es el objeto

de cstudio del presente capitulo (ver también Milano, Gémez & Martens 1997).

65
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6.1 Introduccién

El espectro de energia de la turbulencia depende, en general, no solo de los nimeros de onda k,
sino también del tiempo, o equivalentemente de las frecuencias w. En un estudio como el del
capitulo anterior, el aspecto temporal es simplificado al suponer estacionareidad estadistica. En
un estudio como el que abordamos en este capitulo, por el contrario, el aspecto temporal debe ser
tratado en detalle, a cambio de lo cual simplificaremos el aspecto espacial. Para eso apelamos a
una descripcién de la evolucién de las macroescalas de una regién activa, recurriendo al concepto
de coeficientes efectivos de disipacidn descripto a continuacién para dar cuenta del efecto sobre la

dinamica del resto de las escalas.

En un escenario turbulento, la energia es transferida desde la escala del forzado (o macroescala)
hasta la escala de disipacién, por medio de la cascada directa que opera en el rango inercial. Por
lo tanto, el efecto de la turbulencia sobre la evolucién de las escalas grandes es el de quitarles
una determinada cantidad de energia por unidad de tiempo. En un modelo que solo describa
las macroescalas de un sistema turbulento, una forma de dar cucnta de esa constante pérdida
de energia es reemplazar los coeficientes de disipacién moleculares por nuevos coeficientes efec-
tivos (ver por ejemplo Prandtl 1925), los que habitualmente resultan varios 6rdenes de magnitud

(dependiendo del nimero de Reynolds) mayores que los originales.

Tradicionalmente, las teorias de calentamiento coronal se han clasificado en AC y DC, depen-
diendo del tipo de corrientes eléctricas que se inyectan desde la fotésfera. Las corrientes DC son
aquellas que varian en tiempos mucho mds largos que el tiempo de transito de una onda de Alfvén
a lo largo del arco magnético en cuestién, es decir, que el tiempo de Alfvén t,. Mientras que las
corrientes que varian en un tiempo menor o del orden de t, son denominadas corrientes AC. El
calentamiento AC involucra procesos de disipacién resonantes, en frecuencias que son arménicos
de la frecuencia de Alfvén w,. Ionson 1982, 1984, 1985 propuso una serie de modelos en los que
presenta una analogia entre arcos magnéticos coronales y circuitos RLC, para estudiar el calen-
tamiento resonante. Sin embargo, esa analogia estd limitada por el hecho de que, mientras en
la teoria de circuitos la extensién espacial no es relevante, esta misma extensién es vital para

entender el comportamiento resonante de los arcos coronales.
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Proponemos un modelo para un arco magnético coronal en el que integramos la evolucién de
las macrocescalas. Las ecuaciones de evolucién son las de la RMHD, descriptas en el Capitulo 3. El
rol de las microescalas es modelado utilizando los coeficientes de disipacién efectiva de la EDQNM
(ver Capitulo 4). El campo de velocidades fotosférico provee las condiciones de contorno en los
“pies” del arco, como es usual. Suponemos un espectro de potencias de energia ancho y de tipo ley
de potencias, tanto en frecuencias como en niumeros de onda, consistente con las observaciones.
Obtenemos como resultado el hecho de que los arcos coronales son principalmente calentados por
corrientes DC. Sin embargo, la simplificacién hecha en el tratamiento en el aspecto espacial, tanto
como las imprecisiones en el conocimiento actual del espectro de potencias de energia fotosférica,
hacen que el problema merezca ser reconsiderado en el futuro cuando se tenga acceso a mejores
recursos computacionales (que permitan modelar el aspecto espacial en un modo mas realista) y

datos observacionales més precisos.

6.2 FEl modelo de clausura

Es imposible, desde el punto de vista practico, hacer simulaciones numéricas directas de turbulen-
cia plenamente desarrollada. El niimero de grados de libertad necesarios para describir el sistema
viene dado por el cociente entre la longitud del forzado y la longitud de disipacién, y suele es-
calar (ver Capitulo 4) como N ~ R7?, donde v es un nimero en general mayor pero del orden
de uno, y depende del tipo de turbulencia y de la dimensionalidad del problema. En cualquier
caso, para nimeros de Reynolds mayores que 104, tipicos en los flujos turbulentos, el nimero de
grados de libertad resulta prohibitivo. Por lo tanto, en muchos caso se recurre a simulaciones
de grandes escalas (ver por ejemplo Lesieur 1990), como es nuestro caso en este trabajo. Estas
simulaciones requieren un modelado de la dindmica de las microescalas, y de su interaccién con

las macroescalas, que son las descriptas explicitamente.

La idea bdsica es la siguiente: imaginemos una discretizacién de los campos en una grilla
regular, de paso Az. Esta grilla finita impone un numero de onda méximo, o nimero de onda
de Nyquist, keytoyy = m/Az. Vamos a censiderar macroscépicas a las longitudes mayores que el
paso de la grilla, y microscépicas a las menores a dicho paso. Cualquier campo continuo h(x)

puede ser descompuesto en: h = hmacro + hmicro, donde hmgero es el campo discreto, sujeto
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a integraciéon numeérica, y hmicro €s la fluctuacién del verdadero campo h respecto del campo
discretizado. Nétese que, en el espacio de Fourier, hynacro €sta expandido por los nimeros de onda
k < kcutofs- Consideremos un promedio de ensamble sobre las fluctuaciones de la microescala
<--->,tal que < h >= hpacro ¥ < Pmicro >= 0. Aplicando esta descomposicién a los campos
a y v en las ecuaciones RMHD y promediando, se obtienen nuevas ecuaciones para amacro ¥
©Pmacro, Similares a las originales, excepto por la presencia de nuevos términos no lineales del tipo
< [©micros @micro] >. Esos términos representan el efecto de las fluctuaciones de la microescala
sobre la dindmica de la macroescala. La conclusién es que no se pueden integrar las ecuaciones

macroscopicas satisfactoriamente si no se hace un adecuado modelo de sub-grilla.

En la seccién §5.2.2 detallamos la manera en que rcalizamos este modelado en la presente
Tesis. Aplicando la aproximacién de interacciones no-locales de la EDQNM desarrollada por
Pouquet 1978 para el caso MHD-2D (ver Pouquet, Frisch & Léorat 1976 para el caso MHD-3D),
encontramos una expresion para los coeficientes efectivos v.; y 7.,. Estos nuevos coeficientes
dependen de la tasa de calentamiento ¢, que es (el promedio temporal de) la energia por unidad

de tiempo y masa disipada en la microescala.

En la seccién §5.2.1 modelamos la dindmica de las macroescalas. Haciendo la hip6tesis de
que las interacciones no-lineales entre escalas grandes son despreciables, utilizamos las ecuaciones
RMHD linealizadas, donde los coeficientes de disipacién efectiva son considerados pariametros
libres. Obtenemos una expresién para la tasa de inyeccion de energia P, que es (el promedio
temporal de) la potencia por unidad de masa que el campo de velocidades fotosférico entrega a
los campos coronales. Como ya lo hemos sefialado, la cascada de energia (que no es considerada
explicitamente en este modelo) deberia transferir esa energia hacia la microescala donde a su vez
se disiparia con una tasa €. Nosotros consideramos implicitamente la existencia de la cascada

forzando la relacién

P=c (6.1)

a la cual llamamos condicidn de autoconsistencia. Para el cdlculo macroscépico de P, los co-
eficientes 7., y v., son pardmetros libres, mientras que ¢ (= P) es un pardmetro libre para el
calculo microscépico de 7, y v.;. La Ec.(6.1) provee, pues, una clausura para obtener en forma

autoconsistente €, 7., y v, sin pardmetros libres.
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En nuestro modelo, por lo tanto, todos los efectos de la turbulencia estin modelados auto-
consistentemente por los coeficientes de disipacién efectivos. Estos coeficientes renormalizados
modelan el efecto de las microescalas (k > kcutofs) sobre las macroescalas (k < keyofs), cuya

dindmica es calculada explicitamente.

6.2.1 Dinamica de las macroescalas

En esta secciéon consideramos a 7., y a v,; (que serdn calculados en la préxima subseccién)

pardmetros libres. Proponemos el siguiente cambio a variables adimensionales en las ecuaciones

RMHD:

2oLz, (my) o (zly), to %tA t,  (v,b) = um(v,b), (6.2)

de modo que 0 < z,y,z < 1. La velocidad fotosférica u,, es definida por la relacién %uf,. = E;'h,

donde E‘,}';l es el espectro de energia cinética fotosférica por unidad de masa, y t, = 2L/v, es el

denominado tiempo de Alfvén. Las ecuaciones RMHD adimensionales linealizadas toman entonces

la forma:
Oia = 0, + 1 Via, (6.3)
Ses
. 1 2
Ow = 0,5+ Véw , (6.4)
R,,
donde
12 [?
R, = , S, = 6.5
d taley ! tATes (6.5)

R.; y S.; son respectivamente los numeros efectivos de Reynolds y Lundguist.

Para resolver las ecuaciones RMHD suponemos periodicidad tanto en (z,y) como en el tiempo

(con periodo 7). Buscamos soluciones del tipo:

a= E awk(2) cilkerxtwty (6.6)
w,k

0= z ‘Pw,k(z) ei(kl-x+wt)’ (67)
w,k

aw,k(z)7 %Pw.k(l) ~ e:tik.z, (68)



70 Mecanisinos estacionarios. Parte II: calentamiento resonante y no resonante

donde k, = (kz,ky). La hipdtesis de periodicidad temporal no tiene fundamentos fisicos, pero
permite hacer el desarrollo de Fourier mostrado més arriba. Elegimos 7 de modo que sea mucho

mas largo que cualquier tiempo fisico del problema, para evitar consecuencias espurias.

Las condiciones de contorno en los planos z = 0 y z = 1 simulan el campo de velocidades
fotosférico. Por simplicidad, mantenemos el plano inferior estético:
0(2,4,0,t) =0,  @(z,5,1,t) = fux ellrxtvd (6.9)
w,k
Las propiedades de f,, i pueden ser inferidas de las observaciones. Se caracteriza por un espectro
de potencias de tipo ley de potencias, tanto en w como en k; . Insertando la Ec.(6.6) y la Ec.(6.7)

en las ecuaciones RMHD obtenemos:

= cos(ksz) . KL\ itk xtbwt)
a(x,t) = gfw,k k. sin(k,) (z'w+ Re/) e , (6.10)
0, ) = 5 fure sin(ks2) iiey x-+wt) (6.11)
, w,k “ Sin(kz) ’ ‘

junto con la relacién de dispersién

1 1 ks
2 = o - skl (- + ) - 5o

5t S (6.12)

Es evidente a partir de esta ecuacién la existencia de resonancias siempre que sin(k;) = 0.
Mostramos més abajo que csas resonancias corresponden en el caso ideal a arménicos de la fre-

cuencia de Alfvén w, = 27 /t,, o en variables adimensionales, w, = .

Definimos la energia total segin:
B(t) = BV () + BM() = [ &% 307+ BY). (6:13)

A partir de la Ec.(6.3) y la Ec.(6.4) , y promediando en el tiempo, obtenemos:

dE 2 v 2 M
— >= = - —~ Q 14
<dt> <K(z=1)> R¢,<Q > S=I< >, (6.14)
donde
<K(2)>=3 k% e}k, 0wkl » (6.15)

wk
V ﬁ 2
<QV>=[dz ) 7 lwxl® (6.16)
w,k
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kd
<@ >= a3 “Llauul, (6.17)
w,k
Y
<--->=é/ ..t (6.18)
0

K(z) es la helicidad cruzada (K = [ v -b d?z), mientras que 2V y QM son respectivamente las

enstrofias cinética y magnética. De acuerdo con nuestra suposicién de periodicidad temporal,

< dE/dt >= (E(tr) — E(0))/7 =0, y por lo tanto:

2
P= _Za[-&(k’)— (i'w+ uat )] k2 | fwxi = 2 Vsl caMs, (6.19)

w,k ks Sin(kz) Rc/ Re! Scl

donde P =< K(z = 1) > es la tasa de inyeccién de energia definida mds arriba, y R[ ] es
el operador “parte real” de un nimero complejo. El valor de P depende de los coeficientes
turbulentos R., y S.;, que hasta aqui fueron tratados como pardmetros libres. En la préxima

seccién calculamos esos pardmetros, modelando la dindmica de las pequefas cscalas.

6.2.2 Dindmica de las microescalas y autoconsistencia

La presencia de un campo ordenado y dominante B, = v, lleva, en la aproximacién RMHD, a
la evolucién de solo las componentes transversales de los campos. Como primera aproximacion,
parece natural pensar en una coleccién de planos (z,y) a distintas alturas z, cada uno de los
cuales desarrolla un estado de turbulencia MHD-2D forzado por los términos del tipo J;. Sin
embargo, mostramos mas adclante importantes desviaciones de ese escenario simplificado, cuando

la dindmica en la direcciéon z es considerada apropiadamente.

Comenzaremos buscando una expresién para los coeficientes 7., y v, para el caso 2D, y
luego haremos las modificaciones pertincntes al caso RMHD. Pouquet 1978 escribe las ecuaciones
espectrales EDQNM para turbulencia MHD-2D. Para las interacciones no locales (interacciones
entre modos de Fourier tales que k+p+q = 0, k € p ~ q), efectiia una expansién en las ecuaciones
espectrales en potencias del cociente de nimeros de onda. M4s especificamente, consideremos las
ecuaciones de evolucién para los espectros de encrgia. Pueden ser escritas en forma simbélica
como:

@+2k) B = [ F(epa) dpdg, (6:20)
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donde el lado derecho de la Ec.(6.20) rcpresenta a los términos de transferencia no-lineal; la
ecuacién para E‘,’C" es totalmente andloga. Para turbulencia isétropa, la contribucién de las inter-
acciones no-locales de la forma p,q > k* = k/a (con ¢ < 1) a la integral del lado derecho de la

Ec.(6.20) , desarrollada a primer orden en a, es de la forma:
(atElt/)microescalas = _2Vlurbk2 Elt/ (6.21)

(atEIy)microescalas = _21)lurbk2 ELW (6.22)

La forma funcional de la Ec.(6.21) y la Ec.(6.22) muestra claramente que en las ecuaciones cs-
pectrales se puede tener en cuenta el efecto de las escalas chicas sobre la evolucién de las grandes
haciendo el cambio:

V_)V+VlurbEch) 17_)7)+nlurb§ne[' (623)

Los coeficientes turbulentos calculados para el caso MHD-2D por Pouquet 1978 son:
o T [ 3EM + EY + q0,(EY — EM))d 6.2
Vturb - 4 K I‘l'qu + + q ( ) q b} ( . 4)

o0
M2 =n [ i (B~ E)dg (6.25)
El factor pgp, es la frecuencia tipica asociada a la relajacién de la terna (k,p, g), que juega un rol

crucial en la saturacién de los momentos de orden 3. Se la puede escribir en términos de las tasas

de amortiguamiento de vértices px: pkpq = pk + pp + g, donde
to=(v+n) g +036 ( /p (BY + EM) dp)'* + 4 /EM (6.26)

es la tasa de amortiguamiento de los vértices de tamafios ¢~! (Pouquet, Frisch & Léorat 1976). El
segundo término en el lado derecho de esa ecuacién representa la tasa a la cual las escalas ~ ¢~}
son distorsionadas por las escalas m4s grandes, mientras que el tercer término es el que tiene en

cuenta el efecto Alfvén, descripto en el capitulo pasado.

Nétese que pi crece monotonamente con k (ver Ec.(6.26) ), y que ¢ > k en las ecuaciones
(6.24) y (6.25). Por lo tanto, hacemos la aproximacién pxeq = 2p4. Mas atin, hacemos la extensién
(simplificatoria) del método para incluir todas las interacciones no-lineales en la aproximacién no-
local. Lo cual corresponde al limite en que k* — k en la Ec.(6.25) y en la Ec.(6.24) (ver por ejemplo
Inverarity, Priest & Heyvaerts 1995, también Heyvaerts & Priest 1992 , por aproximaciones del

mismo tipo).



6.2. El modelo de clausura 73

La existencia de cascadas inversas es usualmente reflejada en la presencia de coeficientes tur-
bulentos de signo negativo. La Ec.(6.24) , por ejemplo, da un valor negativo al término viscoso en
el caso puramente HD, lo cual corresponde a la cascada inversa de energia en turbulencia HD-2D.
En el caso MHD-2D, un exceso de energia magnética implica un coeficiente 7,,,, de signo negativo,
como muestra la Ec.(6.25) . Esto corresponde a la cascada inversa del potencial vector cuadrado

en turbulencia MHD-2D (ver Pouquet 1978, por ejemplo).

Existe una importante diferencia entre RMHD y MHD-2D, en cuanto a los invariantes ideales.
La conservacién del potencial vector cuadrado de la MHD-2D se pierde en la RMHD. Por lo
tanto, no se conocen invariante idealcs que sigan una cascada inversa. Montgomery & Hatori
1984 calculan los coeficientes de disipacién turbulenta en RMHD y encuentran que la componente
z de los nimeros dec onda juega un rol crucial en la expresién para la resistividad turbulenta.
Precisamente, nfiM*? = 922 (1 —¢)/(1 + e), donde e = (k,va/nk3)%. En el limite 2D, k, = 0
y entonces niv"? = n?P,. En nuestro modelo, debido a la extremadamente grande difusividad
molecular, e 3> 1 para todos los modos Fourier (kg , k) de interés, dando como resultado n*M" P =~

turd

—n?P, (ver Montgomery & Hatori 1984), es decir,
o0
niwr® s [ gl (BM - BY)dg (6.27)

Por otro lado, no se esperan mayores diferencias para la viscosidad turbulenta, ya que la Ec.(6.24)
es muy similar para los casos MHD-3D y MHD-2D. De hecho, Montgomery & Hatori 1984 no

encuentran mayores diferencias en ese coeficiente entre los casos MHD-2D y RMHD. Por lo tanto,
v~ % / nedy (3EM + EY + q0,(BY — EM))dg . (6.28)

Para calcular los coeficientes turbulentos a partir de estas ecuaciones, necesitamos proponer
espectros de energia E'X y E,f” para la microescala. Bajo nuestro escenario de turbulencia
cuasi-bidimensional, parece razonable esperar un réginien de Kraichnan (Kraichnan 1965) EM =
Cr(ebo)/2k=3/2 | donde by es la velocidad de Alfvén perpendicular, definida por %bz =EM yCyes
la constante de Kraichnan (de aqui en mas usamos el valor Cx = 1.5, ver por ejemplo Biskamp &
Welter 1989). El espectro de potencias de la energia cinética satisface la relacién EY < EM, ten-
diendo a la equiparticién para nimeros de onda grandes. Este resultado fue obtenido por Pouquet

1978 en el marco de la EDQNM y Biskamp & Welter 1989 en simulaciones numéricas. En nuestro
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modelo, soluciones DC implican EY « EM | mientras que las soluciones AC son equipartidas en

todas las escalas (EY = EM), como argumentamos en la seccién §6.3.

Proponemos por lo tanto una forma sencilla para el espectro de energia cinética: EY =
(I_",""’/Zlco)((3}_'7’"4/2EV)3 + (k/ko)a/Q)_l, donde ko es el niimero de onda perpendicular minimo
(ko = 2n/l, k, = nkp). Este espectro de energia muestra un plateau para nimeros de onda
pequeiios, y tiende a la equiparticién para los grandes. La integracion de la Ec.(6.28) y la Ec.(6.27)

lleva a las siguientes expresiones aproximadas:

v (55) " (6:29)
Muwrs % Viurs (1= g—;) (6.30)

Como esos coeficientes son mucho més grandes que los moleculares, de aqui en mis simplemente
USAMOS Uy = V + Viury = Viurs ¥ TesM + Tewrs = TMiurs. Hacemos uso de los niimeros de Reynolds

efectivos definidos previamente para obtener:

R, (k1) ~ Ry (’;-t)” ? (6.31)
stk = Ro () (1- £y (6:32)

donde
Ra= ()" (6.33)

Y Won = 27 /T, = 2m(u,n/l) es la frecuencia fotosférica.

La Ec.(6.33) provee una expresién para Rg en funcién de la tasa de calentamiento ¢, que a
su vez es igual a P debido a la condicién de autoconsistencia Ec.(6.1) . Por otro lado, la tasa
de inyeccién de energia P es una funcién de Ry, como muestra la Ec.(6.19) . Para determinar
simultineamente el valor de Ry y de ¢ (= P), procedemos de la siguiente forma. Elegimos un
valor inicial de Ry y calculamos P (= ¢) usando la Ec.(6.19) . Con el valor de € asi obtenido,
calculamos Ry a partir de la Ec.(6.33) y luego nuevamente P (= €) a partir de la Ec.(6.19) y asi
sucesivamente, hasta que el proceso iterativo converge. Para calcular los coeficientes turbulentos
en cada paso de la iteracién, necesitamos el valor del cociente de energias EY/EM. Por lo tanto,

proveemos un valor inicial para dicho cociente y obtenemos, a cada paso de la iteracién, un nuevo
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valor que es el cociente de energias obtenido en el calculo macroscépico. Una vez que el proceso
converge, no solo el valor de ¢, sino también el de EY /EM es obtenido. Nétese que, a pesar de
que linealizamos las ecuaciones macroscdpicas, una relacién no-lineal, la Ec.(6.1) , determina el

valor de los coeficientes efectivos.

6.3 Calentamiento AC vs calentamiento DC

La corriente eléctrica puede ser escrita, en la aproximacién RMHD, como:
=72+, (6.34)

con j = —=V?ay j, = V,(8,a). Heyvaerts & Priest 1984 (también Ionson 1985) definen a los
modos DC como aquellos modos cuyas corrientes no tienen componente perpendicular (j; = 0),
lo cual ocurre por ejemplo si d,¢ = 0. En el limite ideal (R,S — o0), las ecuaciones RMHD

linealizadas admiten soluciones DC de la forma

p=1z f(z,y), a=t f(z,y), (6.35)

solo si el campo de velocidades fotosférico es estacionario (8,f = 0). Nétese que la solucién
DC Ec.(6.35) escala como b/u ~ T,,/tx > 1, puesto que z ~ 1y t ~ 7,,/t,. En ausencia de
disipacidn, la relacién de dispersién toma la forma k, = w. Los modos resonantes (ver Ec.(6.12)
) satisfacen sin(w) = 0, esto es, las resonancias son arménicos de la frecuencia de Alfvén w, = 7.
Ionson 1985 llama “m-resonancia” al modo w = m w,. En este contexto, el modo m = 0 (la
“O-resonancia”), es el modo DC, mientras que todos los otros modos m # 0 corresponden a
resonancias AC (aunque hacemos notar que el espectro de frecuencias obtenido en el presente

modelo es continuo). Nétese que las soluciones AC son, en cambio, equipartidas (ver Ec.(6.10) y

Ec.(6.11) en el limite R, S — o0).

Parece razonable esperar que para movimientos fotosféricos cuasiestiticos (w < w,) se obten-
gan soluciones aproximadamente DC. Como mostramos previamente (ver Ec.(6.19) ), la tasa de

calentamiento puede ser escrita en nuestro modelo como una suma

k2 cos(k . k2
=3 RE% & lfunl? RE0, = —2 R[ﬁ(’k)—) (iw + Rl/)] , (6.36)
w,k Z Z (4
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sobre los modos individuales (w,k;). La cantidad 'RZ‘?R puede ser pensada como la funcion
respuesta de la corona a los modos (w, k), y 3k |fux|? es la densidad de energia cinética
fotosférica asociada al modo (w, k, ). Sin embargo, es importante notar que en este modelo 'R:,‘fk
no es una funcién respuesta (lineal) en el sentido usual del término, ya que depende del nimero
de Reynolds efectivo Ry, el cual a su vez depende del valor del campo de velocidades fotosférico,

es decir, de fy, k.

Un criterio de separacién tentativo es considerar DC, o lento, a todo modo tal que w <
%w,‘, y AC o rdpido a cualquier otro modo (w > %w,‘). Estas clases de modos dan lugar a
calentamiento no-resonante y resonante respectivamente. En la Fig.6.1 mostramos la funcién
respuesta en funcién de la frecuencia, para distintos valores de Ry y k. La figura refleja el hecho
general de que la disipacién en sistemas fisicos amortigua las resonancias. También muestra que,
para frecuencias mayores que %w,,, la funcién respuesta oscila alrededor de un valor promedio
'R:‘:k ~ 2, que es independiente de Ry y de k. M4s ain, en los casos mostrados en la Fig.6.1 , la

0o

integral RF7 dw permanece esencialmente constante. Por lo tanto, la contribucién AC al
g wa/2 "twk p

calentamiento es simplemente

o~ EX%[ta (6.37)

(ver Ec.(6.36) ). donde E/° es la energia cinética total contenida en el espectro fotosférico en
frecuencias mayores que fw,. Sin embargo, el aporte DC a la disipacién es més sensible al valor
2 g

de Ry, que a su vez depende de w,,.

Vamos a comparar brevemente nuestro modelo con la analogia entre la corona y los cir-
cuitos RLC estudiada por Ionson 1982 (también Ionson 1984). En esos trabajos, Ionson integra
las ecuaciones electrodindinicas en el caso cuasi-estacionario (corriente de desplazamiento nula).
Modelando términos, obtiene la ecuacién de un circuito RLC para la corriente global del arco

I=L" |

arco Jz d3z. La fem que alimenta al circuito proviene de la contribucién de la fotésfera

a la evolucién de esa corriente. Antes de integrar, supone la existencia de modos resonantes

w=mw, y k, =mn/L, y entonces hace la sustitucién 9, = imn/L.

En nuestro modelo, obtenemos las misinas resonancias directamente a partir de las ecs. RMHD.
Sin embargo, los campos promediados en z no son resonantes. Integrando las ecuaciones RMHD

linealizadas y combinandolas para escribir una sola ecuacién de segundo orden para la corriente
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global Iy, = k% [ a dz, obtenemos (en variables dimensionales)

d .

&I, 2 dly,
+ dt

a2 (ﬂe/ + Ve!)k_L dt + ne/!/e/k_L I, = ‘UAk2 ( elk ) (6.38)

donde (w, k), y f es la funcién corriente fotosférica. EL lado derecho de la Ec.(6.38) de una fem y
es, como era de esperarse, un cantidad puramente fotosférica. Ain a pesar de que la Ec.(6.38) luce
a primera vista como una ecuacién de un circuito RLC forzado externamente, su lado izquierdo no
presenta frecuencias resonantes. Su relacién de dispersién (w—ik2 7,,)(w—ik3 v.;) = 0 corresponde

a soluciones puramente disipativas.

En resumen, a pesar de que nuestro modelo RMHD presenta un comportamiento resonante,
esas resonancias desaparecen al integrar en z. El resultado es que no hay analogia entre este
modelo y los circuitos RLC. Mientras que Ionson supone un espectro discreto k; ~ mn/L en la
direccién Z, nosotros obtenemos como resultado que el espectro consistente con una condicién de
contorno mévil es continuo. Por lo tanto, en lugar de circuitos RLC, una analogia més razonable

parece ser la de cuerdas vibrantes con uno de los extremos moviéndose arbitrariamente.

6.4 Resultados cuantitativos

Suponemos que el espectro de energia cinética (nuestra condicién de contorno) es isotrépico, y
que presenta un comportamiento de ley de potencias tanto en frecuencias como en nimeros de

onda

E}(w,ky) ~ k7w ™? (6.39)

con a = 5/3 (pendiente de Kolmogorov) y S variando en entre 1 y 2.5 . Para las frecuencias por
debajo de w, incluimos movimientos granulares y modos-p, cuyas frecuencias caracteristicas son
w,, y wp respectivamente. Como en Ionson 1985, suponemos w, = 31.0,,;., lo cual es mostrado en

la Fig.6.2 , donde se ilustra el espectro de frecuencias fotcsférico E. p,L = [ Ejy(w, k)d%k.

Con el objeto de incluir todas esas contribuciones en una expresién matematica sencilla, elegimos

la siguiente funcién corriente fotosférica (ver Ec.(6.9) )

fux o f(kL) g(w) eStwks) (6.40)
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donde
flky) = k72, (6.41)
w w -1 2 w  w -]
g(w) = | (1+ (w_,,,. - ?”")2) + 5(1 + (w_,, - E”)"’) ] (6.42)
y S(w, k) es una fase aleatoria, que satisface S(w,k;) = —S(—w, -k, ), de modo que
fox, = f-w-x, - (6.43)

Esta condicién es necesaria para garantizar el que f(x,t) sea una funcién que toma valores realcs.
Esta condicién también garantiza que a(x,t) y ¢(x,t) sean funciones reales, como se puede ver de
la Ec.(6.10) y la Ec.(6.11) . La fase aleatoria S(w, k) es irrelevante a los cdlculos de disipacién
de energia, que solo dependen de |fy, x|? (ver Ec.(6.36) ). La constante de proporcionalidad en la
Ec.(6.40) es elegida de modo que la energia cinética en z = 1 sea igual a % (en otras palabras, que

la energia cinética dimensional sea EY = %ugh en la tapa mdvil).

Es evidente, a partir del tratamiento en la seccién §6.3, que la dindmica de la corona segiin
este modelo esta fuertemente determinada por el pardmetro w,/w,,. Para calcularlo, adoptamos
un conjunto de condiciones apropiadas para la corona: | = 2n/kg = 108cm, L = 10%m, u,, =

10%cm s71, w,, = 27 u,,/l = 6.3 107357 y v, =2 108-%cm s~!. Esto implica: w,/w,, = 10172,

En la Fig.6.3 , mostramos la tasa de calentamiento ¢, en unidades del pardmetro fotosférico
€n = ug,. /1. Supongamos que tenemos arcos de diferentes tamaifios e intensidades magnéticas (cada
cual con su propio valor de w,), los cuales son calentados por una misma fotésfera (caracterizada
por ciertos valores de w,, y €,,). La Fig.6.3 muestra que el calentamiento es casi lineal en w, /w,s.
El rango en el flujo de calentamiento implicado por la figura va desde 5.10%erg cm~™2s™! hasta
8.10%rg cm~2s~!, lo cual estd de acuerdo con los requerimientos de regiones activas tipicas

(Withbroe & Noyes 1977).

Definimos el calentamiento DC (epe) como la contribucién al calentamiento total e de los
modos DC (w < %w,,). Mostramos en la Fig.6.4 el porcentaje de calentamiento DC (epc/€) comno

funcién de w,/w,,, para distintos valores de f.

Por dltimo, en la Fig.6.5 mostramos el cociente entre la energia total macroscépica magnétic ,

y la energia total macroscépica cinética, EM /EY, como funcién de w,/w,,. Nétese que cuanto
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mas DC es el calentamiento, mds dominante es la energia magnética en la dindmica del arco. Esto

estd de acuerdo con lo discutido en la seccién §6.3

6.5 Conclusiones y discusiéon

En resumen, presentamos en este capitulo un modelo para estudiar el calentamiento de arcos
magnéticos coronales, bajo la suposicién de la existencia de un estado de turbulencia MHD ple-
namente desarrollada. El principal resultado que se desprende de la aplicacién del modelo es el
hecho de que los arcos magnéticos estdn principalmente calentados por corrientes DC, inyectadas

por el campo de velocidades fotosférico.

El modelo consiste esencialmente en resolver las ecuaciones RMHD linealizadas para un arco
magnético coronal tipico. El efecto de la turbulencia es absorbido por coeficientes de disipacién
turbulenta que son calculados en forma autoconsistente, sin parametros libres, utilizando la aprox-

imacién de interacciones no-locales de la EDQNM para MHD-2D, adaptada al caso RMHD.

Uno de los importantes resultados de este modelo es el hecho de que la tasa de calentamiento
por unidad de masa de un determinado arco depende de su densidad, intensidad magnética y
longitud a través de la frecuencia de Alfvén w, = 2n/t, = nL~'By (47p)~1/2 (donde By ests
medido en Gauss). En la Fig.f.3 mostramos que la tasa de calentamiento crece monotonamente con
wa/wph. También calculamos la fraccién del calentamiento total que corresponde a calentamiento
DC. Encontramos que, para arcos tales que w, > 10 wpy, y pendientes del espectro de frecuencias
fotosféricas de al menos f = 1.3 o mds, el calentamicnto es principalmente DC. Encontramos que,
como era de esperarse, cuanto mas chato es cl espectro de frecuencias fotosférico (es decir, cuanto

mas energia tiene en sus modos AC), mds relevante es la componente AC del calentamiento.

Otro resultado importante es la relacidén e,¢c ~ Er',‘,f [ta, Ec.(6.37) . Tal como fuera argumen-
tado por Parker 1988, si suponemos la existencia de un espectro de frecuencias que decae como
EV(w) ~ wP, para valores razonables de A la contribucién AC al calentamiento de regiones

activas es despreciable.
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Para finalizar, creemos que la analogia entre circuitos RLC y la corona es una simplificacién
excesiva. Las corrientes en la corona no son homogéneas en el espacio. Tienen una dependencia
del tipo e*(k+*+%:2) ‘mientras que en los circuitos RLC las corrientes eléctricas si son homogéneas.
Los aspectos espaciales empiezan a tornar relevancia en los circuitos eléctricos a frecuencias ex-
tremadamente altas, del orden de w ~ ¢/l (donde c es la velocidad de la luz y ! el tamano del
circuito). En el caso de la corona, la velocidad de propagacién MHD no es ¢ sino v,, y las ondas
que se propagan lo hacen con frecuencias lo suficientemente cercanas a la frecuencia de Alfvén (o
sus armoénicos) como para que no se pueda despreciar el aspecto espacial. Por lo tanto, parece
mds plausible una analogia con la oscilacién de una cuerda vibrante con un extremo mdévil. De

liecho, las ecuaciones RMHD linealizadas se pueden combinar para escribir:
Oup —v20,,0=0. (6.44)

que no es otra cosa que la ecuacién de una cuerda, donde ¢ juega el rol del desplazamiento
transversal de la cuerda, y v, el de la velocidad de propagacién. Para completar la analogia,
las condiciones de contorno para la cuerda deben ser p(z = 0,t) =0, y ¢(z = L,t) = f(t). Las

frecuencias resonantes son los modos normales de una cuerda con ambos extremos fijos (k; = mn/L

Y W = v,Q).
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Fig. 6.1: Funcién respuesta Rz“’k como funcién de w, para distintos valores de Ry y k. El trazo

es cada vez mas grueso cuanto mayor es el niimero de onda k = 2m, 47 o 6.
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Fig. 6.2: Espectro de frecuencias de la energia cinética fotosférica EY (w) utilizado en el modelo.
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Fig. 6.3: Tasa de disipacién de energia ¢ (en unidades de ¢,,) en funcién del pardmetro w,/w,.
Las diferentes curvas corresponden a diferentes valores de 8. Empezando desde abajo: B =

1, 1.5, 2y 2.5.
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Fig. 6.4: Fraccién de calentamiento DC (epc/€) vs w,/wy,. Las diferentes curvas corresponden

a diferentes valores de 8. Empezando desde abajo: 8 =1, 1.5, 2 y 2.5.
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Fig. 6.5: Cociente entre la energia magnética y la cinética obtenidas en el cdlculo macroscépico,

como funcién del pardmetro w,/w,,. Las diferentes curvas corresponden a diferentes valores de

f. Empezando desde abajo: S =1, 1.5, 2 y 2.5.
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Capitulo 7

Mecanismos impulsivos. Parte 1.
Reconexion magnética en un arco

coronal

Como ya lo hemos senalado, los arcos de la corona solar son forzados por el campo de velocidades
convectivo de la fotésfera. En el trabajo expuesto en el capitulo anterior, hemos encontrado
que el tiempo caracteristico del forzado es el tiempo fotosférico (de alrededor de 1000 segundos).
La energia entregada por este campo de velocidades fotosférico a los campos MHD coronales da
lugar a dos tipos de fenomenologia en principio distinguibles: (i) el calentamiento estacionario de
las regiones activas, que puede ser entendido en términos de la cascada de energia, mecanismo
explorado en los capitulos anteriores; (ii) procesos de liberacién impulsiva de energia (fulguraciones
y microfulguraciones o abrillantamientos transitorios). Este segundo tipo de fenémenos sucle
ocurrir en lapsos del orden del tiempo de Alfvén (10 — 100 segundos), y determinan un cambio de
topologia para el campo magnético, mediante la reconexién de las lineas de campo (o reconexién
magnética, ver Capitulo 3). La zona donde se reconectan las lineas magnéticas es por lo general

una hoja de corriente, en la cual la disipacién de energia es muy eficiente.

En este capitulo (ver también Mandrini et al 1998, Milano ct al 1999-a) simulamos numeri-

camente un proceso de reconexién magnética entre dos tubos de flujo, que forman parte de un



7.1. Introduccién 85

arco magnético en la corona solar. Los tubos de flujo encierran corrientes eléctricas paralelas y
se atraen mutuamente hasta fusionarse en un proceso de reconexién magnética en el que se lib-
era una importante cantidad de energia en forma impulsiva. Estudiamos el evento utilizando el
método de las QSL (Quasi-Separatriz Layers). Las zonas donde se produce la hoja de corriente
entre los tubos de flujo son predichas muy satisfactoriamente por las QSLs, lo cual constituye un
importante respaldo al método. Otro importante resultado es el hecho de que, durante el pro-
ceso de reconexidn, el sistema atraviesa un estado transitorio de turbulencia MHD caracterizado
por un espectro ancho del tipo k~3/2. Este transitorio turbulento alcanza el pico de actividad
en coincidencia con el maximo (local) en la disipacién de energia, sugiriendo que la cascada de
energia asociada a este transitorio tiene un rol importante en el aumento de la disipacién durante

el evento de reconexién.

7.1 Introduccién

La representacién béasica de la reconexién magnética es la de dos tubos de flujo que son arrastrados
en un flujo casi ideal, hasta que se encuentran lo suficientemente cerca como para que una corriente
eléctrica j = V x B crezca dramdticamente entre ellos, dando lugar a una tasa de disipacién
Joule 752 no despreciable. En un tiempo corto (del orden de tiempo de Alfvén local), los tubos
magnéticos aparecen reconectados, esto es, conectados en una nueva forma, que es topolégicamente

diferente a la configuracién inicial (ver, por ejemplo, Longcope & Strauss 1994a).

En 2D, la topologia magnética estd totalmente determinada por el potencial escalar magnético
a (tal que B = V x az). En ese contexto, la reconexién magnética estd asociada a la presencia
de puntos nulos magnéticos (puntos X o Y). La reconexién ocurre cn separatrices, que son lineas
en las que el mapa de las lineas del campo magnético es discontinuo (totalmente andlogas a las
separatrices de la mecédnica cldsica). Este mismo andlisis puede ser realizado en 2%D (campos
MHD 2D mas una componente de B perpendicular a los planos 2D). Sin embargo, perturbaciones
3D usualmente hacen que las separatrices desaparezcan (Longcope & Strauss 1994b, Lau & Finn
1991). La existencia de esta inestabilidad estructural de las separatrices ha llevado a la buisqueda
de nuevos métodos, pero aiin no hay consenso acerca de cudl es la mejor extensién de los modelos

de reconexién 2D al caso 3D (ver por ejemplo Jardine 1991, o Priest 1997).
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Una forma de cuantificar los cambios topoldgicos ha sido propuesta, en términos de las QSLs
(Quasi-Separatrix Layers, Priest & Démoulin 1995; Démoulin et al. 1996a). Las QSLs son capas
extremadamente delgadas en las que el gradiente del mapa de las lineas de campo entre dos
porciones del contorno que rodea al volumen magnético es varios érdenes de magnitud mas grande
que su valor estdndar. La reconexién, aiin en ausencia de puntos nulos y separatrices en el sentido
estricto, puede ocurrir en las QSLs, donde la MHD ideal deja de valer y las lineas de campo
magnético pueden cambiar su conectividad. Priest & Démoulin 1995 han propuesto que ese
cambio de conectividad ocurre donde la velocidad de las lineas de campo es mayor que la maxima
velocidad de plasma (tipicamente del orden de la velocidad de Alfvén), de modo que las lineas de

campo son forzadas a deslizarse a través del plasma.

El andlisis de fulguraciones solares ha mostrado, en muchos casos, que la liberacién de energia
esta asociada a la presencia de QSLs (ver Mandrini et al 1997). En esos casos, el campo magnético
fotosférico es extrapolado a la corona por distintos métodos, para poder luego calcular las QSLs.
Por otro lado, las QSLs han mostrado estar asociadas a las zonas de disipacién en modelos teéricos
de tubos de flujo retorcidos (Démoulin et al. 1996b), y en su aplicacién a los filamentos en
observaciones (Aulanier et al. 1998). En la presente Tesis calculamos, por primera vez, las QSLs
en un modelo numérico de un arco magnético, y estudiamos la relacién entre las ubicacién de
las QSLs y las zonas de alta disipacién de energia obtenidas de la simulacién. En la seccién §7.2
describimos las simulaciones numéricas efectuadas, cuyos resultados son analizados en la seccién
§7.3 desde el marco de la teoria de reconexién magnética. Las QSLs son definidas en la seccién
§7.4, donde se muestran también los resultados de su aplicacién a los campos obtenidos en la

simulacién numérica. Finalmente, discutimos los resultados y concluimos en la seccién §7.5

7.2 Simulaciones numeéricas

Adimensionamos los campos RMHD eligiendo a | y L como las unidades para distancias longi-
tudinales y transversales, t, = L/v, como la unidad de tiempo y ug = l/t, como la unidad de

velocidad y campo magnético. Las ecuaciones RMHD adimensionales resultan ser:

da = 0,9 + [¢,a] + %Vﬁ_a (7.1)
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S |
dw = 8,j + [v,w] - [a,7] + Eviw (7.2)

.-donde S = upl/n y R = ugl/v son respectivamente los niimeros de Reynolds cinético y magnético.

Las coordenadas espaciales adimensionales expanden los rangos 0 < z,y <2ry0<2< 1.

Realizamos simulaciones numéricas de las Ecs.(7.1)-(7.2) suponiendo condiciones de contorno
periddicas, tanto para 1 como para a, en los planos (z,y), y una dada funcién corriente en los
planos z = 0 y z = 1, que representa el forzado del campo de velocidades fotosférico a los pies
de las lineas de campo magnético. El potencial escalar magnético y la funcién corriente son
expandidos en sus modos de Fourier en cada plano (z,y). Las ecuaciones para los coeficientes
¥k(z,t) y ax(z,t) son evolucionadas en el tiempo con un método del tipo predictor-corrector de
segundo orden, y los términos no-lineales son evaluados siguiendo una técnica pseudo-espectral
de-aliaseada segiin la regla de los 2/3 (ver Canuto et al. 1988, también Dmitruk, Gémez & DeLuca
1998).

Calculamos las derivadas en z usando un método de colocacién de Chebyshev con nodos de
Gauss-Lobatto, en lugar del método estindar de diferencias finitas en una grilla regular alter-
nada (ver Strauss 1976, por ejemplo). La principal ventaja del método es la precisién. En esta
simulacién, logramos un 99% de precisién (ver méis abajo) con aproximadamente la mitad de los

puntos de grilla requeridos con una grilla regular.
Para monitorear la precisién de las simulaciones, chequeamos el balance de energia E(z,t) =
1 J(u? + b?) &z y helicidad cruzada K(z,t) = [u-b d®z por unidad de longitud del arco:

8.E = v,8,H — / (ni® + vu?) d’z (7.3)

8K = v 8, — (n +v) / w . jdz (7.4)

Notar que E(z,t) es la energia libre por unidad de longitud del arco. La energia total del arco se
obtiene agregando la contribucién del campo principal, v%/2(271)2. Sin embargo, esa energia no
estd disponible para se: disipada en RMHD, donde es una constante. Por lo tanto no tenemos en

cuenta esta contribucién y llamamos a E(z,t) la energia del arco.

Realizamos una serie de simulaciones numéricas con las mismas condiciones iniciales pero

distintos nimeros de Reynolds. Como condicién de contorno en los planos z = 1 y z = 0 (bases
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fotosféricas del arco) elegimos una funcién corriente de la forma:

(:l: —.’L‘2)2+(
d?

¥(z,9,0,t) =0 (7.5)

¢($,y) 1) t’) = (D()[GIP(— (a: - 21)2;; (y — yl)2) + e.’l:p(-

_ 2
Y= v2)y) 2 (s, y),

donde z,2 = £7/4 =y, 2 y d = 2w /7. Esta funcién corriente $ representa dos vértices paralelos
de igual intensidad centrados en (z1,y1) y (z2,¥2), como mostramos en la Fig.7.1 . La condicién
inicial es:

¥(z,v,2,0) = z28(z,y), a(z,y,2,0) =0, (7.6)
esto es, sin campo magnético transversal, y un campo de velocidades que interpola linealmente al
de los contornos z = 0 y z = 1. La potencia del forzado estd dada por la velocidad fotosférica uy,
que corresponde al valor medio del campo de velocidades aplicado a la tapa mévil (z = 1). El
factor de normalizacién @ en la Ec.(7.5) es entonces proporcional a t4/ty,, donde tyn = /uph es el
tiempo de giro de un granulo fotosférico. Otro factor adimensional relevante al andlisis topoldgico

es el aspecto del arco, 27l/L.

Elegimos para nuestras simulaciones t4/t,, = 0.016, 2ml/L = 0.1 y varios nimeros de
Reynolds en el rango 100 < R,S < 700. Nétese que por simplicidad hemos elegido R = S
en todas las simulaciones. Como cantidades fotosféricas tipicas, elegimos | = 103 km y Uph =
1 km s~!. Suponiendo una densidad coronal de 10!° em™3, el campo magnético vertical resulta

ser B; = 90 Gauss.

7.3 Resultados

Comenzando con la condicion inicial descripta en la Ec.(7.6) , obtenemos soluciones que, a tiempos

cortos (t < 5t4), estdn muy cerca de la solucién DC lineal:

¢(I, y’ ‘z) t) = z®(I)y)) a(I, y’ z’ t) = t¢($, y) (7'7)

Estas expresiones, presentadas en el capitulo anterior, son solucién exacta de las ecuaciones RMHD
linealizadas. El campo magnético en estas instancias iniciales crece linealmente en el tiempo, y
corresponde topologicamente a dos tubos de flujo retorcidos, como se muestra en la Fig.7.3 (a).

Cada uno de esos tubos contiene la misma densidad de corriente eléctrica positiva j.
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La disipacién de energia es esencialmente despreciable en esta etapa laminar. La extrapolacién
en el tiempo de esta solucién estd muy lejos de la verdadera dindmica del sistema, como muestra
por ejemplo la figura Fig.7.2 , que ilustra la evolucién temporal tanto de la energia como de la
tasa de disipacién. Esto no es sorprendente, ya que las no-linealidades se tornan cada vez maés
importantes al avanzar el tiempo. No obstante, como discutimos més abajo, la informacién acerca
de los sitios de intensa disipacién de energia puede ser obtenida mediante el cdlculo de las QSLs

sobre la solucién lineal Ec.(7.7) .

Durante la etapa lineal, la corriente eléctrica confinada en cada tubo de flujo crece linealmente
en el tiempo. La fuerza atractiva entre sus corrientes los acelera al uno contra el otro llevando a
la compresién del campo magnético y a la formacién de una hoja de corriente entre ambos, que
se hace evidente a t = 9t4, cuando los efectos no-lineales se tornan dominantes. Este proceso
de reconexién es altamente disipativo, como muestra la Fig.7.2 . Para t < 5t,4, la disipacién y
energia magnéticas crecen como t2, segiin lo establecido por la solucién DC, Ec.(7.7) (ver la linea
de puntos en la Fig.7.2 ). Pero para 7 < t < 11, hay un notable aumento, tanto de la disipacién
de energia magnética como cinética. El cambio en la conectividad involucrado en el proceso de
reconexién que tiene lugar a t = 9t,, y la coalescencia de los tubos de flujo, son mostrados en la
Fig.7.3 . La Fig.7.3 (a) muestra un conjunto de lineas de campo a t = 4t,, que corresponden a
dos tubos de flujo bien individualizados. La mayor parte de la energia magnética del arco esta
contenida en esos tubos. La Fig.7.3 (b) muestra otra coleccién de lineas, que intersectan al plano
z = 0 en los mismos puntos que las lineas de la parte (a). Es claro que las lineas de campo han
cambiado su conectividad, dando un aspecto global de un solo tubo de flujo, como resultado de la
coalescencia de los tubos de flujo originales. Este resultado estd en total acuerdo con el trabajo
de Longcope & Strauss 1994a donde se estudia la coalescencia en una configuracién inestable de

tubos de flujo de helicidad magnética alternada.

La Fig.7.4 muestra la distribucién cspacial de la corriente eléctrica y el campo de velocidades
a media altura en el arco (z = 0.5). La parte (a) de la figura nos muestra un tipico caso de
reconexién 2D. Dos concentraciones de corriente eléctrica positiva se atraen mutuamente, llevando
a la formacion de una intensa hoja de corriente ncgativa. El fluido ingresa a la zona de reconexién

desde ambos lados, y es despedido en los bordes de la hoja de corriente a una velocidad mucho
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mayor. La Fig.7.4 (b) corresponde al instante en que la tasa de disipacién alcanza su mdaximo
local (t = 9.7). A pesar de que la situaciéu es comparable a la anterior, los chorros Alfvénicos y la
hoja de corriente misma se encuentran levemerte desplazados respecto de sus previas ubicaciones,
dando lugar a una configuracién menos simétrica. Ademds la distribucién de corriente eléctrica
positiva muestra fragmentos que previamente estaban completamente ausentes. Este desarrollo de
estructura fina fue conjeturado por LaRosa & Moore 1993 , en un trabajo en el cual presentan un
escenario de desarrollo de turbulencia durante la fase impulsiva de las fulguraciones solares (ver
también Matthaeus & Lamkin 1986 por uno de los primeros trabajos sobre reconexién magnética
y turbulencia). Como mostramos a continuacién, nuestras simulaciones apoyan ese escenario en
general, al menos para la geometria sencilla de un modelo RMHD, que solo permite modelar

micro-fulguraciones dentro un mismo arco coronal.

Una caracterizacién mds precisa de la cscala fina resultante del proceso de reconexidn se obtiene
al considerar los espectros de potencias de la energia, como muestra la Fig.7.5 . At = 9t,, el
espectro de potencias de la energia es del tipo ley de potencias, con pendiente ~ ~3/2, lo cual
indica un estado de turbulencia desarrollada. Sin embargo, los espectros de energia son mucho
més empinados (“menos turbulentos”) antes y después del evento de reconexién. Parece natural
pensar que la coalescencia de los dos tubos dispara un proceso fuertemente no-lineal que envuelve
a todas las escalas resueltas por la simulacién, como indica la presencia de un espectro de potencias
ancho. La energia cs transferida a las escalas mas pequenas donde es disipada eficientemente en
un tiempo tipico ty ~ St, (lg/1)?, donde l4 cs la escala de disipacién. Es importante notar que la
existencia de cste transitorio estacionario pudo bien haber pasado inadvertida, si uno se hubiese

concentrado inicamente en los aspectos macroscépicos de la evolucién del sistema.

La Fig.7.6 muestra los espectros de potencias de las tasas de disipacién cinética y magnética
at=9.7t,. Como es de esperarse para un espectro de energia k=2, ¢/'™ o« k2E/"M ~ k/2, esto
es, las escalas m4s pequenas disipan mds que las escalas grandes. La Fig.7.2 también muestra
que, durante la reconexion, las disipaciones cinética y la magnética son comparables ain a pesar
de que el grueso de la energia es magnética. La razén es muy clara a partir de la Fig.7.6 : las

fluctuaciones de pequena escala tienden a la equiparticién, tal como lo predice la fenomenologia de
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Kraichnan 1965. Sin embargo, la mayor parte de la energia proviene de las escalas grandes (puesto

que los espectros de energia decrecen con k), donde la contribucién magnética es dominante.

Finalmente, hacemos notar que, antes y después del eveito de reconexion, los espectros de
potencia de la energia decaen mas répido que k=2 (Fig.7.5 ), indicando que el grueso de la disi-
pacién proviene de las escalas espaciales macroscépicas. Por lo tanto, excepto por el proceso de

rcconexion, la evoluciéon del sistema es esencialmente ideal.

7.4 Las QSLs y la disipacién de energia

7.4.1 Definicién

Las QSLs son la generalizacién de las separatrices para todo tipo de configuracion magnética. El
concepto de QSL no estd ligado a algun criterio local, como lo es el de puntos nulos magnéticos,
que son usados normalmente para buscar separatrices. Las QSLs son definidas en términos del
mapa de las lineas de campo magnético. Son esencialmente superficies definidas de tal modo que,
dos lineas de campo que se encuentran arbitrariamente cerca y a ambos lados de la superficie,
se alejan considerablemente entre si al recorrer una distancia finita (notar el paralelismo con el

separamiento exponencial de traycctorias en el espacio de fases en un flujo caético).

Vamos a expresar esto matematicamente para el caso de un arco coronal, donde las lineas de
campo empiezan y terminan en la fotésfera, facilitando de esta manera el calculo. Comenzamos
integrando en ambas direcciones una linea de campo que pasa por el punto P(z,y, z) en la corona,
hasta llegar a la fotésfera. Llamamos P'(z',y',2') y P"(z",y",z") a los puntos de insercién de
la linea en la fotésfera. Queda asi definido un vector D(z,y,z) = {z" - z/,y" — ¢, 2" — Z'} que
describe el mapeo de las lineas. Decimos que la la conectividad de las lineas varia abruptamente
en (z,y, 2) si, un leve cambio en la ubicacién del punto P se traduce en un cambio importante en el
vector D. En nuestro modelo RMHD del arco coronal, la fotésfera es representada por dos planos
paralelos, de modo que (2" — z’) = L es una constante. Consistentemente con la aproximacién

RMHD, podemos suponer que el aporte de las derivadas en z es de segundo orden y despreciarlas.
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Por lo tanto, el tensor de gradiente del mapa M viene definido por:

o 6(23” _ :B')/a.’c 8(::” - xl)/ay ‘ (7.8)

0" - v)/0z 3" - y)/By

La definicién general del tensor M es una extensién de la presentada aqui , y se la puede encontrar
en Priest & Démoulin 1995 y Démoulin ct al. 1996a, donde también se argumenta que la mejor
medida para determinar la presencia de una QSL viene dada por la norma N del tensor M:

N(z,y,z) = [(%ﬂ?xl))z + <%;—II))2 + (W)z + (Q(if’éy—_y—ll)z] " (7.9)

Denominamos QSLM (Quasi-Separatriz Layers Method) al cdlculo de las QSLs mediante el uso

del cédigo numérico descripto en Démoulin et al. 1996a.

7.4.2 Las QSLs en el modelo de arco coronal

Aplicamos el QSLM al resultado de nuestras simulaciones numéricas RMHD para el caso S = 500.
La Fig.7.7 muestra una comparacién entre la ubicacién de la hoja de corriente y las QSLs. Es
notable la correspondencia entre las QSLs y la hoja de corriente. Es todavia mas llamativo el
hecho de que la posicién y forma de la QSL depende suavemente del tiempo. Las QSLs tienen el
mismo aspecto a t = 7 (“antes” del proceso de reconexién) y a t = 9.7 (“durante”). Lo que si
depende del tiempo es la magnitud del mdximo de la norina N: entre t =4 y t = 9 la corriente
negativa entre los tubos crece dramaticamente, al igual que el miximo de N, que crece varios

drdenes de magnitud, consistentemente por lo discutido por Longcope & Strauss 1994b.

La Fig.7.8 (a) muestra el cambio en la conectividad para lineas magnéticas integradas a partir
de z =0, a ambos lados de la QSL. Por claridad, solo integramos la lineas a lo largo de la mitad
de la cuasi-separatriz. La figura ilustra claramente la idea que hay detrds de la definicién de las
QSLs. La parte (b) de la figura muestra una notable similitud entre las QSLs calculadas a partir

de los campos obtenidos con el c6digo no-lineal y los de la solucién lineal Ec.(7.7) .

Démoulin & Priest 1997 calcularon las QSLs en el caso de una configuracidn estdtica similar a la
solucién lineal Ec.(7.7) para un valor fijo del tiempo. Las QSLs que obtienen son cualitativamente

las mismas que obtenemos aqui y mostramos en la Fig.7.8 (a) y (b) (ver Fig.1 en Démoulin & Priest
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1997). Uno de los resultados importantes de este trabajo es el que se desprende de la coincidencia
entre las tres figuras mencionadas: la ubicacién de las QSLs depende de las caracteristicas globales
de la topologia del campo magnético. A pesar de que nuestra simulacién describe las interacciones
no-lineales, estas no son relevantes al calculo de las QSLs (y por consiguiente a la ubicacion de la
hoja de corriente). Pero son esenciales al proceso mismo de reconexién, tanto como a la cascada

de energia (y consiguiente aumento de la disipacion) descripta en la seccién anterior.

7.5 Conclusiones y discusion

Hemos explorado el mecanismo MHD maés utilizado en el modelado tedrico de los procesos de
liberacion impulsiva en la corona: el de la reconexidn magnética. La utilizacion de un cédigo
RMHD nos limita al estudio de procesos de reconexiéon para la componente transversal del campo
magnético. Simulamos, pues, el proceso de reconexién magnética entre dos tubos de flujo dentro

de un arco coronal. Los resultados mis importantes son resumidos a continuacién.

Encontramos una excelente correspondencia entre la ubicacién de las QSLs y la hoja de corri-
ente (negativa), como muestra por ejemplo la Fig.7.7 . Este resultado confirma que las QSLs son

un instrumento confiable para identificar sitios en los que se puede producir reconexién magnética.

La informacién acerca de la ubicacién y forma de la hoja de corriente esta contenida en la
solucién lineal dad por la Ec.(7.7) , como surge de la comparacién entre la Fig.7.8 (a) y (b). Esto
indica claramente que las caracteristicas de las QSLs vienen determinadas por la configuracién
magnética global, tal como fué discutido en Mandrini et al 1997 , y trabajos alli citados. A pesar
de que las no-linealidades juegan un rol crucial en otros aspectos de la dindmica, como el aumento
de la disipacién y la fragmentacién de la corriente eléctrica alrededor de la hoja de corriente, estas
interacciones no-lineales no parecen ser relevantes a la ubicacién y forma de la hoja de corriente

donde se produce la reconexién.

Nuestros resultados son consistentes con el escenario de reconexién turbulenta. La interaccién
que se produce entre los tubos de flujo al acercarse mutuamente, dispara un proceso fuertemente
no-lineal que involucra a todas las escalas espaciales del rango inercial, tal como lo indica el

espectro de Kraichnan mostrado en la Fig.7.5 . Durante este transitorio turbulento, la energia
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es transferida en un proceso de cascada a las escalas chicas donde es eficientemente disipada.
Esta disipacién no ocurre solo en la hoja de corriente predicha por el QSLM, sino también en los

alrededores.

Las caracteristicas generales de este proceso de reconexién turbulenta son consistentes con las
propuestas por LaRosa & Moore 1993 para describir la fase impulsiva en fulguraciones solarcs.
Sin embargo, debido a las limitaciones geométricas de la RMHD, el andlisis presentado aqui solo
podria corresponder a microfulguraciones, es decir, abrillantamientos transitorios que se observan
en rayos X blandos. De acuerdo a lo presentado en este trabajo, un forzado fotosférico coherente
a lo largo de un tiempo relativamente corto (unos pocos tiempos de Alfvén), es suficiente para

producir microfulguraciones del orden de 102 — 10?7 erg.
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Fig. 7.1: Isocontornos de vorticidad y campo de velocidades a z = 1 (condicién de contorno

fotosférica del arco).
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Fig. 7.2: Evolucién temporal de la energia y de la disipacién. (a) Energia magnética y cinética
como funcién del tiempo. La linea punteada corresponde al caso lineal, Ec.(7.7) . El pico en
la energia cinética se debe a los chorros Alfvénicos que se desarrollan durante el proceso de
reconexién. (b) Tasa de disipacién magnética y cinética en funcién del tiempo. La linea punteada

corresponde al caso lineal.
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(o) t=4 (b) t=11

Fig. 7.3: Coalescencia de los dos tubos de flujo. (a) lineas de campo magnético a t = 4t, (b)
Idem (a) a t = 11t¢,. Las lineas de campo cruzan el plano z = 0 en los mismos puntos para las

dos figuras.
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Fig. 7.4: Campo de velocidades y componente vertical de la densidad de corriente eléctrica j a
mitad de altura del arco (z = 0.5), a distintos tiempos (a) t = 8.7t, (b) t = 9.7t,. Los contornos
gruesos encierran la hoja de corriente negativa. Los chorros Alfvénicos mostrados en (a) han

perdido coherencia espacial en (b), donde la corriente aparece més fragmentada.
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Fig. 7.5: Espectro de potencias de la energia a distintos tiempos (t = 7t4,9.7t4,12t,). El
espectro es mas plano durante el proceso de reconexioén (¢ = 9.7¢,). La pendiente 3/2 corresponde

al régimen de Kraichnan.

e a K'ES

l024

dissipation rate power spectra (erg s™)

1020

L

1 10
wovenumber (k/k )

Fig. 7.6: Espectros de potencias de la disipacién cinética y magnética a t = 9.7t,. La disipacién
de la gran escala es esencialmente magnética, mientras que la de las pequenas escalas crece como

k3 y tiene contribuciones comparables de los campos de velocidades y magnético.
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Fig. 7.7: QSLs e isocontornos de j a diferentes alturas z =0, 0.5, 1, a t = 9t4: (a) isocontornos
de j = £+ 1.2,+ 2.4, % 3.6 mA m~? (trazo continuo: corriente positiva; trazo a rayas: corriente <.

negativa); (b) isocontornos de N = 50, 100. :

Fig. 7.8: (a) QSLsa z=0,1yt=9t4. Dos conjuntos de lineas de campo integradas a partir de
z = 0 a ambos lados de la QSL muestran el abrupto cambio en la conectividad magnética a través

de la cuasi-separatriz. (b) Idem (a), pero para la solucién de las ecuaciones RMHD linealizadas.

—




Capitulo 8

Mecanismos impulsivos. Parte II.

Precursores de actividad impulsiva en

Hao

En el capitulo anterior hemos explorado en forma tedrica los mecanismos basicos de la liberacién
impulsiva de energia MHD en la corona solar. Prcsentamos aqui una serie de esfuerzos obser-
vacionales por identificar mecanismos y diagnésticos de actividad precursora de dichos procesos

impulsivos.

La capacidad de predecir fulguraciones es una de las metas fundamentales de la fisica solar-
terrestre. Mostramos aqui la utilidad del estudio de la dindmica de regiones activas en los mo-
mentos previos a la ocurrencia de fulguraciones. Este estudio observacional, centrado en la linca
espectral Ha, consiste esencialmente en el cilculo de un campo de velocidades cromosférico en
funcidén del tiempo. Las velocidades se obtienen rastreando los desplazamientos de las pequenas
estructuras que componen la regién activa en las imdgenes en Ha. El estudio sistemdtico de las

velocidades asi obtenidas parece ser un buen diagndstico de la inminencia de fulguraciones.

99
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8.1 Introduccién

Las observaciones sinépticas del sol en Ha son un diagnéstico util para monitorear actividad
impulsiva en la corona solar. Las erupciones de filamentos (o prominencias) suelen resultar c¢n
eyecciones de masa coronal (CMEs). Si bien estas erupciones son procesos en principio indepen-
dientes de las fulguraciones, muchas veces ambos fenémenos aparecen acoplados. Una revision
detallada de fulguraciones solares y CMEs ha sido presentada en Kahler 1992. La idea basica es
que una erupcién de filamento puede disparar una inestabilidad que produzca una fulguracién en
una regién activa, del mismno modo que una fulguracién puede distorsionar el campo magnético

que soporta al filamento, produciendo su erupcién.

Los dias 6 y 7 de Abril de 1997, la regién activa NOAA 8027 produjo una serie de eventos
impulsivos, incluyendo fulguraciones y CMEs. Observaciones simultaneas desde distintos obser-
vatorios en Tierra, asi como observaciones satelitales, han permitido un estudio extensivo de estos

eventos.

En este trabajo analizamos imdgenes cromosféricas de alta cadencia en Ha usando la técnica
de rastreo de correlaciones (correlation tracking) para caracterizar la evolucién de la regién ac-
tiva durante los dias 6 y 7 de Abril de 1997. Esta técnica nos permite calcular un campo de
velocidades (horizontal) cromosférico. La vorticidad determinada a partir de dicho campo de ve-
locidades muestra un signo bien definido y opuesto en ambas bandas, y crece notablemente unos 20
minutos antes de la fulguracién. Lo cual sugiere que el estudio de la vorticidad de las estructuras
cromosféricas en Ho en regiones activas puede resultar un buen diagnéstico de la inminencia de

actividad eruptiva.

8.2 Observaciones

Las observaciones fueron autométicamente realizadas en el telescopio Hilltop del National Solar
Observatory/Sacramento Peak, USA. Este telescopio usa un objetivo de 7.62 cm y un filtro Halle

para observar el centro de la linea Ha. Las imdgenes del disco solar son de 16.5 mnm en didmetro
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y son grabadas en film de 35 mm Technical Pan 2415. Una cdmara de film toma una imagen de

disco-completo cada 1 o 2 minutos, segin se diseile cl experimento.

Los datos aqui analizados son imdgenes de disco-completo con una cadencia de 2 minutos,
durante los dias 6 (280 imigenes) y 7 (407 imdgenes) de Abril de 1997. El 6 de Abril, las
condiciones meteoroldgicas interrumpieron una parte significativa del tiempo de observacién (ver

Fig.8.1).

8.3 Reduccion de datos

El total de las 687 imé4genes para los dia 6 y 7 de Abril de 1997 fueron digitalizados con una
resolucién de 2.3 segundos de arco, usando el Microfotémetro del NSO/Sacramento Peak. Las
imdgenes fueron alineadas cntre si maximizando la funcién de correlacién (ver seccién §8.3.1).
Irregularidades en las imdgenes debidas a particulas de polvo y deterioro fisico del film fueron

removidas usando criterios de continuidad espacial y temporal.

Las coordenadas de la region NOAA 8027 para el dia 6 de Abril a las 17:25 UT fueron S30-E27.
Investigamos un drea de 577 x 577 segundos de arco ((251 x 251 pixels) cubriendo la regién activa
y alrededores). El brillo de cada imagen fue normalizado de modo de preservar el valor medio
del brillo en los alrededores de la regién activa. Cada imagen fue subdividida en sub-imégenes de
9.2 x 9.2 segundos de arco para calcular la funcién de correlacién local (ver seccién §8.3.1). El
algoritmo de rastreo de correlaciones (o correlation tracking) calcula los desplazamientos, entre
sucesivas imdgenes de la regi6én activa, de las distintas subimdgenes (ver por ejemplo November
& Simon 1988). Luego de eliminar las componentes de alta frecuencia debidas a la turbulencia
atmosférica (seeing), el algoritmo de correlacién local da como resultado del proceso la velocidad

correspondiente al desplazamiento de las estructuras brillantes en Ha, como funcién del tiempo.

Llamamos de aqui en mas campo de velocidades cromosférico al campo de velocidades asi
obtenido. Es importante resaltar que este campo de velocidades no tiene por qué coincidir punto
a punto con el campo de velocidades del fluido (el plasma cromosférico). Las velocidades obtenidas

por el método de correlacién local de las estructuras Ha pueden obedecer a: (a) verdadero flujo
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del plasma, (b) ondas, (c) abrillantamiento secuencial de zonas contiguas, o (d) una combinacién

de estas posibilidades.

8.3.1 La funcién correlacién

La correlacién cruzada entre dos funciones f(z,y) y g(z,y), en términos del desplazamiento espa-

cial d = (d;,dy) viene dada por:
_</f4g>
— A el

donde fd(x) = f(x+d), < f,9>=[[ f(x)g(x) dzdy es el usual producto interno entre f y g

Cr.y(d) (8.1)

en un adecuado espacio de Hilbert y || f|| =< f, f >!/2 es la norma de f. Llamamos a Cy g funcion
correlacion. Es evidente por su definicién que —1 < Cy, < 1. Si dos imdgenes del mismo objeto
fisico se encuentran desplazadas en una magnitud d® = (d9,d)), su funcién correlacién C(d)
alcanzard su valor méaximo en d°. Por lo tanto, la maximizacién de la funcién correlacién nos
perinite: (i) alinear entre si las distintas iindgenes del disco solar o de la regi6n activa de interés;
(ii) calcular el desplazamiento, entre una imagen y la siguiente, de una pequena sub-imagen de
la regién activa en estudio. Esto ultimo permite calcular una velocidad horizontal media en la

porcién de la regién activa expandida por la sub-imagen.

El cdlculo numérico de la funcién correlacién se simplifica mediante el uso de la transformada
de Fourier discreta. Las imdgenes son usualmente arreglos bi-dimensionales, digamos de dimension
N x N. La integral doble en el producto interno se reemplaza por una suma finita sobre los N2
términos de la forma f(i,5)g(4,3), con 1 < 4,7 < N. Esto hay que hacerlo para los N? posibles
vectores de desplazamiento d. Por lo tanto, N4 operaciones son necesarias para obtener la matriz
Cy,¢(d). Sin embargo, la misma matriz sc puede calcular con un niimero de operaciones muchisi‘mo

menor, del orden de de N2, como mostramos a continuacién. Vamos a escribir a cualquier funcién

h en términos de su transformada discreta hy:
h(x) = > hy e** = P71 [hy)(x) (8.2)
k

donde F~! es la transformada inversa de Fourier. El producto interno se puede reescribir en
la forma < f9,9 >= Ty figw €d < e** e * > La ortogonalidad de las funciones de

expansién (< e** e X >= §, 1,) y el caricter real de las funciones expandidas (h_x = h})



8.4. Descripcién de los fenémenos observados 103

permiten escribir

_ T tugr e Ffrgxl(d)
Cra@) = =NAer— = Tl el (8.3)

Es evidente que esta expresién se puede calcular con un nimero de operaciones del orden de N2.

Las transformadas fx y gk se obtienen en un nimero de operaciones que va entre N log(N) y
N?, segiin la transformada discreta que se utilice, lo mismo que la antitransformada de la funcién
hyx = fikgy- Los N 2 valores de la funcién hy se obtienen mediante sencillas multiplicaciones entre

los valores de fi y gy para los distintos valores de k.

Una descripcién del método de rastreo de correlaciones puede es efectuada en von der Luhe
1983, donde se discuten ciertos detalles técnicos que optimizan al método (tales como la sustraccién

de la funcién bi-lineal que mejor se ajuste a cada una de las funciones a correlacionar).

8.4 Descripcién de los fenémenos observados

Resumimos los fendmenos observados de la siguiente forma:

e Tres fulguraciones (6 de Abril 18:46 UT, rayos-X clase B2.6; 6 de Abril 24:34 UT, rayos-X
clase B3.7 y 7 de Abril 14:03 UT, fulguracién de dos bandas rayos-X clase C6.8). La Fig.8.1
muestra el brillo de la regién activa durante los dos dias. Las fulguraciones mencionadas
aparecen como picos en la intensidad (o brillo) en Ha. Los valores del brillo son normalizados
al valor del brillo del “fondo” (una porcién de “sol tranquilo” alrededor pero independiente
de la regién activa). La Fig.8.2 muestra la evolucién en el tiempo de la fulguracién de dos
bandas del 7 de Abril. Los magnetogramas del NSO/Kitt Peak muestran que la componente

vertical del campo magnético tiene polaridad opuesta en las dos bandas.

e Un chorro horizontal (o surge, o spray) el 6 de Abril, entre las 23:34 UT y las 23:56 UT,

con velocidades cuya componente horizontal es, en promedio, de 60 km s~!, como muestra

la Fig.8.3 .

e Evaporacion de un filamento y re-formacién decl mismo entre el 6 de Abril a las 23:34 y el 7

de Abril a las 00:36 UT. Un seguimiento dctalladc de las imigenes del 6 de Abril entre las
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23:30 y las 24:00 UT sugiere que el surge descripto en el item anterior es el resultado de la

erupcién de filamento aqui mencionada.

¢ Evaporacién de un filamento (sehalado con una flecha en la Fig.8.2 ), el 7 de Abril a las
13:52 UT, dos minutos antes del comienzo de la fulguracién. Esta erupcién del filamento esta
asociada a la eyeccién de masa coronal captada por el SOHO (Maia et al 1997, Thompson

1997) y otros varios instrumentos.

e Oscurecimiento de la regién (en Ha) justo antes del comienzo de la fulguracién.

8.5 Resultados

Los siguientes resultados fueron obtenidos usando las técnicas de correlacién y rastreo de estruc-

turas en Ha descriptas previamente.

o Los velocidades en el nicleo de la regién activa (un rectdngulo centrado en la regién activa
pero de la mitad de tamano que la regién mostrada en la Fig.8.2 ) tienen valores significa-
tivamente menores a las velocidades de los alrededores (que son del orden de 1 km s~!).
Esto se verifica durante todo el ticinpo de observacién, excepto durante las fulguraciones.
Este fenémeno puede interpretarse como la consecuencia inmediata del congelamiento de
la materia al campo. La zona donde el campo magnético vertical es mas intenso (y medi-
anamente estacionario), el nicleo de la regién activa, muestra una supresién de velocidades

horizontales.

¢ Durante la fulguracién de dos bandas del 7 de Abril, las velocidades son mayores en el nicleo
de la regién activa que en los alrededores, mientras que luego de la fulguracién los papeles
se invierten, como sefialamos en el punto anterior. Para cuantificar este efecto, definimos la

distribucion de energia cinética como:

2w
Bw) = o [ 54 9) a8, (8.4
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donde (r, ¢) son coordenadas polares medidas desde el centro de la regién activa. El centro
de masa de la distribucién, medido por

_ [TE¥(r) dr

N Er

(8.5)

se desplaza a una velocidad dRR/dt ~ 20 — 40 km s~! entre las 14:10 UT y las 15:20 UT,

como muestra la Fig.8.6 .

e Las bandas de la fulguracién del 7 de Abril se desplazan a una velocidad media de 2 km s~ !,

aunque la expansion cs asimétrica. (hay un exceso de velocidad en una de las bandas).

o Calculamos la evolucién Lagrangiana de trazadores artificiales (escalares pasivos) arrastrados
por el campo de velocidades cromosférico. Los trazadores tienden a estacionarse en lo que

parecen ser limites de celdas super-granulares, de tamafios de alrededor de 5 x 10% km.

¢ Para tener una medida del grado de incompresibilidad del flujo, comparamos la divergencia
con el rotor de la velocidad. Obtencmos:
<|V-u] >
_ =03 8.6
<|Vxul> (8.6)
¢ Los espectros de potencias de la energia cinética fotosférica obtenidos se encuentran cerca
de una ley de potencias de pendiente 3/2, lo cual es consistente con turbulencia desarrollada
( ver Fig.8.5 ). Sin embargo, hay que recalcar que solo estamos calculando velocidades
en escalas grandes (mayores o del orden de la escala de granulacién fotosférica), y que
las frecuencias altas del campo de velocidades son filtradas para eliminar el aporte de la

turbulencia en la atmoésfera terrestre.

e La componente vertical de la vorticidad cromosferica, w, = Z- V x u, tiene signos opuestos
en las dos bandas de la fulguracién. Ma3s especificamente, la Fig.8.4 muestra la evolucién
temporal de la vorticidad en las bandas, antes y durante la fulguracién. Es notable el hecho
de que la vorticidad comienza a crecer marcadamente unos 20 minutos antes del inicio de la
fulguracién. Supongamos que csta vorticidad se debe a desplazamientos fisicos del plasma.
El hecho de que la vorticidad tenga signos opuestos en las dos bandas, las cuales a su vez

tienen polaridad magnética opuesta, sugiere dos posibles interpretaciones:
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(1) un forzado coherente del campo magnético que tiende a enroscar las lineas de un arco
magnético que se extiende desde una banda a la otra; esto se corresponde en términos

generales al modelo de reconexién estudiado con el capitulo anterior.

(i) una relajacién de un campo inicialmente enroscado, mediante la reduccién de torsién de

las lineas de campo.

Los resultados mds interesantes de este trabajo son los relacionados a la vorticidad de las ban-
das en la fulguracién del 7 de Abril. Si bien la interpretacién fisica atn esta abierta, es interesante
considerar la energia asociada a las opciones (i) y (ii) listadas anteriormente. Empecemos por con-
siderar (i), bajo las simplificaciones geométricas utilizadas en el Capitulo 7. Supongamos también
que el campo es inicialmente potencial, y que sigue una evolucién lineal DC como la estudiada en
el Capitulo 7: a = (t/t,)®, ¢ = (2/L) ¢, donde ®(z,y) es la funcién corriente fotosférica, que
en este caso viene dada por un solo vértice de magnitud igual a la suma de las vorticidades de
las dos bandas. Es inmediato ver que la encrgia magnética libre del arco es Eqrco = p(t/ts)Epn,
donde Ep, es la integral en la tapa mévil de %u’%h. Aproximando la velocidad en la tapa por el
promedio de velocidades en un vértice de radio 7 (medido en segundos de arco) y magnitud 10
h=! (ver Fig.8.4 ), obtenemos up, = 2r km s~!. Suponiendo ademds que el arco tiene ancho 2r

(en segundos de arco), llegamos a la expresién
Earco =25 %10 r erg , (8.7)

donde adoptamos valores tipicos: campo maguético vertical By = 50 Gauss, densidad de particulas
n =10 cm~3 y longitud del arco L = 10'® ¢m. También hemos considerado que el proceso dura
una hora, como se desprende de la Fig.8.4 . Nuestras observaciones sugieren 7 ~ 30 y por lo tanto
la energia libre entregada al arco por el supuesto forzado, previamente a la fulguracién, es del
orden de 10%%erg. Si suponemos, en cambio, un proceso de relajacién (caso (ii)), podemos pensar

que se produce el proceso inverso, y la encrgia liberada es la misma que la calculada anteriormente.

8.6 Conclusiones y discusion

A partir de estas simples observaciones (sinépticas y de alta cadencia) cromosféricas en Ha,

mostramos la cantidad de informacién valiosa que se puede extraer para el estudio de actividad
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solar. El seguimiento del surge del 6 de Abril y su relacién con la desaparicién del filamento en
la regién activa, la asimetria en la expausién de las bandas e la fulguracién del 7 de Abril, la
supresién de velocidades en el nicleo de la regién activa y los diagnésticos realizados al campo de

velocidades cromosférico son una muestra de ello.

Es importante no perder de vista las limitaciones sefialadas anteriormente. El campo de ve-
locidades cromosférico que obtenemos como resultado del seguimiento de las estructuras brillantes
en Ha puede obedecer a: (a) verdadero flujo del plasma, (b) ondas, (c) abrillantamiento secuencial

de zonas contiguas. Esto dificulta la interpretacién de los resultados.

El significante aumento en la vorticidad cromosférica en la zona de las bandas (ver Fig.8.4 ),
20 minutos antes del comienzo y 30 minutos antes del mdximo en Ha y rayos-X de la fulguracién
del 7 de Abril sugiere que el estudio de la vorticidad podria proveer un buen método para predecir
fulguraciones de esta magnitud. El andlisis de la vorticidad en las fulguraciones menores del 6 de

abril parece mostrar que en eventos de menor energia el andlisis de la vorticidad no es tan til.

Los resultados del trabajo aqui presentado han impulsado un nuevo estudio (Keil et al 1999
) tendiente a verificar o descartar la utilidad de la vorticidad cromosférica en la prediccién de
fulguraciones. En las Fig.8.7 y Fig.8.8 mostramos los resultados més importantes de ese trabajo,
en forma preliminar. Los resultados fueron obtenidos con la misma técnica que la descripta en
este capitulo. En términos generales, tienden a confirmar las conjeturas y resultados del presente

estudio.

Si bien resultan muy esclarecedoras, las observaciones en Ha resultan insuficientes para intentar
un modelado tedrico confiable de la evolucién de rcgiones activas y la dindmica impulsiva que
frecuentemente desarrollan. Otros datos observacionales, tales como el campo de velocidades y

magnético fotosférico, deberian ayudar a discernir entre los distintos modelos posibles.
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Fig. 8.1: Variacién del brillo en Her para la regién activa NOAA 8027. El brillo es promediado
sobre el nucleo de la regién activa, y normalizado al brillo promedio de sus alrededores. Las tres
fulguraciones observadas durante los dias 6 y 7 de Abril del 1999 aparecen senaladas con flechas.
Los intervalos sin datos durante el 6 de Abril se deben a interrupciones en las observaciones

debidas a la presencia de nubes.

Fig. 8.2: Serie temporal de imdgenes Ha de la regién activa NOAA 8027, mostrando la evolucién
de la fulguracién de dos bandas. Los primeros 5 cuadros fueron generados con un contraste apropi-
ado para mostrar el filamento (apuntado con una flecha) cuya evaporacién precede inmediatamente

al comienzo de la fulguracién. Las imdgenes expanden 577 x 577 segundos de arco.
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Fig. 8.3: Velocidad del surge del 6 de Abril de 1997, determinada siguiendo fisicamente la

evolucién del frente del mismo.

April 7: Vorticity in each ribbon
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Fig. 8.4: Vorticidad media en cada una de las bandas de la fulguracién del 7 de Abril. La
vorticidad de las bandas, en abrupto crecimiento inicial, cruza el valor cuadritico medio de la

vorticidad del fondo (del sol tranquilo) 20 minutos antes del comienzo de la fulguracion.
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Fig. 8.5: Espectros de potencias de la energia cinética cromosférica, tanto en el espacio de

frecuencias como en el de ntimeros de onda.
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Fig. 8.6: Evolucién del centro de masa de la energia cinética ( definido por la Ec.(8.5) ), durante

la fulguracién.
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Fig. 8.7: Regién activa NOAA 8210 vista en Ha el 5 de Mayo de 1998. Los rectdngulos muestran

las zonas donde se calcularon los valores de vorticidad y brillo mostrados en la Fig.8.8
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Fig. 8.8: Valor absoluto promedio de la vorticidad (en unidades arbitrarias) en los rectdngulos
senalados en la Fig.8.7 , junto con el brillo en Ha de cada rectdngulo. La regién encerrada por
R1 desarroll6 una pequena fulguracién a las 23:00 UT, y muestra un maximo para la vorticidad
una hora antes. La regiéon delimitada por R2 produjo una fuerte fulguracién M25 a las 23:27 UT;
la vorticidad empieza a crecer 30 minutos antes de la fulguracion. R3 delimita una zona afectada
por la fulguracién de las 23:27, y el crecimiento de su vorticidad también antecede al comienzo de

la fase impulsiva. Por tltimo, R4 es tomada como referencia.



Capitulo 9

Conclusiones y discusion

Hernos presentado la evolucién general de los campos magnetohidrodindmicos en las capas externas
del sol desde una perspectiva moderna. La energia emitida por los procesos de fusién nuclear en
el centro del sol es transmitida en forma de radiacién a través de la zona radiativa, hasta llegar
la base de la zona convectiva. Alli la temperatura es lo suficientemente baja como para que los
nucleos pesados tengan electrones ligados y puedan absorber fotones en procesos de ionizacién.
Esto hace que el plasma de la base de la regién convectiva se caliente hasta superar un cierto
umbral en el cual se vuelve inestable y fluye convectivamente hacia el exterior (§3.1.7). Esto
genera una dindmica turbulenta esencialmente hidrodindmica, en la cual el campo magnético
es arrastrado en forma pasiva hacia los bordes de las células supergranulares. Esta dindmica
turbulenta produce, gracias al efecto Alfvén, campos MHD equipartidos a escalas chicas, los
cuales finalmente producen campos magnéticos a escalas grandes, a través de la cascada inversa
de la helicidad magnética, en lo que se conoce como efecto dinamo turbulento (§4.4). Sin emba.fgo,
el campo magnético nunca llega a ser predominante en la regién convectiva, ya que un volumen
magnético cuya energia magnética supera cierto umbral resulta “flotante” y emerge hacia la tenue
corona. Este mecanismo provee a la corona una importante fuente de energia libre. Los intensos
y complicados campos magnéticos que pueblan la corona pueden (i) disipar en forma impulsiva,
en procesos de reconexién magnética conocidos como fulguraciones (§2.5, §3.3 y Capitulos 7 y 8)

(ii) disipar en forma estacionaria, a través de la cascada directa de energia (Capitulos 4, 5 y 6).
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Los procesos (i) y (ii) no son contradictorios entre si y ocurren, el primero en forma esporidica,

y el segundo en forma continua, en las regiones activas de la corona solar.

Hemos analizado en detalle el modelo de cascada de Kraichnan para turbulencia MHD, y las
correcciones por intermitencia al modelo de cascada (ver El capitulo 5, también Milano et al 1999-
b). Hemos descripto en forma numeérica y teérica la geometria de las zonas de alta disipacién en
términos de las dimensiones fractales generalizadas. Obtuvimos una relacién (Ec.(5.17) y Ec.(5.18)
) entre las dimensiones generalizadas y los exponentes de escala que puede resultar de suma utilidad
para posteriores estudios de (la ain poco explorada) intermitencia MHD. La demostracién de que
las relaciones obtenidas (Ec.(5.17) y Ec.(5.18) ) implican que los exponentes de escaleo son una
funcién convexa si y solo si las D, decrecen con g, es una importante y novedosa comprobacién
de consistencia para toda la teoria. Cabe destacar que los valores obtenidos para las dimensiones
fractales en la simulacién numérica realizada implica que la disipacién estacionaria en la corona
solar se encuentra sumamente concentrada en zonas distribuidas en forma impredecible a lo largo

del volumen ocupado por las regiones activas.

En el Capitulo 6 (también Milano, Gémez & Martens 1997), presentamos un modelo auto-
consistente para estudiar el calentamiento de arcos magnéticos coronales, bajo la suposicién de
la existencia de un estado de turbulencia MHD plenamente desarrollada. El principal resultado
que se desprende del modelo es que los arcos magnéticos estin esencialmente calentados por cor-
rientes DC (de frecuencia mucho menor que la de Alfvén), inyectadas por el campo de velocidades
fotosférico. Otro resultado importante del modelo es que el calentamiento estacionario de las
regiones activas estd determinado por el cociente entre la frecuencia de Alfvén y la frecuencia fo-

tosférica, wa/wpn. En particular, la tasa de calentamiento crece monotonamente con ese cociente.

Estudiamos, tanto en forma numérica como teérica, un caso de reconexién magnética entre dos
tubos de flujo dentro de un arco coronal (ver Capitulo 7, también Milano et al 1999-a y Mandrini
et al 1998). La hoja de corriente que se forma entre los tubos, durante el proceso de reconexién, es
excelentemente predicha por el método de las QSLs, lo cual constituye un importante respaldo a
dicho método como herramienta para el estudio de reconexién magnética 3D. Nuestros resultados
son consistentes con el escenario de reconexién turbulenta. La interaccién que se produce entre los

tubos de flujo al acercarse mutuamente, dispara un proceso fuertemente no-lineal que involucra a
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todas las escalas espaciales del rango inercial, tal cono lo indica el espectro de Kraichnan mostrado
en la Fig.7.5 . Durante este transitorio turbulento, la energia es transferida en un proceso de
cascada a las escalas chicas donde es eficientemente disipada. Esta disipacién no ocurre solo c¢n
la hoja de corriente predicha por el QSLM, sino también en los alrededores. Los resultados aqui

obtenidos, corresponden a las microfulguraciones de la corona solar.

Por iltimo, iemos hecho una serie de estudios observacionales de la dindmica de las estructuras
en Ha previa a las fulguraciones solares (Capitulo 8, Balasubramaniam, Milano & Keil 1998, Keil
et al 1999). La técnica utilizada, conocida con el nombre de “rastrco de correlaciones”, permite
calcular un campo de velocidades cromosférico a partir de las imdgenes del disco solar en Ha.
La vorticidad cromosférica obtenida a partir del campo de velocidades asi obtenido aumenta
considerablemente su magnitud en la zona de central de la fulguracién, unos 20 minutos antes del
comienzo de la misma. Este fenémeno podria proveer una herramienta para predecir fulguraciones
en tiempo real. Fisicamente, el aumento de la vorticidad podria estar vinculado a procesos de
relajacién (o de excitacién) magnetohidrodindmica en la fase precursora de las fulguracioncs.
Es interesante el hecho de que los espectros de potencias de la energia obtenidos a partir de la

velocidad cromosférica son consistentes con un régimen turbulento.

En sintesis, hemos abordado una seric de estudios tedricos, numéricos y observacionales ten-
dientes a comprender los fendmenos de disipacién impulsiva y estacionaria en la corona solar. La
reconexién de tubos de flujo coherentes dc gran escala y la cascada turbulenta de energia proveen,
respectivamente, mecanismos para la creacién de escalas finas en dichas situaciones. Esas escalas
finas son capaces de disipar eficientemente la energia de los campos MHD, dando cuenta de los

fenémenos observados.

Se desprende de esta Tesis, y queda abierta a estudios posteriores, la relacién entre la turbu-
lencia MHD y la reconexién magnética. Por un lado, se cree que la reconexién magnética tiene
un rol preponderante en los fenémenos no-lineales de la MHD. Por el otro, los procesos de re-
conexién pueden disparar estados fuertemente turbulentos. Una unificacién de ambas teorias (la
de turbulencia y la de reconexién MHD), permitiria darle una unidad conceptual a los procesos

de disipacién en la corona solar, y representaria un importante avance teérico en si misma.
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La dinamica de la corona solar esta fuertemente ligada a la evolucién del campo magnético. En las
llamadas regiones activas, los campos magnéticos confinan un plasma de alta temperatura y originan una
interesante variedad de fenémenos de liberacion de energia, que van desde el calentamiento coronal hasta las
fulguraciones solares.

Las fulguraciones solares son eventos aislados e impulsivos en los cuales se liberan grandes cantidades
de energia. Los eventos mas pequefios que los telescopios actuales permiten detectar liberan alrededor de
10?7 erg (Shimizu 1995), llegando en las fulguraciones mas intensas hasta 3.103%erg. Se especula que el calen-
tamiento estacionario de los arcos magnéticos es producido por una superposicién de pequenas fulguraciones,
cuyas energias individuales se encuentran por debajo de los actuales umbrales de deteccién (Hudson 1991),
pero este escenario es aun motivo de andlisis. El problema central del calentamiento coronal es encontrar
un mecanismo de disipacién de energia magnética lo suficientemente eficiente como para dar cuenta de las
tasas de calentamicnto que se desprenden de las observaciones (195 — 107 crg.em~2.571).

El objetivo central de la presente tesis fue investigar los mecanismos de liberacién de energia citados
precedentemente, combinando técnicas observacionales y teéricas. El plan de tesis oportunamente propuesto
es eminentemente interdisciplinario, lo cual exigi6 por parte del tesista asimilar y combinar adecuadamente
los siguientes temas:

(1) astrofisicos en general, y de fisica solar en particular. Estos conceptos fueron obtenidos a partir de la
lectura de libros de texto especificos (por ejemplo Priest 1981, o Golub & Passachoff 1997) y de su
participacion en el Summer Student Program del National Solar Observatory (New Mexico, USA). El
Capitulo 2 constituye una breve resefia, que introduce adecuadamente el problema a investigar.

(2) de fisica del plasma, esencialmente orientados hacia la aproximacién magnetohidrodindmica (MHD). Los
fundamentos del formalismo MHD y una breve descripcién de los regimenes de interés, son presentados
en el Capitulo 3.

(8) de turbulencia de fluidos. Los elementos basicos de turbulencia MHD empleados en esta tesis, son
resenados en el Capitulo 4.

Las etapas iniciales de realizacién de la tesis fueron complementadas con una adecuada seleccién de
cursos de postgrado, los cuales cubrieron varias de las facetas del problema a resolver.

Uno de los aspectos de interés en el marco de flujos turbulentos, es el estudio de las estructuras de
disipacién que se generan en los mismos. La naturaleza fractal de las zonas de disipacién, es una manifestacion
de la intermitencia de las fluctuaciones asociadas a la turbulencia. En el Capitulo 5 de esta tesis, se resefia la
extensidn del analisis de fractalidad hecho por otros autores para turbulencia hidrodindmica (Frisch 1996), al
caso de turbulencia MHD. Entre los resultados importantes de este analisis, se encuentra una relacion entre las

dimensiones fractales generalizadas (D,) del atractor del sistema y los exponentes de escala ((p) asociados



a las funciones de estructura del campo turbulento. Si bien esta relacién fue previamente obtenida por
Jensen et al. 1991 (aunque solo para el caso hidrodindmico), su potencial importancia tedrica y aplicabilidad
practica no ha sido discutida en la literatura. Asimismo, esta relacién tedrica es verificada con muy buena
aproximacién por simulaciones numeéricas de turbulencia MHD en dos dimensiones, tal como se muestra en
la Figura 5.6 (ver tambien Milano et al. 1999a).

Un mecanismo promisorio para explicar el calentamiento coronal, es el desarrollo de turbulencia MHD
en los arcos magnéticos, como consecuencia del forzado provocado por los movimientos convectivos de la
fotosfera (Heyvaerts & Priest 1992, Gomez & Ferro Fontdn 1992). Los altos nimeros de Reynolds coronales
permiten avalar esta propuesta. Este escenario implica la presencia de estructuras en un rango de longitudes
de varios ordenes de magnitud. Las teorias de clausura (DIA, EDQNM, RNG) permiten modelar el efecto de
las estructuras microscépicas sobre las macroscépicas reemplazando los coeficientes de disipacién molecular
(cinética y magnética) por coeficientes efectivos o turbulentos, tal como se describe en la Seccidn 4.7. En
el Capitulo 6 elaboramos un modelo de clausura para el caso especifico de los arcos magnéticos coronales.
utilizando la aproximacién RMHD. Entre otros resultados, este modelo permite responder una de las dudas
que persisten en la literatura de calentamiento coronal: si los movimientos fotosféricos relevantes son lentos
(calentamiento DC) o rdpidos (Calentamiento AC) en relacién con el tiempo de Alfvén del arco magnético
(Milano et al. 1997). Suponiendo que el campo de velocidades fotosférico presenta un espectro de potencias
de tipo Kolmogorov, encontramos que el calentamiento coronal es fuertemente debido a los movimientos
fotasféricos lentos.

En virtud de la gran variedad de procesos fisicos involucrados, el modelado tedrico de las fulguraciones
es sumamente complejo. Sin embargo, existe consenso en que la energia proviene de los campos magnéticos
y es disipada fundamentalmente en procesos de reconexién magnética. La reconexién magnética ha sido
estudiada con bastante detalle en el caso bidimensional, y esta comenzando a ser explorada en el caso
tridimensional. El método de las Quasi-Separatriz Layers o QSL's (Démoulin et al. 1996, y referencias alli
citadas), busca predecir, para una dada configuracion magnética, las zonas donde habra reconexién. En
colaboracién con los Dres. Mandrini (IAFE) y Demoulin (Observatorio de Paris, Francia), elegimos una
configuracién magnética inicialmente simple, y simulamos su evolucién a través de un cédigo de integracion
de las ecuaciones magnetohidrodinimicas reducidas (RMHD, Strauss 1976). Tal cual se detalla en el Capitulo
7, esta simulacion aspira a modelar fulguraciones moderadas, es decir, con liberaciones de energia en el rango
102% — 102° erg (Shimizu 1995). Este estudio sirvié en parte para evaluar cuantitativamente el método de
QSLs, pero fundamentalmente permitié identificar la presencia de transitorios de turbulencia MHD asociados
al proceso de reconexién (ver tambien Milano et al. 1999b).

Las fulguraciones solares tambien fueron estudiadas desde el punto de vista observacional en esta tesis.
Gracias a una visita del tesista al National Solar Observatory (New Mexico, USA), en el marco del Summer
Students Program de dicho observatorio, realizé un estudio de imégenes en Ha de una region activa particular.
Este trabajo, realizado bajo la direccién de los Dres. Balasubramaniam y Keil (NSO, USA), consistié en la
digitalizacion y reduccién de imagenes del disco solar en Ha. Posteriormente, utilizando la técnica conocida
como correlation tracking, se determinaron campos de velocidades cromosféricos, tal como se detalla en el
Capitulo 8. Si bien los movimientos convectivos en las bases de las regiones activas cumplen un rol central

en la dindmica del campo magnético coronal, claramente esta informacion es insuficiente para modelar



fenomenos coronales. Sin embargo, una de las conclusiones importantes de este estudio, es la sugerencia

de utilizar la vorticidad del campo de velocidades cromosférico para la eventual prediccién de fulguraciones

solares.

Todas las etapas de esta tesis han sido realizadas por el Lic. Milano con un alto grado de independencia,
que considero importante resaltar en este informe. Algunos de los trabajos de investigacién aqui expuestos,
han sido incluso propuestas originales suyas, llevadas adelante con singular conviccién y madurez. Deseo
finalmente destacar su permanente buen humor en el trabajo cotidiano, lo cual ha significado un aporte muy
saludable para nuestro grupo de investigacion.

Por los motivos expuestos, considero que el Lic. Milano ha acumulado sobrados méritos para optar al

grado de Doctor en Ciencias Fisicas de la Universidad de Buenos Aires.
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